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Résumé

La mission ESA PLANCK offre une opportunité sans précédent de
mesurer de maniére tres précise la polarisation de I’émission Galac-
tique et extragalactique dans le domaine millimétrique et sub-milli-
métrique ; elle devrait notamment permettre de mesurer la polarisa-
tion du Fond Cosmique Micro-ondes (FCM). Dans le premier chapitre,
nous expliquons brievement l'intérét scientifique d’une telle mesure, et
revoyons les technologies instrumentales qui la permettent.

Dans le second chapitre, nous modélisons les caractéristiques statis-
tiques de ’émission galactique polarisée, en particulier celle des pous-
sieres (plus particuliérement importante pour l'instrument haute fré-
quence -HFI- de PLANCK).

Dans le troisieme chapitre, nous présentons une méthode de filtrage
multi-fréquence permettant la séparation des différentes composantes
astrophysiques de I’émission millimétrique et sub-millimétrique, et
permettant de quantifier les erreurs de la mesure des propriétés statis-
tiques (spectre de puissance) de ces différents processus, en particulier
le FCM.

Dans le quatrieme chapitre, nous estimons ’erreur commise sur la me-
sure des parameétres cosmologiques, conséquence des erreurs estimées
au chapitre précédent.

Dans un cinquiéme chapitre, nous estimons la contribution aux aniso-
tropies du FCM de l'effet de lentille gravitationnelle en mouvement,
causé par une population d’amas et de groupes de galaxies.

Enfin, dans un sixiéme chapitre, nous présentons un modele semi-
analytique simple de formation de galaxies, ou le taux de formation
d’étoiles est controlé par la température du milieu inter-galactique.



Abstract

The ESA mission PLANCK provides us with an unprecedented op-
portunity to measure, in an extremely precise way, the polarisation of
the millimeter and sub-millimeter, galactic and extragalactic emission
; it should enable us in particular to measure the polarisation of the
Cosmic Microwave Background (CMB).

In the first chapter of this thesis, we briefly explain the scientific mo-
tivations of such a measurement, and describe the instrumental tech-
nology which will make it possible.

In the second chapter, we model the statistical behaviour of the po-
larised galactic emission (in particular the one generated by the dust,
which is specially important for the High Frequency Instrument -HFI-
aboard PLANCK ).

In the third chapter, we describe a multi-frequency filtering method,
allowing one to separate the different astrophysical components con-
tributing to the microwave polarised emission, and giving also an es-
timate of the errors in the measurement of their statistical properties
(power spectra). We estimate these errors for the CMB in particular.
In the fourth chapter, we compute the errors on the measurement of
the different cosmological parameters as a consequences of the errors
estimated in the last chapter.

In a fifth chapter, we compute the contribution to the anisotropies of
the CMB of moving gravitationel lenses, caused by a population of
galaxy clusters and groups.

Finally, in a sixth chapter, we present a simple semi-analytical model
of galaxy formation, where the Star Formation Rate is controlled by
the temperature of the (hot) inter-galactic medium.
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Introduction

Quand on pense a la cosmologie en tant que discipline scientifique, il
est frappant de constater que c’est en méme temps 'une des plus vieilles et
I’'une des plus jeunes. C’est I’'une des plus vieilles assez naturellement car elle
prétend apporter des lumiéres ou, plus humblement, un modele qui explique
non pas pourquoi notre monde est 1, mais comment il est devenu tel que nous
le voyons. Ayant cotoyé pendant longtemps la métaphysique, elle s’en est
séparé récemment dans la mesure ou elle a acquis une assise observationnelle
qui ’a promue au rang des sciences exactes. Ainsi, la cosmologie est aussi une
des sciences les plus jeunes car ce n’est que tres récemment que les modeles
théoriques portant sur I'univers dans son ensemble ont pu étre invalidés ou
confirmés par les observations. Une des découvertes fondamentales de ce siecle
fut I’observation par Penzias & Wilson du Fond de Rayonnement Cosmique.

Ce rayonnement est une photographie de 1'univers tel qu’il était il y a
quinze milliards d’années environ. Pensez a ce qu'un historien donnerait pour
avoir une photographie de Jules César, et pourtant il vivait il y a deux mille
ans seulement! Outre le caractére sensationnel de cette découverte, la pré-
sence du FCM, prédit par le physicien russe Gamov dés 1948 (Gamov (1948)),
vient apporter une preuve éclatante de la validité des modeles d’univers en
expansion issus de la théorie de la Relativité Générale, au méme titre que
I’observation de la récession des galaxies par Hubble quelques décennies plus
tot. Par cette découverte, la cosmologie a réellement pris sa place en tant
que discipline scientifique a part entiere. En effet, la physique qui gouverne
le FCM est relativement simple et bien connue des physiciens, ce qui la rend
réellement prédictive. Ainsi, encouragés par cette découverte, les astrophysi-
ciens ont alors cherché dans cette photo les germes des grandes structures que
nous observons dans 'univers. C’est en 1992 que le satellite COBE observa
de tres faibles anisotropies dans ce rayonnement, apportant ainsi une confir-
mation que ces grandes structures sont nées par l'instabilité gravitationnelles
de toute petites fluctuations du plasma primordial. Or, la physique du FCM
indique que si des anisotropies sont présentes alors le rayonnement devrait
également étre polarisé (voir chapitre 1). Cependant on s’attend, vu le niveau



2 INTRODUCTION

tres faible des anisotropies détectées par COBE, que le taux de polarisation
soit extrémement petit. De nombreuses observations du FCM n’ont pu que
placer des limites supérieures sur ce taux de polarisation. Nous revoyons dans
le chapitre 1 la situation observationnelle actuelle, et donnons une description
plus complete de la physique du FCM dans ’annexe A.

L’observation des anisotropies du FCM, ainsi que de son éventuelle pola-
risation, sont par ailleurs compliquées par la présence de sources d’émission
contaminantes (d’origine galactique et extra-galactiques, polarisées pour cer-
taines) qui s’ajoutent au signal du FCM. Ainsi une des taches de I'observateur
du FCM est de mesurer le plus précisément possible ces contaminants et leur
comportement en fréquence de maniere a pouvoir les soustraire efficacement
du signal observé. Ainsi, dans le chapitre 2 tentons-nous, a défaut d’observa-
tions, de modéliser le comportement statistique des contaminants polarisés ;
et dans le chapitre 3 nous montrons une des méthodes que l'on peut utiliser
pour soustraire le mieux possible ces contaminants.

Enfin, la physique du FCM nous laisse penser qu’une observation précise
de ce dernier nous permettrait, tout du moins dans le cadre de certains mo-
deles, de contraindre les parametres cosmologiques de fagon inégalée. Ainsi,
dans le chapitre 4 présentons-nous une méthode permettant de quantifier la
qualité de la mesure de ces parametres, dans le cas réaliste ou 1’observateur
doit d’abord soustraire les contaminants du signal observé.

Les deux derniers chapitres de cette these portent sur des sujets un peu
différents. Dans le chapitre 5, nous étudions I'’empreinte sur le FCM du mou-
vement transverse des amas de galaxies par le biais d'un effet de lentille
gravitationnelle sur les photons du FCM. Puis, dans le chapitre 6, nous étu-
dions la pertinence d’'un modele de formation de galaxies auto-régulé par un
Milieu InterGalactique chaud et photoionisé.

Enfin, nous discutons des résultats obtenus lors de ces différentes études,
et de leurs améliorations possibles ainsi que de méthodes alternatives.



Chapitre 1

Polarisation du FCM

1.1 Historique

1.1.1 Situation théorique

Depuis la découverte du Fond Cosmique Micro-ondes (FCM) par Pen-
zias & Wilson (1965) au début des années 60, I'intérét pour I'étude du FCM
n’a cessé d’augmenter, reflété par un nombre exponentiellement croissant
de publications. En effet la découverte de ce dernier venait apporter une
confirmation observationelle éblouissante aux théories cosmologiques impli-
quant l'existence d’une époque ou l'univers devait étre chaud et ionisé; les
théories dites de “Big Bang” faisant partie de ces dernieres. Une deuxieme
découverte observationelle fondamentale viendra compléter la premiere, a sa-
voir la découverte par le satellite COBE (COsmic Background Explorer) des
anisotropies du FCM a grande échelle (Smoot et al. (1992)). Voyant dans
ces anisotropies la trace des fluctuations ayant donné naissance aux grandes
structures de 'univers, les cosmologistes se sont intéressés de pres a la phy-
sique régissant ces anisotropies, parallelement a 1’étude de la formation des
grandes structures résultant de l'instabilité gravitationnelle de ces fluctua-
tions initiales de densité.

Peu apres la découverte du FCM, et bien avant la découverte de ses aniso-
tropies, I'idée que ce rayonnement pouvait étre polarisé a germé dans le milieu
cosmologique. Ainsi Martin Rees fut le premier a voir dans la polarisation
une contrainte possible sur ’anisotropie de I'univers, causée par exemple par
I'existence d’un champ magnétique spatialement homogene (Rees (1968)).
Cette étude fut reprise en 1980 par Basko & Polnarev (1980) qui refirent le
calcul de maniere plus générale, mais toujours dans le cadre d’un univers a
expansion anisotrope. Deux conclusions importantes apparaissent dans leur
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article:

— le degré de polarisation est toujours inférieur au degré d’anisotropie car
c’est ’anisotropie elle-méme qui produit la polarisation par 'intermé-
diaire des collisions Thomson des photons du FCM avec les électrons
libres du plasma a I’époque de la recombinaison,

— une réionisation secondaire plus tardive devrait polariser le FCM de
facon importante car I'anisotropie du rayonnement serait alors impor-
tante.

Ce n’est qu’en 1983 que nait l'idée que la polarisation du FCM puisse
venir des anisotropies du rayonnement dues aux fluctuations de densité, et
non pas seulement d’une anisotropie globale de la métrique (Kaiser (1983);
Bond & Efstathiou (1984); Vittorio & Silk (1984)). Naissant, a travers les
collisions Thomson, du quadrupole de 'intensité lumineuse dans le référentiel
de 1'électron, la polarisation est couplée a I’évolution des anisotropies de
température du FCM; dans un calcul rigoureux il apparait que les deux
quantités ne peuvent étre dissociées.

Si les fluctuations de densité du plasma peuvent polariser le rayonnement,
il en est de méme d’anisotropies locales de la métrique, a savoir des ondes
gravitationnelles (Polnarev (1985, 1986)). Ce travail a été repris pour estimer
la statistique des fluctuations de température et de polarisation du FCM
(Crittenden et al. (1993a,b, 1995); Ng & Ng (1996)).

Ces traitements analytiques ou semi-analytiques de 1’étude statistique des
fonctions d’auto-corrélation de la polarisation et de corrélation température-
polarisation ont été limités par la nature tensorielle de la polarisation et sa
représentation sur la sphere céleste. Ainsi ces fonctions n’étaient-elles cor-
rectement calculées que dans la limite des petites échelles. S’inspirant des
travaux de Thorne (Thorne (1980)) sur les représentations tensorielles sur
la sphere, Kamionkowski et al. (1997b) et Zaldarriaga & Seljak (1997) uti-
liserent respectivement les harmoniques sphériques tensorielles et spinnées
pour définir des variables de polarisation invariantes par rotation (voir An-
nexe A), ce qui leur permit d’obtenir des expressions analytiques exactes des
fonctions de corrélation pour tout angle.

Ces traitements statistiques permirent de distinguer deux modes de po-
larisation de parités différentes, dont 'un ne peut étre engendré que par des
perturbations vectorielles ou tensorielles. On vit alors dans la mesure de la
polarisation du FCM un moyen unique de détection des ondes gravitation-
nelles primordiales, et ceci indépendamment de tout modele cosmologique
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(Kamionkowski et al. (1997a); Seljak & Zaldarriaga (1997); Kamionkowski
& Kosowsky (1998)).

Il apparait ainsi que la mesure de la polarisation du FCM donne des
contraintes supplémentaires sur les parametres cosmologiques. Cela fut quan-
tifié par Kamionkowski et al. (1997b); Zaldarriaga et al. (1997) par une ana-
lyse bayesienne du probleme, en particulier par 'usage du formalisme de la
matrice de Fisher (voir 4).

Ces dernieres analyses n’ont été possibles que grace a 'implémentation
numérique des équations de Boltzmann décrivant la physique du FCM. Un
certain nombre de codes de transfert ont alors été écrits au cours des années
80-90, reposant sur la résolution d’un systeme d’équations différentielles cou-
plées dans 'espace des multipoles; I’'un des plus célebres mis a la disposition
de la communauté astrophysique fut le programme COSMICS (Bertschinger
(1995)). Ce type de codes, numériquement trés performants, avait le désavan-
tage cependant d’exiger des temps de calcul prohibitifs pour toute analyse
Bayesienne. Un autre type de code, utilisant une approche de calcul du type
“intégrale sur la ligne de visée”, a été développé récemment, obtenant une
réduction des temps de calcul d’un, voire deux, ordres de grandeur: il s’agit
du programme CMBFAST (Seljak & Zaldarriaga (1996); Zaldarriaga & Sel-
jak (1997); Zaldarriaga et al. (1998)). Ce code, compte tenu de sa rapidité,
permet une exploration beaucoup plus vaste de ’espace des parametres cos-
mologiques, et permet notamment de prédire les spectres d’anisotropies dans
le cas des univers non plats. Il est a noter que le calcul des fonctions de corré-
lation de polarisation y a été intégré, utilisant le formalisme des harmoniques
sphériques spinnées.

Il semble qu’a I’heure actuelle la physique des anisotropies du FCM (tem-
pérature et polarisation) soit relativement bien comprise, en ce qui concerne
les effets de “premier ordre” tout du moins. En ce qui concerne la polarisa-
tion, les derniers développements théoriques ont porté sur:

e 'influence sur la polarisation d’'un champ magnétique a I’'époque de la re-
combinaison entrainant notamment une dépolarisation du FCM par rotation
Faraday différentielle dans 1’épaisseur de la « Surface de Derniere Diffusion »
(SDD) (Kosowsky & Loeb (1996); Harari et al. (1997)).

e l'influence des lentilles gravitationnelles faibles (« weak lensing ») sur la
polarisation, et notamment le fait qu’elles mélangent les modes de parités
opposées (Zaldarriaga & Seljak (1998)).

1.1.2 Situation observationnelle

La recherche de polarisation dans les mesures du FCM a commencé avec la
découverte de ce méme FCM par Penzias & Wilson (1965)). En fait, toutes
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les mesures du FCM jusqu’a un passé tres récent ont été faites avec des
récepteurs radiométriques sensibles a la polarisation et qui avaient donc la
capacité intrinseque sinon de mesurer, tout du moins de contraindre le niveau
de polarisation du FCM. Néanmoins seules quelques équipes ont pris la peine
de rendre leurs données exploitables et ont déterminé une limite supérieure
a la polarisation du FCM,; il faut se souvenir que la polarisation du FCM
n’était pas leur priorité a ce moment-la (en effet, la priorité principale de
ces expériences était la mesure des anisotropies de température). Nous allons
présenter dans ce qui suit les méthodes utilisées par les différentes équipes
qui apporterent des contraintes de plus en plus serrées sur la polarisation du
FCM, ainsi que les méthodes envisagées dans les missions spatiales futures.

Récepteurs radiométriques polarisés

Jusqu’a maintenant les expériences ayant apporté une contrainte sur la
polarisation du FCM ont toutes utilisé le méme type de récepteurs, tout en
ayant des chaines instrumentales différentes. Le schéma type de recepteur
radiométrique polarisé contient les éléments suivants:

e une antenne collectrice,

e un rotateur Faraday permettant de changer par commande électrique ex-
terne le plan de polarisation de 'onde incidente,

e une chaine d’amplificateurs radiométriques a bas bruit: Transistors a effet
de champ (FET) ou plus tardivement des “HEMT” (High Electron Mobility
Transistors). Ces amplificateurs sont habituellement refroidis par un systeéme
cryogénique pour diminuer leur bruit,

e un systeme magnétique appelé “Dicke Switch”, qui permet de faire une
mesure différentielle entre le signal céleste et un corps noir de référence.
L’avantage de cette technique est de limiter considérablement les variations
de gain des étages d’amplification,

e un détecteur, qui transforme le signal radio-fréquence en un courant con-
tinu; il s’agit d’habitude d’une diode a tres faible bruit.

Il peut bien stur y avoir des variantes par rapport a ce systeme de réfé-
rence, mais le schéma reste essentiellement le méme. Les différentes limites
expérimentales sont résumées dans la table 1.1.2.

Une méthode alternative mérite cependant d’étre mentionnée, c’est celle
utilisant un radiometre auto-corrélé (expérience POLAR, voir Keating et al.
(1998)). Il s’agit dans cette expérience d’éviter de perdre du temps d’intégra-
tion sur le corps noir de référence, tout en gardant une mesure différentielle
entre deux directions de polarisation, conservant ainsi I’avantage du “Dicke
Switch” quant aux faibles variations de gain lors de 'amplification. Un autre
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TAB. 1.1: Limites expérimentales sur le degré de polarisation du FCM (95% de

Confiance)

| Référence Fréquence (GHz) Positionnement céleste Limite Tpo1/Ttem |
Penzias & Wilson 1965 4.0 dispersé 0.1
Caderni et al. 1978 100—600 pres du centre galactique 0.001-0.01
Nanos 1979 9.3 déclinaison= +40° 6 x 1074
Lubin & Smoot 1979 33 déclinaisons 38°, 53°, 63° 3x107*
Lubin & Smoot 1981 33 11 déclinaisons -37°to +63° 6 x 1073
Partridge et al. 1988 5 43" x 43’ région, déclinaison 80° 4x107°
Wollack et al. 1993 26 — 36 pres du pdle nord céleste 9x 106
Netterfield et al. 1995 26 — 46 pres du pole nord céleste 6 x 1076

avantage de cette méthode est qu’elle évite d’utiliser un rotateur Faraday, qui
est une source non-négligeable de bruit dans le schéma classique. Les signaux
provenant de deux directions de polarisation orthogonales, amplifiées dans
des voies différentes, sont ensuite corrélés pour la mesure d’un des parametres
de Stokes (par exemple @, voir A.2.2 pour une définition). Le systéme op-
tique entier est alors tourné de 45° pour obtenir I'autre parametre de Stokes
(U). Comme dans la méthode du “Dicke Switch”, 'instrument tourne sur
lui-méme a quelques tours par seconde, produisant ainsi un signal modulé
entre ) et U a deux fois la fréquence de rotation. Cela permet de soustraire
des effets systématiques dont la fréquence n’est pas liée a la fréquence de
rotation de l'instrument. Un schéma instrumental de ’expérience POLAR
est donné en figure 1.1.

Récepteurs bolométriques polarisés

Les détecteurs bolométriques ne sont utilisés pour des mesures millimé-
triques que depuis trés peu de temps. Fonctionnant comme des calorimetres,
ces détecteurs sont capables d’atteindre une sensibilité beaucoup plus grande
que les détecteurs radiométriques, mais leur inconvénient majeur est qu'’ils
nécessitent un refroidissement cryogénique beaucoup plus poussé (ils fonc-
tionnent de maniére optimale entre 100 et 300 mK). Cela introduit d’autres
sources de bruit qui étaient absentes des mesures radiométriques classiques
(microphonie, émission thermiques des optiques), ainsi que des complica-
tions liées aux étages cryogéniques eux-meémes (systémes a dilution principa-
lement).

Du fait de la tres faible puissance de refroidissement de ces systemes
cryogéniques a tres basse température et du principe calorimétrique de la
mesure, il est impératif que les bolometres, ainsi que les optiques froides
associées, aient des capacités calorifiques tres faibles. D’autre part, les me-
sures bolométriques sont adaptées a des mesures dans l'infrarouge lointain
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et dans le submillimétrique, contrairement aux récepteurs radiométriques
classiques qui sont d’autant plus sensibles que la longueur d’onde du rayon-
nement est grande. C’est pourquoi, outre la mesure des anisotropies du FCM,
ces récepteurs ont été utilisés pour des mesures de I’effet Sunyaev-Zel’dovich
(dont la signature spectrale, comportant une partie positive aux petites fré-
quences et une partie négative aux grandes fréquences, passe par zéro autour
de 200 GHz).

En ce qui concerne les mesures de polarisation du FCM, il faut rappeler
que par essence la détection bolométrique, comme son nom l’indique, n’est
sensible qu’a ’énergie du rayonnement, et non a sa polarisation. Une mesure
de la polarisation par une telle technique nécessite donc l'ajout de filtres
polarisants dans la chaine optique. A ma connaissance, aucune mesure de la
polarisation du FCM n’a encore été réalisée avec cette technique. Il existe
cependant un projet d’observation de la polarisation du FCM au sol, qui
devrait étre opérationnel cet hiver; il s’agit du projet POLATRON, observant
a 100 GHz avec un lobe de largeur a mi-hauteur de 2,5 minutes d’arc. Cet
instrument sera monté sur le radio-télescope de 5,5 metres d’Owens Valley
(voir http://astro.caltech.edu/ lgg/polatron/ppro.html).

Missions spatiales a venir

L’intérét croissant pour une mesure fine des fluctuations du FCM ont
conduit I’Agence Spatiale Européenne (ESA) ainsi que la NASA a program-
mer chacune un satellite d’observation des anisotropies du FCM, respecti-
vement PLANCK et Microwave Anisotropy Probe (MAP). Le premier devrait
étre lancé aux environs 2007, et portera deux instruments de technologies
différentes:

— Le LFI (« Low Frequency Instrument »), instrument basse fréquence
(30 — 100 GHz), est basé sur une technologie HEMT déja testée dans
I’espace par le satellite COBE. Les mesures seront polarisées pour
toutes les voies.

— Le HFT (« High Frequency Instrument »), instrument haute fréquence
(100 — 800 GHz), est basé sur des détecteurs bolométriques, donc non
sensibles a la polarisation au départ. Il est cependant sérieusement en-
visagé de mesurer la polarisation dans certaines voies par le biais de
filtres polarisants, quitte a perdre un peu de flux et donc de sensibilité
pour la mesure de la température. J’essaierai par la suite d’apporter
quelque lumiere sur ce choix par le développement d’études quantita-
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tives du ciel polarisé submillimétrique et des capacités spécifiques de
I'instrument & mesurer la polarisation du FCM.

D’autre part MAP, dont le lancement est prévu pour ’an 2001, est basé sur la
méme technologie que l'instrument LFI, avec toutefois une résolution angu-
laire et une sensibilité plus faibles. Pour plus de détails sur les spécifications
précises de ces instruments je renvoie le lecteur au chapitre 3 qui est consacré
a I’étude quantitative de I'extraction du signal polarisé.

1.2 Que pouvons-nous apprendre grace a la
polarisation?

1.2.1 Génération de la polarisation - Histoire de ’uni-
vers ionisé

Dans cette section je tenterai d’expliquer de maniére intuitive pourquoi
le FCM devrait étre polarisé. Le lecteur interessé par une approche plus
formelle du probléme peut se reporter a 'annexe (A). Pour comprendre la
spécificité physique de la polarisation par rapport aux anisotropies de tempé-
rature, il faut tout d’abord se rappeler que la polarisation nait des interactions
Thomson des électrons avec la composante quadrupolaire du rayonnement (cf
A.2.2). Or avant la recombinaison du plasma primordial, ces interactions sont
si efficaces que le libre parcours moyen des photons est négligeable devant les
échelles caractéristiques des fluctuations de densité du plasma. De ce fait, si
pour une raison quelconque un électron du plasma acquiert une vitesse non
nulle relativement au fluide photonique, cet électron « verra », par effet Dop-
pler, une anisotropie dipolaire du rayonnement qui aura tendance a le freiner
par le biais des interactions Thomson. Les interactions Thomson agissent
donc comme une force de rappel qui est proportionelle aux mouvements re-
latifs des électrons par rapport aux photons; autrement dit comme un terme
de couplage entre les baryons (électrons et protons principalement, fortement
couplés par les interactions coulombiennes) et les photons (cf A.2.3). Dans
ces conditions, aucune anisotropie quadrupolaire du rayonnement ne peut se
développer, et donc aucune polarisation ne peut étre engendrée.

En revanche, lorsque le plasma commence a se recombiner pour former
des atomes d’hydrogene neutres, le libre parcours moyen des photons aug-
mente tres rapidement et ’approximation de couplage fort entre les électrons
et les photons devient caduque. Quand ce libre parcours moyen devient com-
parable a la taille des fluctuations de densité du plasma, alors les électrons
« voient » des anisotropies quadrupolaires apparaitre, et le rayonnement de-
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vient polarisé par le biais des interactions Thomson. Il est important de noter
que durant cette période I'approximation fluide pour la description des pho-
tons est invalidée, et que I'on doit avoir recours a des équations de transfert
radiatif pour décrire leur comportement (cf A.2). Tres rapidement la frac-
tion ionisée du plasma devient faible (environ 10*5, cf Peebles (1968)), et
la probabilité d’ interaction Thomson devient négligeable: les photons se
propagent alors librement jusqu’a nous sans interagir avec la matiere. A ce
stade, on peut noter que la polarisation du FCM est engendrée pendant une
période tres bréve de l'univers. A l'inverse des anisotropies de température
du FCM, la polarisation du FCM est donc un moyen direct d’investigation
de la surface de derniere diffusion, a I’exception cependant de la polarisation
engendrée lors de la réionisation de 'univers. En effet la quantité de gaz
neutre observée a un décalage vers le rouge (z dans la suite) compris entre
0 et 5 représente une fraction négligeable de la quantité totale de baryons
prédite par la théorie de la nucléosyntheése primordiale (voir Gunn & Pe-
terson (1965); Fukugita et al. (1997) pour des revues récentes); on s’attend
donc a avoir une grande partie du gaz sous forme ionisée a bas z, a cause du
flux UV ionisant des quasars, des galaxies et/ou des chocs engendrés par les
vents galactiques (voir chapitre 6). Cette réionisation, dans la mesure ou elle
est suffisamment homogene, devrait cependant produire un signal polarisé
aux grandes échelles (correspondant grosso modo a 1’angle solide comprenant
un volume de Hubble! & I’époque de la réionisation), donc bien distinct du
signal engendré aux petites échelles sur la surface de derniére diffusion 2.

1.2.2 Modes « électriques » et « magnétiques » de la
polarisation

La polarisation du FCM est donc un traceur du quadrupole local du champ
de rayonnement a la surface de derniéere diffusion. Or ce quadrupole local
vient d'une variation spatiale d’anisotropies dipolaires qui sont engendrées
par la vitesse relative des électrons par rapport au référentiel du FCM. Ainsi
la polarisation est sensible aux wariations spatiales de la vitesse du plasma
a I’époque de la recombinaison. De la méme fagon la présence d’une aniso-
tropie quadrupolaire locale engendre un gradient de vitesse dans le plasma.

1. 11 s’agit d’une spheére de rayon Ry = ¢/H ou c est la vitesse de la lumiére et H la
constante de Hubble

2. Cette appellation est abusive dans le cas d’une réionisation dans la mesure ou la der-
niere diffusion advient alors lors de cette méme réionisation. Néanmoins pour des raisons
historiques j'appellerai dans tous les cas surface de derniéere diffusion la région de 'univers
correspondant a la transition plasma - gaz neutre, advenant & un z ~ 1000 indépendam-
ment du modeéle cosmologique considéré (Peebles (1968)).
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Ceci étant établi, supposons qu’un électron soit au centre d’une anisotro-
pie quadrupolaire de rayonnement, on peut se rendre compte (cf A.1) que
la polarisation est alignée avec 1’axe des lobes « froids » du quadrupole, et
d’intensité maximale si la ligne de visée est perpendiculaire a I’(aux) axe(s)
principal (principaux) du quadrupole. L’intensité de la polarisation est donc
directement proportionelle a l'intersection des lobes du quadrupole avec le
plan perpendiculaire a la ligne de visée passant par 1’origine du quadrupole.

Prenons maintenant le cas d’'un mode de perturbation scalaire (ou fluc-
tuation de densité) de vecteur d’onde donné k. On peut imposer que l'axe
polaire soit parallele a ce vecteur. Nous avons donc une succession de plans
horizontaux, alternés, de densité maximale et minimale, correspondant a des
maxima et des minima de la température effective du plasma?®. Dans un pre-
mier temps (c.-a-d. quand les effets de pression sont encore négligeables)
des courants de matiere naissent des régions « chaudes » vers les régions
« froides », ce qui dans notre cas correspond a un quadrupole local dont le
centre est situé sur les plans de températures extrémales (dont le signe va-
rie suivant qu’il s’agit d’'un minimum ou d’un maximum) et symétrique de
révolution (m = 0).

Si maintenant on imagine ces quadrupoles situés sur la surface de der-
niere diffusion, et que 'on définit les parametres de Stokes conformément
aux coordonnées polaires (voir A.2.2), on s’apercoit que seul le parametre
de Stokes @ est engendré, U restant nul. La modulation de cette figure par
I’onde plane associée au mode k ne change rien a ce résultat. D’autre part,
les parametres de Stokes n’étant pas invariants par rotation, le calcul total
de la carte de polarisation impliquerait de définir un référentiel fixe sur le ciel
(indépendant du mode k choisi), d’exprimer les parameétres de Stokes dans
ce référentiel pour chaque mode de perturbation, et enfin d’additionner ces
quantités. Cette méthode n’aboutit pas analytiquement, sauf dans I’approxi-
mation des petites échelles. Il est donc préférable de définir des modes de
polarisation qui soient invariants par rotation des axes de coordonnées.

On peut en effet définir des modes de polarisation de maniére non locale
(a linverse des parameétres de Stokes) qui soient invariants par rotation.
Supposons que nous ayons une certaine carte de polarisation sur le ciel; on
peut alors définir deux quantités scalaires dont l'expansion en multipoles
a les propriétés suivantes: sous une transformation de parité, la premiere
voit ses multipoles multipliés par (—1)! (multipoles pairs inchangés, il s’agit

3. J’entends par température effective la combinaison suivante de la température du

plasma et du potentiel gravitationnel: (M %—HI/. C’est cette température effective

T )eps =
qui est la source de la dynamique du plasma lorsque les forces de gravitation dominent (cf
Sachs & Wolfe (1967))
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des modes « électriques » de polarisation (E)), 'autre voit ses multipoles
multipliés par (—1)!*! (modes « magnétiques » de polarisation (B)). De méme
que les champs électrique et magnétique sont respectivement de rotationnel
et de divergence nulle, ces modes ont des propriétés locales liées aux dérivées
secondes de I'amplitude de polarisation (dérivées secondes car ce sont des
quantitées de spin 2, voir A.3.1). En effet pour les modes E l'un des axes
principaux de la matrice de courbure de I’amplitude de polarisation est aligné
avec la direction de la polarisation, tandis que pour les modes B ces axes
forment un angle de 45° avec la direction de polarisation.

Revenons maintenant au cas de la polarisation engendrée par un mode
scalaire de perturbation, on a un champ @ pur, ce qui signifie que la pola-
risation est alignée localement avec I'un des deux vecteurs (%, 8%). Or dans
notre cas I'amplitude de polarisation est modulée selon 'axe (Oz), c.-a-d.
parallelement ou perpendiculairement a la direction de polarisation. On peut
donc en conclure que seul un mode E est engendré par une perturbation sca-
laire, et comme c’est une quantité scalaire (invariante par rotation des axes
de coordonnées) il en est de méme pour la somme de tous les modes k d’une
perturbation scalaire quelconque.

En revanche, pour un mode de perturbation tensorielle (onde gravita-
tionnelle plane), le quadrupole local a ses lobes dans le plan perpendiculaire
au vecteur d’onde Ig, ce qui tout d’abord introduit une dépendance azimu-
tale de 'amplitude de polarisation (en cos(2¢)), et d’autre part produit les
parametres de Stokes () et U en quantités comparables. L’amplitude étant
toujours modulée selon I'axe (Oz) (’axe du vecteur d’onde), on obtient en
quantités comparables les modes F et B. Les modes B de la polarisation du
FCM sont donc un traceur exclusif de la présence d’ondes gravitationnelles
primordiales. *

Nous verrons dans le chapitre 4 comment les spectres de polarisation et de
corrélation avec la température dépendent des différents parametres cosmo-
logiques, et quelle est I'influence des mesures de polarisation sur ’estimation
de ces différents parametres.

4. Cela est vrai dans I’hypothese ou le fluide est irrotationnel a la recombinaison, ce
qui est généralement supposé dans les modeles cosmologiques ou les perturbations de la
métrique sont engendrées pendant une période d’inflation car en ’absence de sources ulté-
rieures (du type défauts topologiques) les modes de vorticité disparaissent avec I’expansion
de 'univers.
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Chapitre 2

Processus d’émission galactique
polarisée

2.1 Rayonnement synchrotron

2.1.1 Rayonnement d’une particule chargée accélérée

Le rayonnement synchrotron est le processus d’émission le plus connu
des radioastronomes. En effet ce rayonnement, di a l’accélération centri-
pete des électrons lors de leur mouvement hélicoidal autour des lignes de
champ magnétique, se situe dans les longueurs d’onde radio pour une large
gamme d’énergie des électrons. A l'instar du rayonnement de freinage ou
« Bremsstrahlung » di au freinage d’une particule chargée dans son interac-
tion coulombienne avec une autre particule, le rayonnement synchrotron est
également un rayonnement de freinage et c’est pourquoi il est parfois appelé
« rayonnement de freinage magnétique ». Ainsi ces deux processus d’émission
galactique sont dus au rayonnement d’une particule chargée accélérée (en ce
qui nous concerne des électrons) et il est bon de rappeler ici le principe de
cette émission.

En partant de l'expression des potentiels retardés (ou potentiels de Lié-
nard-Wiechert) pour une particule de charge g et de vitesse # (voir Jackson
(1975)) on trouve l'expression des champs électrique et magnétique d'une
charge en mouvement :

Bt = o (ﬁ522262)]%[%4@—6)@)} )
x E(7,1)

]l
—~
tl

o~
N—

Il

St
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Position de la particule
au temps retardé

Position actuelle

F1G. 2.1: Particule chargée relativiste en mouvement : notations

o 3 = ik =1- @B, R =|F— )|, 7 = £ et les expressions entre
crochets sont calculées au temps retardé t' =t — R(t')/c, voir figure 2.1 pour
une illustration.

On reconnait dans le premier terme du champ électrique une générali-
sation du champ coulombien dans le cas d’une particule en mouvement. Le
second terme en revanche est un champ purement radiatif qui s’annule lorsque
la vitesse de la particule est constante. L’expression de I’énergie irradiée par
unité d’angle solide et par unité de pulsation s’écrit :

2

dfgﬂ - i /[Rﬁ(t)} et dt (2.3)
En notant que R(t') ~ r — fi.7y pour ry < 7, on peut la réécrire ainsi:
2
d%/n - (‘f:j) ‘ / 7 x (7 x B)exp {iw(t' — @.7o(t')/c)} dt’ (2.4)
Formule de Larmor
Dans le cas d’une particule non relativiste (3 < 1), on obtient:
Brog = [(q/Rcz)ﬁ x (7 X 1:7)] (2.5)
Erad = [ﬁ X Erad:| (2.6)

Dans ce cas la puissance radiative par unité d’angle solide s’exprime ainsi:

aw q*u?
dtdQ)  4ncd

sin(f)? (2.7)

ou # est 'angle entre 1’accélération et la ligne de visée. En intégrant sur les
angles solides on obtient la puissance radiative totale émise par une particule
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non relativiste (Formule de Larmor):
2¢%u?
3c3

Ces résultats vont nous permettre de trouver I’émission d’une particule rela-
tiviste chargée.

pP—

(2.8)

Distribution angulaire de I’émission d’une particule chargée relati-
viste

En effet pour une particule chargée relativiste, on peut définir un référen-
tiel inertiel(prime) ou la particule est instantanément au repos. Evidemment
la particule ne reste pas au repos dans ce référentiel car son accélération est
non nulle, mais on peut supposer que sur des temps suffisamment courts son
mouvement est non relativiste de sorte que la formule de Larmor s’applique.
Nous savons d’autre part que la puissance totale émise est un invariant de
Lorentz, donc d’apres 2.8 nous avons:

2
P=P="=|a|? (2.9)

Or dans le référentiel prime, la composante temporelle du quadrivecteur accé-
lération ay = 0 (en effet a.U = 0 et dans le référentiel prime le quadrivecteur
vitesse U = (¢, 0)), et donc

2¢>

ou a est le quadrivecteur accélération; cette expression est manifestement
covariante. Sil’on écrit 'accélération de la particule sous la forme @ = a)|+a | 1
on peut réécrire cette formule sous la forme:

2q>
- 3¢3

Si 'on s’intéresse maintenant a la distribution angulaire de ’émission de
la particule relativiste, il faut prendre garde au fait que les angles solides
sont modifiés lors d’'une transformation de Lorentz, ainsi si ’on prend 1’axe
polaire des deux référentiels colinéaire a la vitesse de la particule, et que
I’on apelle dW 1’énergie irradiée dans ’angle solide df) autour de la direction
(= cosf,¢), on a:

P v (a? +~%af) (2.11)

dW = (1 + Bu')dW' (2.12)

1. Attention, il s’agit ici du trivecteur accélération, dans la suite ¥ sera toujours un
trivecteur, et x un quadrivecteur.
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aq’

D’autre part on a u = % , ce qui nous donne df) = A et donc
dw aw’
o~ A+ o (2.13)

Nous nous intéresserons dans la suite a la puissance recue par un observa-
teur au repos dans le référentiel K par unité d’angle solide?. Dans notre cas
'intervalle de temps d’arrivée de la radiation est égal a dt, = (1 — Bu)dt’
et donc la puissance recue par unité d’angle solide s’exprime ainsi:

dP 4 dP' 1 dP'
e | n4 = 2.14
En utilisant enfin 1’équation 2.7 on obtient :
AP 2 (4202 + a2
_ @ aptal) sy (2.15)

dQ  Arcd (1 - Bp)t

Deux cas distincts apparaissent alors suivant que ’accélération de la particule
dans le référentiel prime est paralléle ou perpendiculaire & sa vitesse.

o Accélération paralléle: dans ce cas ©' = 6 et donc sin® @' = %, ainsi
on trouve pour la puissance émise :
dP q2aﬁ sin® @
= (2.16)

dQ ~ 4nc (1 — Bp)s

e Accélération perpendiculaire: dans ce cas nous avons cos @ = sin 6’ cos ¢’

<20y 1 _ sin?fcos? ¢ . .
et donc sin“@®' =1 e g ¢€ qui nous donne:

P q*a® 1 < B sin? 6 cos? gb) (2.17)

A 4mct (1 - Bp)t Y2 (1~ Bu)?

Dans la limite ultrarelativiste, I’émission est concentrée dans un cone centré
sur 'axe de la vitesse et de taille angulaire ~ 1/7. c’est ce que 1'on appelle
la focalisation relativiste (ou « beaming effect »). qui sera particulierement
important dans le cas de ’émission synchrotron (voir figure 2.2 pour une
illustration).

2. Attention, cette puissance est différente de la puissance émise par unité d’angle solide
du fait du mouvement de la particule, cf Jackson (1975).
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F1G. 2.2: Distribution angulaire de I’émission d’une particule ultrarelativiste. L’ac-

célération est paralléle a la vitesse dans le premier cas, perpendiculaire dans le
second cas. On peut remarquer que l’émission est restreinte a un cone de taille
angulaire ~ 1/~ (focalisation relativiste).

2.1.2 Spectre et polarisation de I’émission synchrotron
galactique

Emission synchrotron d’un électron ultrarelativiste

Nous allons maintenant nous intéresser plus spécifiquement aux carac-
téristiques de I’émission synchrotron. Considérons le mouvement hélicoidal
d’un électron autour d’'un champ magnétique uniforme. L’angle que fait la
vitesse de 1'électron par rapport au plan perpendiculaire au champ magné-
tique est constant et sera dénoté « (appelé pas de 1'hélice ou « pitch angle »
en anglais). En effet la tangente de cet angle est le rapport des modules des
vitesses parallele et perpendiculaire au champ magnétique, or le mouvement
de D’électron est uniforme parallelement au champ, et circulaire uniforme
perpendiculairement a ce dernier. On se place maintenant dans le référentiel
tel que son origine coincide avec la position de l'électron au temps retardé
t' =0, et tel que sa vitesse soit le long de I’axe (Oz) & ce méme instant. En
se donnant une ligne de visée 1 , on peut définir les vecteurs de polarisation
suivants :

e &, est un vecteur unitaire situé le long de 'axe (Oy), et donc perpendicu-
laire au champ magnétique.

o EH =n X gJ_

(voir figure 2.3). On a alors:

.

t' t'
il X (it x ) = —€| sin <U—> + €] cos <v_> sin 6 (2.18)
a a

olt l'on a fait 'approximation ||3]| = 1 et ot a est le rayon de courbure de la
trajectoire de 1’électron. Ceci nous donne le premier terme de I'équation 2.4.
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sH

a (vt'fa)

X

F1G. 2.3: Référentiel utilisé pour le calcul de la distribution angulaire de I’émission
synchrotron polarisée d’un électron ultrarelativiste.

Le second terme peut étre estimé comme suit :

.t t
t'—nr( ) = t'gcosﬁsin<v—>
c c a
1 C2 2t13
o~ 2—72{(14—7292)#4_ ;a2 } (2.19)

olt on a fait 'approximation 1 — v/c ~ 1/24* et v/c ~ 1 partout ailleurs.
D’autre part ce terme de phase devient trés grand (et donc 'intégrale dans
2.4 tres petite) & moins que l'on ait v < 1 et ¢yt'/a < 1, ce qui nous permet
d’écrire :

aw  dW, N aw
dwdQ  dwdQ  dwd)
2

aw ?w? ct' iw (., PP ,

= — — | 05t dt 2.20
dwd) 4mc? _/ a P v2 7 + 3a? (2:20)

2

dw, *w?6? ct' w (., 2R ,

= — — | 05t dt 2.21
dwdS) 4c? / a P 292\ 7 + 3a? (221)

avec 62 = 14 7*#*. En faisant les changements de variables adéquats, et en
notant que la plus grande partie de I’émission est concentrée autour de § ~ 0,
on peut montrer que les distributions spectrales respectivement paralleles et
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perpendiculaires a la direction du champ magnétique projeté sur le ciel sont :

dw B \/§q2’y sin «v

= 5 (F(z) + G(x)) (2.22)
d;z - \/gq?:i““(F(xHG(x)) (2.23)

ou F(z) = xf:oo Ks)s(u)du, G(z) = 2Ky)3(z), © = w/w, avec

2 Bsi
_ 3v“qB sin (2.24)

C
2me

Il est a noter également que cette émission est située dans un angle solide
centré sur le cone des vitesses (cone de révolution décrit par le vecteur vitesse
de D'électron, de taille angulaire ) et « d’épaisseur » 1/7. En divisant par la
période orbitale de 1’électron, on obtient la puissance par unité de pulsation :

P(w) — %(F@HG@)) (2.25)
P) = VLB p) G (2.26)

Emission d’une distribution d’électrons relativistes

Considérons maintenant le cas ol nous avons une distribution (que 'on
supposera homogene et isotrope) d’électrons relativistes de spectre en loi
de puissance N(E)dE = CE'PdE pour une large gamme d’énergies. Pour
obtenir la puissance radiative P de cette distribution, il suffit d’intégrer les
équations 2.27. Sil’on s’intéresse maintenant au degré de polarisation linéaire,
on a:

-3

Pi(w) — Py(w) _ fxpTG(x)dx _p+1

ISP @R o F@e p+]

(2.28)

Il est important de noter que ce taux de polarisation est indépendant de la
fréquence du rayonnement. D’autre part, si I’on cherche la puissance totale
de I’émission, on a:

PE) = [P(PL@)+ AW

3¢°CBssi 19 1 L5
_ V3¢’CBsinay (p 19N (p LY ( mew \TF )
2rme?(p+ 1) 4 12 4 12 3g¢Bsin a
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On remarque ainsi que l'indice spectral () de I’émission synchrotron d’une
distribution d’électrons est relié de maniére simple a I'indice spectral (p) de
cette méme distribution?:

a=P—- (2.30)

2.1.3 Que nous disent les observations?

Si 'on veut maintenant se faire une idée plus réaliste de 1’émission syn-
chrotron de notre Galaxie hors du disque, il faut tout d’abord préciser quel
est l'origine des électrons relativistes responsables de 1’émission synchrotron
pour les fréquences qui nous intéressent (> 1GHz). Les électrons qui contri-
buent principalement & cette émission ont des énergies > 1GeV, et doivent
donc étre créés dans des sources astrophysiques tres énergétiques telles que
les supernovae (SNe). Ces sources sont donc locales par essence, entrainant
une distribution inhomogene et anisotrope des électrons relativistes dans la
Galaxie. Les supernovae engendrent d’autre part, par le biais d’ondes de choc
avec le milieu interstellaire, des zones de compression des lignes de champ
magnétique ou I’émission synchrotron est beaucoup plus forte. En projection
ces régions apparaissent comme des boucles (« loops ») de forte luminosité
qui s’étendent loin en dehors du plan galactique. Enfin il faut noter qu’au
cours de la diffusion des électrons relativistes le long des lignes de champ
magnétique, 'indice spectral de leur distribution énergétique a tendance a
changer. Ceci a été observationellement vérifié avec la comparaison de deux
cartes a 408 et 1420MHz (Reich & Reich (1988); Haslam et al. (1982); Reich
& Reich (1986)) ainsi qu’en comparant ces cartes avec les observations obte-
nues a 10,4GHz (Davies et al. (1996)). Ceci dit, les variations importantes de
'indice spectral apparaissent surtout entre les régions du plan galactique (ou
dans les boucles) et les régions d’émission diffuse a haute latitude ou l'indice
spectral mesuré de I’émission synchrotron est de I’ordre de a ~ 1. Néanmoins
la mauvaise corrélation entre les cartes basses fréquences et les observations a
haute fréquence indique la nécessité, pour une mission d’observation du FCM,
de posséder des canaux dédiés a la mesure de I’émission synchrotron a des
fréquences relativement proches des fréquences intéressantes pour la mesure
du FCM lui-méme (Davies et al. (1996)), c.-a-d. du domaine centimétrique
au domaine millimétrique.

Considérons maintenant le cas de ’émission polarisée. Méme dans 1’hy-
potheése ou I’émission Brehmsstrahlung polarisée est négligeable le probleme

3. Ce résultat est indépendant des hypotheses d’homogénéité et d’isotropie de la distri-
bution électronique
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est compliqué par la dépolarisation du signal aux basses fréquences due a
la rotation Faraday différentielle interne aux sources d’émission. Cet effet a
tendance a transférer du signal des grandes échelles (de 'ordre de quelques
degrés) aux petites (de l'ordre de quelques minutes d’arc). La présence de
structures tres complexes dans I’émission synchrotron polarisée a basse fré-
quence aux petites échelles a en effet été observée (Wieringa et al. (1993)).
Dans ce cas, il apparait encore plus nécessaire d’avoir des canaux dédiés a
la mesure de 1’émission synchrotron a des fréquences > 10GHz car, alors, la
rotation Faraday devient négligeable?.

Si ’on s’intéresse cependant aux caractéristiques statistiques de I’émission
synchrotron polarisée, il est possible d’obtenir quelques résultats par une ap-
proche analytique (Burn (1966)) a condition d’émettre des hypotheses quant
a la distribution du champ magnétique aux échelles considérées. Il se trouve
que les rares observations que nous possédons, a I'’heure actuelle, de 1’émis-
sion synchrotron polarisée couvrant une région suffisamment grande sur le ciel
sont & basse fréquence (1a ou le signal est important), ¢f Cortiglioni & Spoel-
stra (1995). La comparaison d’observations a différentes fréquences illustre
bien le phénomene de dépolarisation ; d’autre part il est important de noter
que la dépolarisation est d’autant plus importante que la source d’émission
est loin de 'observateur, ce qui signifie qu’aux basses fréquences (typique-
ment 400MHz) seules contribuent a ’émission polarisée les régions de notre
voisinage proche (quelques centaines de parsecs au plus). Tout cela rend 1'ex-
trapolation de cette émission aux fréquences du FCM particulierement dif-
ficile. En revanche, toujours dans I’hypothese ou I’émission Bremsstrahlung
n’est pas polarisée (ou de facon négligeable), l'observation de cette émission
a une fréquence ou elle est dominante sur le FCM et ou la rotation Fara-
day est négligeable (typiquement ~ 20 — 30 GHz) devrait permettre une bonne
soustraction de cette émission lors de mesures polarisées du FCM. Ainsi les
missions MAP et Planck (instrument LFI), avec leurs canaux respectifs a 22
et 30GHz devraient satisfaire a ces exigences. Leurs canaux intermédiaires
(jusqu'a 90 GHz) devraient permettre de plus de cartographier les indices
spectraux de cette émission, ce qui est important pour une soustraction ri-
goureuse de cette émission dans les fréquences dominées par le FCM.

En partant des degrés de polarisation observés a basse fréquences, nous
en déduisons que le taux moyen de polarisation linéaire aux fréquences du
FCM doit étre > 30%. Devant notre ignorance de la distribution angulaire
de I’émission synchrotron polarisée a ces fréquences, nous prendrons comme

4. La rotation Faraday désigne la rotation du plan de polarisation lors de la traversée
d’un plasma magnétisé, cet effet est inversement proportionnel au carré de la fréquence
du rayonnement.
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hypothese pour la suite que les caractéristiques statistiques de 1’émission
polarisée sont les mémes que celles de 1’émission non polarisée (voir 3).

2.2 Emission galactique polarisée des pous-
sieres

Des 1949 on observa que la lumiere des étoiles situées derriere des ré-
gions contenant de la poussiére interstellaire était polarisée (Hiltner (1949);
Hall (1949)). L’explication de ce phénomene est le dichroisme de grains de
poussiere alignés de facon macroscopique. Si maintenant I’on suppose que les
grains de poussiére sont alignés sur les lignes de champ magnétique (Davis &
Greenstein (1951)), on peut en déduire une structure générale du champ ma-
gnétique galactique qui est en accord avec celles issues de I’étude du rayonne-
ment synchrotron galactique et de I'effet Zeeman (Manchester (1974); Green-
berg (1978)). La question de l’alignement des grains (plus précisément de leur
plus petit axe principal d’inertie) avec les lignes de champ magnétique est a
I'heure actuelle une question encore tres débattue (voir Roberge (1996) pour
une bonne revue), mais les développements théoriques récents indiquent, tout
du moins pour les gros grains, que l'alignement avec le champ magnétique
est trés bon (Lazarian & Draine (1997)).

D’autre part, si la lumiere stellaire traversant les régions de poussiere
interstellaire devient polarisée par absorption sélective des grains de pous-
siere (dichroisme), alors il est raisonnable de penser que 1'émission de ces
mémes grains devrait étre polarisée. Cela fut observé en premier par Cudlip
et al. (1982) dans l'infrarouge lointain et par Hildebrand et al. (1984) dans
le submillimétrique. D’autre part il est logique de penser que si ce sont les
meémes grains qui sont responsables de I’absorption dichroique et de 1’émis-
sion polarisée, alors la direction de polarisation par absorption de la lumiere
stellaire (parallele au petit axe du grain) devrait étre perpendiculaire & la
direction de polarisation en émission (paralléle au grand axe du grain), ce
qui fut confirmé lors des premieres observations (Hildebrand et al. (1984)).
La direction de polarisation en émission des gros grains devrait donc étre a
peu pres perpendiculaire aux lignes de champ magnétique.

Ainsi les caractéristiques de ’émission polarisée des gros grains, a 'instar
de la polarisation en absorption de la lumiere stellaire, dépendent du degré
d’alignement des grains sur les lignes de champ, de la direction du champ
magnétique lui-méme, et enfin des propriétés diélectriques des grains. Cepen-
dant pour les régions diffuses (ou ’épaisseur optique 7 est faible), le degré
de polarisation est indépendant de T.
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Fi1G. 2.4: Degré de polarisation en absorption autour de la raie des silicates
a 9,7um. Les points observationnels correspondent aur domnées mesurées dans
AFGL 2591 (croiz, Aitken et al. (1988)), et dans la nébuleuse d’orion (points,
Aitken et al. (1985)). Ont été superposées les courbes théoriques pour différents
rapports d’axes des grains. Figure tirée de Cortiglioni & Spoelstra (1995).

2.2.1 Emission intrinseque polarisée de la poussiere

Une méthode pour contraindre la forme des grains de poussiere est d’uti-
liser la forte dépendance du degré de polarisation en absorption, en fonction
de la longueur d’onde, au voisinage des raies d’absorption. En effet, en suppo-
sant une forme de la fonction diélectrique du grain, on peut alors calculer le
rapport du petit axe au grand axe d'un grain typique qui reproduise au mieux
les observations. C’est cette méthode que Hildebrand & Dragovan (1995) ont
appliqué a la raie a 9,7 um des silicates en se basant sur la fonction di-
électrique de Draine (1985); et ils en ont conclu que les grains devaient étre
aplatis, avec un rapport d’axes de 2/3 (voir figure 2.4). C’est cette valeur que
nous adopterons par la suite. A partir de la forme des grains et de la fonc-
tion diélectrique adoptées, on peut calculer le degré de polarisation linéaire
de I’émission intrinseque des grains, c’est le degré de polarisation maximum
de la poussiére qui puisse étre observé. Dans le cas présent ce niveau atteint
~ 30% (Hildebrand & Dragovan (1995)). Cette valeur, calculée pour une lon-
gueur d’onde de 100um, est a peu pres indépendante de la longueur d’onde
dans la mesure ou cette derniere est tres supérieure a la taille du grain (Hil-
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debrand (1988)). C’est donc cette valeur que nous adopterons pour 'étude
de I’émission polarisée des poussieres dans le domaine submillimétrique.

2.2.2 Modélisation de I’émission galactique polarisée
des poussieres

Facteur de réduction de la polarisation

Il s’agit maintenant d’utiliser les informations que nous avons sur 1’émis-
sion intrinseque des grains pour en déduire des caractéristiques statistiques
de la distribution spatiale de 1’émission polarisée des poussieres galactiques.
Trois facteurs peuvent intervenir pour diminuer le taux de polarisation de
I’émission observée par rapport a I’émission intrinseque des grains. Ces trois
facteurs, inséparables du point de vue purement observationnel, sont en gé-
néral réunis en un seul, appelé facteur de réduction de la polarisation (Hil-
debrand & Dragovan (1995)):

® = RF cos®(y) (2.31)

ou R désigne le facteur de réduction de Rayleigh, qui décrit la qualité de
I’alignement des grains sur les lignes de champ magnétique. Pour les raisons
invoquées plus haut nous supposerons ce facteur égal a 1. F' est le facteur
de réduction di a ’addition de directions de polarisation différentes le long
de la ligne de visée; ce facteur sera directement calculé dans notre modéli-
sation. Enfin cos?(v) rend compte de la projection de la direction du champ
magnétique sur le plan du ciel ; de nouveau ce facteur sera calculé dans notre
approche (Prunet et al. (1998)).

Modélisation de la structure tridimensionnelle des poussiéres

Les cartes de I’émission HI de notre Galaxie réalisées a I’aide du télescope
Duwningeloo nous offrent un moyen unique de modéliser la structure tridimen-
sionnelle de la distribution des poussieres dans notre galaxie. Elles couvrent
une bonne partie du ciel (régions de décinaison supérieure a —30°), avec une
résolution angulaire ~ 0,5°, et une résolution spectrale de 'ordre du km/s
pour 400 vitesses par spectre. En partant du constat de la bonne corrélation
de I'émission HI et de 1’émission infrarouge des poussieres pour les nuages
diffus a haute latitude galactique (Boulanger et al. (1996)), on peut faire I’hy-
pothese que la distribution des poussieres suit celle du gaz, tout du moins
pour les régions diffuses.

Le probléeme est maintenant de passer d'un espace bidimensionnel avec
une direction de vitesses a un espace tridimensionnel. Or la relation entre
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ces deux espaces n’est pas univoque car les vitesses des nuages de gaz ré-
sultent de la superposition d’'une composante liée a la rotation de la galaxie
(relativement bien déterminée) et d’une composante aléatoire due a la tur-
bulence du milieu interstellaire. Tant que nous restreignons notre étude a
des mesures de la statistique de la polarisation intégrée sur la ligne de vi-
sée le choix d’une relation donnée pour modéliser la structure tridimension-
nelle des poussieres n’influence que peu la validité de nos résultats, la plus
grande incertitude de notre étude résidant dans le choix de la distribution
des lignes de champ relativement aux nuages.Il n’existe en effet, a I’heure ac-
tuelle, aucune détermination observationnelle fiable de la structure du champ
magnétique en dehors du disque galactique. C’est uniquement dans des ré-
gions denses (nuages moléculaires) que 'on a pu comparer la disposition des
lignes de champ par rapport a la distribution du gaz, et les résultats obtenus
indiquent que toutes les situations sont possibles (Goodman et al. (1990);
Myers & Goodman (1991)).

Nous avons donc fait trois hypotheses tres différentes quant a la distribu-
tion des lignes de champ par rapport aux nuages:
e Champ magnétique aligné avec la direction principale des nuages.
e Champ magnétique dans le plan perpendiculaire a la direction principale
des nuages; nous avons alors choisi sa direction de maniere aléatoire dans
ce plan. Ce cas pourrait étre représentatif, par exemple, d’'un champ magné-
tique hélicoidal enroulé autour du nuage.
e Champ magnétique constant dans tout le volume considéré (nous avons
alors choisi, pour des raisons de simplicité, cos*(y) = 0, 5).

Conséquences pour la distribution spatiale de la polarisation

En partant des considérations de la section précédente, nous avons pu
en déduire des conséquences sur la statistique du taux de polarisation de
I’émission des poussieres d'une part, et sur la distribution spatiale de cette
émission polarisée d’autre part. En effet, en tracant ’histogramme des taux
de polarisation obtenus sur le ciel nous pouvons les comparer avec les taux
observés (Hildebrand et al. (1995)). Les histogrammes obtenus pour les dif-
férentes hypotheses concernant le champ magnétique sont montrés dans la
figure 2.5. En comparant avec les observations ou le pic de la distribution
se situe aux environs de 2%, les deux premieres hypotheses sur le champ
magnétique sont en accord avec les observations si 'on prend un facteur de
réduction de Rayleigh de I'ordre de R ~ 0,7 — 0, 8. Ceci dit les observations
ont été faites sur un nuage moléculaire qui d’une part pourrait étre optique-
ment épais, et d’autre part la structure du champ magnétique dans de telles
régions denses n’est peut-étre pas représentative de celle des milieux diffus. Il
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Fi1G. 2.5: Histogramme des tauz de polarisation obtenus dans les trois configura-
tions du champ magnétique (respectivement trait continu pour des lignes de champ
alignées avec la direction principale des nuages, pointillés pour des lignes de champ
de direction aléatoire dans le plan perpendiculaire a la direction principale des

nuages, et tirets pour un champ magnétique constant).

apparait néanmoins que le cas du champ magnétique constant est en désac-
cord flagrant avec les observations, ce qui était prévisible dans la mesure ou
cette hypothese n’a que peu de chances d’étre réaliste, a part peut-étre dans
certaines régions tres particulieres comme les boucles. 1l est cependant in-
téressant de noter que ces histogrammes seuls permettent de discriminer les
certaines hypotheses relatives a la structure du champ magnétique.

Pour avoir une idée cette fois-ci des caractéristiques statistiques de la
distribution spatiale de I’émission polarisée, on peut partir des cartes de po-
larisation obtenues précédemment et calculer des estimateurs de leur spectre
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F1a. 2.6: Spectre de puissance du paramétre de Stokes @ a 100 um. Les lignes
en pointillés, tirets, et traits-pointillés correspondent respectivement aux trois cas
envisagés pour le champ magnétique. Le spectre de température (trait continu) est
montré pour comparaison.

de puissance de la maniere suivante :

) = 3 [T (B (2.32)

Co(l) = %Z[Q(Z)Q*(ﬂ (2.33)
Q) = 53 [T @) + @ BT@) (234)

— —

ou T'(¢), Q(¢) sont respectivement les transformées de Fourier des cartes d’in-
tensité et du parametre de Stokes ), et N désigne le nombre de modes de
Fourier pour chaque valeur de ¢ = ||€]|. Le spectre correspondant au para-
metre U est défini de maniere analogue. Ces spectres sont montrés dans les
figures 2.6,2.7,2.8. En ce qui concerne le spectre de température, on retouve
le comportement Cr(¢) ~ (3 mesuré dans les cartes d’émission infrarouge
de la poussiére (Gautier et al. (1992); Wright (1998)). D’autre part on peut
remarquer que les spectres de Q et U sont beaucoup plus plats, sauf dans
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Fia. 2.7: Méme figure que la figure 2.6, pour le paramétre de Stokes U.
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Fi1G. 2.8: Méme figure que la figure 2.6, pour la corrélation de T et Q.
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le cas du champ magnétique constant. Alors que la distribution spatiale de
I’émission non polarisée dépend uniquement de la distribution de la pous-
siere, celle de 1’émission polarisée dépend également de la distribution du
champ magnétique dont la longueur de corrélation est tres inférieure a celle
des poussieres: En effet méme si par hypothese les lignes de champ suivent
les structures des nuages, I’émission de ces derniers est beaucoup plus faible
aux petites échelles, tandis que 'alignement est le méme a toutes les échelles.
Cela a pour effet d’ajouter de la puissance aux petites échelles et ainsi de
rendre les spectres de puissance des parametres () et U plus plats que celui
de l'intensité. Ces effets sont également responsables de 'allure des spectres
de corrélation de la polarisation avec l'intensité. En effet, dans le cas du
champ magnétique constant, la polarisation est completement corrélée avec
'intensité, et leur spectre de puissance suit donc une loi en £-3. D’autre part,
dans le cas ou le champ magnétique varie, la corrélation aux grandes échelles
est tres faible du fait de la dépolarisation due a l’addition de directions in-
cohérentes le long de la ligne de visée, et aussi du fait de la faible longueur
de cohérence du champ magnétique. En revanche, le spectre est plus plat
pour les mémes raisons que précédemment. L'un dans 'autre, les valeurs des
spectres de puissance sont comparables autour de £ ~ 100, indépendamment
de la structure du champ magnétique adopté.

2.2.3 Comparaison avec le FCM

L’émission polarisée des poussieres de notre GGalaxie sera sans aucun doute
I'un des contaminants majeurs de 1’émission polarisée du FCM, spéciale-
ment pour les voies polarisées a haute fréquence (> 100 GHz) de la mission
PrLaNck . C’est pourquoi il est intéressant de comparer le niveau de ces deux
signaux, échelle par échelle. La mission PLANCK, telle qu’elle est définie a
I’heure actuelle, comporte deux canaux pour la mesure de la polarisation du
FCM (143 et 217 GHz), ainsi qu’un canal supplémentaire a 550 GHz dédié a
la mesure de la polarisation de 1’émission des poussieres. Nous reviendrons
plus en détail sur I'importance de ce canal « moniteur » dans le chapitre
concernant la séparation des diverses composantes astrophysiques (3).

Pour étre capable de comparer les signaux provenant de la poussiere et du
FCM il nous faut exprimer les spectres de polarisation de la poussiere dans
les mémes variables que celles qui sont utilisées pour le FCM. En suivant
Seljak (1997), nous définissons:

= Q(f) cos(26y) + U({) sin(2¢;) (2.35)
= —Q(0)sin(2¢;) + U() cos(24;) (2.36)
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ou ¢; est I'angle polaire dans I'espace de Fourier. Il est important de noter
que ces définitions sont valables dans la limite des petites échelles (pour
plus de précisions voir A.3.1). Ce sont les spectres de puissances associés a
ces variables que nous pourrons comparer au signal théorique du FCM pour
un modele cosmologique donné. Ces spectres de puissance sont définis de la
maniere suivante :

S| cost269) + U (@ sin(269)|

Ce(l) = % (2.37)

Cpll) = %Z‘ Q(¢) sin( 2¢Z)+U()cos(2¢z) (2.38)
1 L

Cre(t) = 32> |(QUT (B +Q (OT(D)) cos(269)  (2:39)

+ (V@@ + U (T (D)) sin(267)| (2.40)

ou les différents parametres de Stokes ont été convertis en uK. Pour le cas
du champ magnétique aligné le long des nuages (que nous garderons par la
suite comme un modele générique pour la comparaison avec le FCM), on
peut approximer ces spectres par des lois de puissance:

Cp(l) = 8,9 x 10 (13 (uK)? (2.41)
Cg(f) = 1,0 x 1034 (uK)? (2.42)
Crp(f) = 1,7 x 1022 (-1 (uK)? (2.43)

Comme on pouvait s’y attendre les contributions des modes « électriques » et
« magnétiques » de la polarisation des poussieres sont tout a fait comparables,
car une différence notable de signal dans ces deux modes résulterait d’une
symétrie particuliere du milieu émetteur (A.3.3) qui est absente dans le cas
de la poussiere.

Pour comparer ces signaux avec le FCM, nous avons choisi un modele avec
matiere noire froide non invariant d’échelle (« tilted CDM»)), c.-a-d. avec un
spectre primordial des perturbations scalaires d’indice spectral ng = 0,9.
Dans le cas des modeles inflationnaires a un champ en « roulement lent »
(slow roll), I'indice spectral des perturbations tensorielles, ainsi que le rapport
des quadrupoles des deux types de perturbations sont fixés:

ng = n,—1=-0,1 (2.44
T/S = 7(1—n,)=0,7 (2.45)



2.2. EMISSION GALACTIQUE POLARISEE DES POUSSIERES 33

1074  —
107 /\/\/\\
g 107 3
© : [T TN
N T -7
o 10 g T T
= 0% 3
1077 3
107107 \ \ ! |

10 100 1000

F1a. 2.9: Spectres de puissance des modes « électriques » de polarisation en uni-
tés de AT/T. En trait continu, le signal du FCM issu des perturbations scalaires.
En pointillés, le méme signal issu des perturbations tensorielles. L’émission des
poussiéres est montrée pour les deuz fréquences de PLANCK-HFI utiles a la me-
sure du FCM polarisé (143GHz, traits et 217GHz, traits-pointillés). Le spectre de
température du FCM est donné en comparaison (trait continu épais).

Ce modele a I’avantage de produire du signal dans les deux modes de polari-
sation, qui donnent des informations tres différentes quant au modele cosmo-
logique sous-jacent (voir A.3.3, 4). La comparaison des spectres théoriques
du FCM avec ceux issus de notre modélisation de 1’émission des poussieres
sont montrés dans les figures 2.9, 2.10, 2.11.

En ce qui concerne les mode « électriques » de polarisation, le signal du
FCM, pour des ¢ > 200, devrait étre supérieur a celui de la poussiere pour
les deux voies (143 et 217 GHz). En revanche les modes « magnétiques » du
FCM sont, quant a eux, dominés par I’émission de la poussiere. Le signal
de corrélation des modes E et de la température est un ordre de grandeur
supérieur au signal des poussiéres pour la partie scalaire (au moins pour les
¢ > 100), la partie tensorielle étant dominée par 1’émission des poussiéres. Il
est cependant important de noter que le FCM et les poussieres different dans
leurs comportements spatial et spectral. Méme si le canal a 545 GHz a une
sensibilité inférieure a celle des canaux a 143 et 217 GHz, le niveau de 1’émis-
sion des poussiéres a cette fréquence devrait permettre d’en faire un traceur
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F1G. 2.10: Méme figure que 2.9 pour les modes « magnétiques » de la polarisation.
Notons que le signal du FCM provenant des perturbations scalaires est identique-
ment nul.
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Fia. 2.11: Méme figure que 2.9 pour la corrélation de la température et des modes
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de cette émission, et ainsi de ’extrapoler, avec une précision suffissante, aux
fréquences plus basses ou domine le FCM.

En conclusion, on s’attend a ce que le niveau de contamination du FCM
par I’émission polarisée des poussieres reste faible pour la corrélation polari-
sation-température, ainsi que pour les modes « électriques » de la polarisa-
tion. Pour les modes « magnétiques » la situation est plus difficile, mais la
perspective d’utiliser la voie a haute fréquence pour estimer la contamina-
tion aux fréquences plus basses devrait permettre d’améliorer notablement la
situation (sous réserve d’une bonne connaissance du comportement spectral
de I’émission des poussiéres, voir chapitre suivant).
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Abstract. With recentinstrumental advances, it might become
possible to measure the polarization of the cosmic micrewav
background (CMB), e.g. by future space missions like MAP
and Planck Surveyor. In this paper, we estimate the dust do-ntroduction
larized emission in our galaxy which is the major foreground
to cope with for measuring the CMB polarization in the wiedhe COBE-DMR discovery of CMB anisotropies at angular
part of CMB spectrum. We model the dust polarized emissi§§alesz 7° signaled a watershed era in modern cosmology
in the galaxy using the three-dimensional HI maps of the LdSmootet al. 1992, Bennetet al. 1996). Ever since then,
den/Dwingeloo survey at high galactic latitudes. We use tHe detection of CMB anisotropies has been reported by sev-
fact that the dust emission, for a wide range of wavelengtt@al other experiments at smaller angular scales (for ldetai
has a tight correlation with the HI emission maps of this eyrvSee Bond 1996). Various theoretical studies have shown that
(Boulangeret al. 1996). Assuming the dust grains to be oblaté humber of cosmological parameters (&g, h, etc.) can
with axis ratio~ 2/3, which recent studies support, we debe determined (within the context of a given model) with un-
termine the intrinsic dust polarized emissivity. The disttion Precedented accuracy if the angular power spectrum of CMB
of magnetic field with respect to the dust grain distributien is known from a few arc minutes to a few degrees (Jungetan
quite uncertain, we thus consider three extreme casesh@) al. 1996). This will become possible with the future satellite
magnetic field is aligned with the major axis of the dust strugnissions like MAP and Planck Surveyor. These future mission
ture, (2) the magnetic field has a random direction in the tMdll also open the possibility of measuring the polarizatif
plane perpendicular to the direction of major axis of thetdusMB and determining its angular power spectrum. Though the
structure, and (3) the magnetic field is unidirectional tiylo- fact that the CMB could be polarized was realized long back
out. We further assume, as recent observations and theadrefiRees 1968), there exist only upper limits on the polarized-c
analyses support, that the dust grains align with the magndonent of the CMB from observations (Wollaek al. 1993,
field independently of its strength. The polarization rehre  Partridgeet al. 1988, Lubinet al. 1983). It has been shown
factor from misalignment of the direction of polarizatioo ~that the discovery of CMB polarization, along with its arayul
the plane of the sky and the differential polarization alengPattern on the sky, could help determine the surface of ¢t s
line of sight is calculated using these maps, to construot twering with high precision. It will also complement the info
dimensional maps of dust polarized emission. We calcutate fmation from temperature anisotropies to better determise ¢
angular power spectrum of dust polarized emission fromethegological parameters by breaking the degeneracy between th
maps and cast it in variables which allow a direct comparisé#mperature quadrupol®, and optical depth to the last scat-
with the polarized component of the CMB. Our results, at fréering surface (Zaldarriageet al. 1997).
quencies~ 100 GHz, suggest that: (a) This foreground con- A major stumbling blockin accurately determining the CMB
tamination is smaller than the scalar-induced polarizatio angular pattern, even with low pixel noise and all sky cover-
the CMB at¢ 2 200 while the tensor-induced polarization oftge, is the contamination of CMB signal by galactic and ex-
CMB, which is an order of magnitude smaller than the scaldfagalactic foregrounds. The extragalactic foregroutsam-
induced polarization, lies below the foreground contarigma. inate only the small angular scales which correspond to the
level for ¢ 2 200, (b) the temperature-polarization cross cosize of the extragalactic object or the typical clusterigles
relation for dust emission is more than an order of magnitu@&these objects; extragalactic sources can dominate tiee fo
below the CMB signal fof > 200. ground at a few arc minute scales (e.g., Toffolettal. 1998,
Bouchetet al. 1995, Tegmark & Efstathiou 1996). The galactic
foregrounds, on the other hand, are present at all angubessc
Send offprint requests 1. Prunet This entails a detailed study of all the galactic sourcesstdu
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synchrotron, and free-free emission— of foreground contanof dust polarized contamination with theoretical predios of
nation of CMB measurements. It has been shown that for t8&B polarization. In§4, we summarize our findings.
measurement of CMB temperature anisotropies, experiments
operating at multiple frequencies will be successful inesap
ing and subtracting the foreground contamination from tfie p2. Method
mary CMB signal (for details see Bouclettal. 1995, Tegmark
& Efstathiou 1996,Bouchet & Gispert 1998). The CMB poThe Leiden/Dwingeloo survey covers the entire sky north of
larization signal is 10 to 100 times weaker than the tempera—> —30° with a grid spacing ot~ 0.5° in both longitude
ture anisotropies (Bond & Efstathiou 1984, Zaldarriagal. and latitude. Therefore it can be used to study featuresref fo
1997). It is not a priori clear whether the polarized compground for angular scales 1° which is of special interest
nent of foregrounds can be subtracted as easily to determidéMB studies. In addition it spans the velocity range from
the CMB polarization as is the case for temperature anigptro—450 km /sec to 450 km /sec with a spectral resolution d£03 km /sec
In this paper, we estimate the foreground contaminatiortaueg(Hartmann & Burton 1995). As our aim is to use the velocity in-
polarized component of dust emission in the galaxy—whichfigrmation to infer distances to structures, we avoid usiRgs
likely to be the dominant foreground in polarized channéls between longitude-10° and 10° because in this case one is
the high-frequency instrument (HFI) of Planck Surveyor—d arlooking too close to the galactic centre and the radial veésc
its spatial distribution, to address this question. from galactic rotation are nearly zero. For similar reasoes
Like the scalar-induced temperature anisotropies, tHascadions with longitudes- 180° are also to be avoided. Also the
induced anisotropies in the CMB polarization also peak at &#PIrespondence between velocity and distance to a steuictur
gular scales~ 1° (¢ ~ 200) (Bond & Efstathiou 1984), there- Verts as one passes from the inner galaxy to the outer galaxy,
fore it is of primary importance to know the foreground cori-€., though a greater velocity corresponds to a greattartdie
tamination at such angular scales. Given the level of CMB pi§- the inner galaxy, the opposite is true for the outer galaxy
larization, we also need to consider ‘clean‘ parts of the atky We therefore avoid line of sights close to longitudes0® and
high galactic latitudes where the contamination is minimurfy 270°. It should also be pointed out that the velocity-distance
Unfortunately, no data, with sufficient sky coverage at higi¢lation is not single valued for lines of sights in the inner
galactic latitudes, on polarized component of dust emissic  9alaxy; a given velocity receives contribution from two mtsi
ist at present (for a recent review on far-infrared polatime at different scale heights. We assume that all the contdbut
see Hildebrand 1996). However, we believe that it is possiti#t & given velocity comes from the point at the smaller scale
to construct the polarized component of the dust emissien ieight. It is justified, especially at high galactic latiesdl be-
cause of the following reasons: cause the probability of finding a structure at large scaigttte
. L i . is exponentially smaller. We use fifted3°x15° maps from
1. All sky maps of dust unpolarized emission e><_|st which COMBtitudes betweeA0® and75° for our study.
most of the wavelength range from the near-infraredto mil- 1t should be pointed out here that the turbulent velocity of
limeter wavelengths (Neugebatetral. 1984, Reaclet al. he interstellar medium prevents us from accurately iirigrr
1995, Hauseet al. 1997) . This in itself is not enough to e Galactic HI 3-dimensional structure from the velocitypa
speculate on the polarization because the polarization deyigh |atitudes. But as we are interested in understartting
pends on various integrated effects along any line of sightyistical propertief the dust polarization from these maps,
while the r_neasured temperature maps give information Og¥ results should be weakly affected by this assumpticamnyn
of the p_rolected_component. . _case, our uncertainty about the (unknown) turbulence itgloc
- The Leiden/Dwingeloo Survey measured the HI emissigf the H| gas remains smaller than our absence of knowledge
in the galaxy with 400 velocity templates, and with a larggoncerning the magnetic field distribution (see below).
sky coverage, along any line of sight which accuratelysgd"” From the HI maps of Leiden/Dwingloo survey one can con-
the differential rotation of the galaxy, thereby providingyr,ct a model of the three-dimensional dust distributising
valuaple information on the three-dimensional distriboti 16 relation between the optical depth for dust emissiaat
of Hlin the galaxy (Hartmann & Burton 1995). It has bee, _ 950 ,m and the HI column density.:; ( Boulangeret al.
shown that the dust emission at high galactic latitudes cal99e):

relates extremely well with the HI distribution in our gajax s o
for a wide wavelength range (Boulangaral. 1996) for —~— = 107" cm (€]

=
" < 20 1 .
column densitiesVl,, <5 x 10 Boulangeret al. (1996) also showed that the galactic dust

This information allows us, along with theoretical modefs eemission spectrum can be well fitted with a Planck spectrum
the dust polarized emission in the galaxy, to constructethrawith temperature= 17.5 K with emissivity proportional te2.
dimensional maps of dust emission which can be used to stilfg use this spectral dependence of dust emission throughout
the spatial distribution of dust polarized emission. In tiet this paper. TheV,,—r correlation remains good faNg; <
section we describe the method of generating polarized dést 102° cm™2 which is typical for high galactic latitudes.
emission maps in more details. §8 we calculate the power  As our aim is to construct two-dimensional maps of polar-
spectra of the dust polarization maps and compare the lelzeld component of dust emission from these three-dimeakion

N
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maps of unpolarized emission, we need the following infermafter finding the direction of dust structure with respecttie
tion: (a) the intrinsic dust polarized emissivity, whichpgeds plane of the velocity template, the direction of magnetitdfie
on the type and shape of the grain, (b) the strength and @irectcan be fixed for Case (1) and (2) of the magnetic field distri-
of magnetic field in the diffuse cloud, and (c) the polariaati bution. Thecos? v term ¢y being the angle between the direc-
reduction factor. tion of magnetic field and the plane of the velocity template)
Intrinsic polarized emissivityThe galactic distribution of can then be easily computed; and by multiplying by this fac-
dust grains can be well understood by the silicate/grapiitael, tor, the projected distribution of polarized emission islav
with the volume fraction of graphites betwe@5 and0.5 of ated for every velocity template. This procedure is use@ts ¢
the silicates in the total grain volume (Lee and Draine 1985}ruct the projected distribution of the Stokes parameftars
Assuming spheroidal grains, Hildebrand and Dragovan (1996e first two cases of the magnetic field distribution. For the
showed that the grains are oblate with the ratio of axi3/3. third case (the magnetic field having the same directionyever
Assuming no reduction of polarization, the intrinsic pidad where), we assume, for simplicityps® vy = 0.5. F term (Eq.
emissivity is~ 30% in this case (Hildebrand and Dragovarf2)) is the reduction of polarization from summing the con-
1995). It is also independent of wavelength fors> a, a be- tribution of different directions of polarization alongyafine
ing the size of the dust grains. This condition is easily et fof sight (Burn 1966). This factor is estimated directly byve
the entire wavelength range we consider (for details see dagially adding the contribution from every velocity teraf#
Hildebrand 1988). along a line of sight. We neglect the effect of differentialap-
Magnetic field The dust grains align themselves with théation across the beam in our analysis. Also neglectedeis th
magnetic field. To estimate the reduction of polarizatianfr differential Faraday rotation (Burn 1966). Though theetiéh-
smearing along any line of sight, one needs to know the dial Faraday rotation can be an important effect on depzdari
rection and strength of the magnetic field. There is great uien for the study of radio synchrotron emission{ 1 GHz)
certainty in the direction of the magnetic field relative testl in the galaxy (Spoelstra 1984), it is completely negligifde
distribution as the observational evidence show conttadic the dust polarized emission at much smaller millimeter wave
indications (Myers & Goodman 1991, Goodmetral. 1990). lengths ¢ 2 100 GHz) because the Faraday optical depth is
For the purposes of this paper we assume three cases: proportional tox2.

(1) The magnetic field is aligned with the major axis of the
structure. This case is relevant for dust filaments aligned
with the field. 3. Results
(2) The magnetic field lies in the plane perpendicular to the
major axis of the structure, with its direction random intthAn example of two-dimensionals°x15° maps of Stokes pa-
plane (valid e.g. for helicoidal field around filaments) ~ rameter®)(¥) andU (') are show in Fig. 1 and 2. The values
(3) The magnetic field has the same direction throughout tAkthe Stokes parameters depend on the choice of the reterenc
three-dimensional map. frame chosen to define them (Lightman and Rybicki 1979),

o o 5 ol
Case (2) and (3) correspond to the two extremes of magnéEOUQh the net polarizatioR? = /(Q* + U) is of course

field distribution. In case (2), the direction of the magoéld |nﬁependent of the reference frame. In consructing mag of

- N . L . andU, we take the frames of the square maps, for every veloc-
varies from pixel to pixel while it remain the same throughou ;

- N |g/ template, to be the coordinate axes.

the map in case (3). Also we assume, as recent observatidns &n
theoretical estimates show, that the the dust grains ageedi
with the magnetic field independent of the strength of the-m,
netic field (Jonest al. 1992, Sorrell 1995).

Polarization reduction factafThe reduction of intrinsic po- . - .
be eAn important indicator to verify the correctness of our noeth

is to compare the distribution of the polarization percgata

) with existing observations (Hildebrand 1996). A histograim

® = RF cos” 7, @ percentage of polarized component (number of pixel9 sk
whereR is the Rayleigh reduction factor which gives the redudin) is shown in Fig. 3, averaged over all the maps between lat
tion of polarization due to the inclination of grain axes abo itudes30° and45°, for all the three cases of magnetic field dis-
the direction of the magnetic field. As discussed above, we &sbution. For the first two cases of magnetic field distribnt
sume perfect alignment of the dust grains with the magneticomparison of the expected distribution of the percenthge
field and therefore tak&® = 1 throughout. Thecos?y fac- polarization with the results given in Hildebrand (1996ysu
tor accounts for the projection of the direction of polatiaa gests a good agreementhf ~ 0.7-0.8. However, it should

on the plane of the sky. Using the three-dimensional maps, e pointed out that the observations reported in Hildebrand
calculate this factor by first estimating, for every pixéleti- (1996) pertain to molecular clouds which could be optically
rection of the structure by finding the direction of minimunthick. Therefore a comparison of our results which are valid
gradient in the nearest 27 pixels in the four nearest velocior optically thin dust emission with those results can be-mi
templates, which are taken as slices in 3-dimensional spdeading, and it is possible that the percentage of polardzest

a91. Percentage of polarization

as (Lee & Draine 1985):
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Fig.1. A 15°x15° map of the Stokes
parameter), generated using the meth-
ods described in section 2.

Fig.2. A 15°x15° map of the Stokes
parametet/
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Fig. 3. Distribution of the percentage polarization percentageer-a
aged over four maps dfs°x15° between latitude80° and45°. The
solid, dashed anddotted lines correspond to Case (1), (2), (3) of the
magnetic field distribution (see text), respectively.

the relevant variables and their cross-correlation. Fomes-

ing these quantities, we perform a two dimensional Fourier
transform on the maps and obtain the angular power spectra
of the various Stokes parameters defined as:

[T(T)T*(T’)] @)

==

-M=z -[=

e (1) @

2=

N
Oral) = 5 3 [@TT (M) + @ (D] ©

HereT(T)) and Q(T) are the Fourier transforms 6f(7)
andQ(7), respectivelyCy and Cyy can likewise be easily
defined.N is the number of discrete Fourier modes for each
£-bin andx donates the complex conjugate.

In Figs. 4, 5, and 6 we show the estimated power spectra
and cross-correlation between various variables, avdrager
all the maps of sizé5°x15° between galactic latitud&8§° and
45°. The¢ dependence of various power spectra does not de-
pend much on the latitude though the normalization decsease
by nearly an order from latitudes 80° to 75°. We recover

emission is higher at high galactic latitudes. Howevemigas- the Cr(¢) « ¢~3 behaviour discussed earlier, among others,
sumes the magnetic field to be constant in direction throughdy Bouchetet al. (1995), Tegmark and Efstathiou (1996), and
the map, the resulting distribution of the percentage odippd- Wright (1998). However, the power spectra@gndU is seen
tion is in violent disagreement with observations. We cdesi to be much flatter, except in the case of a uni-directional, ho
this case only as a toy model to study the effect of changieg timogeneous magnetic field. It can be qualitatively undeséso
coherence scale of the magnetic field on the spatial distoibu follows: the coherence scale of dust structures deterftir(é)

of the dust polarized emission.

3.2. Angular distribution of dust polarized emission

while the angular pattern of the polarization variableseseb
both on the coherent scale of dust structures and the magneti
field; it also depends on the depolarization from smeariaggl

a line of sight. Except in the case of uni-directional, hoeog
neous magnetic field, the magnetic field has a much smaller co-

The maps of(Z) andU (), constructed using the methocherence scale as compared to the dust structures. An extreme
described in the previous section, can be directly compamdample is the Case (2) of magnetic field distribution in whic
with simulated maps of the CMB. However, the key quantityie magnetic field is almost completely uncorrelated. Tleése
in studying CMB anisotropies is the angular power spectra fefcts make the polarization pattern more inhomogeneous, as
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Fig. 4. The power spectra of the Stokes paramégeare plotted for Fig. 6. Same as Fig. 4 for the absolute valueG@f’ cross-correlation
the three cases of magnetic field distributiorl@® ym. The dotted power spectrum.
, dashed, anddot-dashedlines correspond to Case (1), (2), and (3)
of the magnetic field distribution, respectively. The tenapere power . . . .
spectrum @olid line) is shown for comparison. nal, especially for CMB experiments operating at frequesici
2 100 GHz. The HFI on the future satellite CMB experiment,
Planck Surveyor, will attempt to measure the CMB polariza-
1072 " tion with two channels centered 83 GHz and217 GHz. In
addition to these channels, HFI will have a channébatGHz
with polarization capability. In this subsection, we dissuhe
feasibility of the detection of CMB polarization signal hese
frequencies in the presence of galactic foregrounds.
For a comparison with the CMB polarized component, it is
convenient to define (Seljak 1997):
— — =\
E(l) =Q(! )cos(2¢7>) +U(1 )sm(?qﬁ?) (6)
00 B(T) = —Q(T)sin(26) + U(T) cos(26) )
Here ¢— is the Fourier transform of the polar angle. Seljak
Fig. 5. Same as Fig. 4 for the Stokes paraméter (1997) showed that these variable are better for a compeniso
foreground polarization with the CMB polarization becadise

. . mode contribution always vanishes for the scalar-indudd&C
compared to the unpolarized emission, at small scaleshiyer ;5 |arization. Also the cross-correlation Bimode signal with

creating more small scale power. This makes the power pedffi the other variables vanishes (for more detail analyses,

of Q andU flatter as compared G (¢). Zaldarriga & Seljak (1996), Kamionkowskt al. 1997). The

An interesting interplay between these effects can also nger spectra and cross-correlations are defined as:
seen in the cross-correlation betwe@mndT (Fig. 6). In the

CU) (Mdy/str)’

N
case of a uni-directional, homogeneous magnetic fieldetiser _ 1 ‘ - = . ‘2
a total correlation betwe€fi and@. However because in this Celt) N 21: Qcl )COS(2¢7) +U(l )Sm(w_l)) ®
case the cross-correlation power spectrum depends onheon t N )
coherence scale of dust structures, it fall¥as. In the other Cpl) = 1 Z ‘—Q(?) sin(20—) + U(_l>) Cos(2¢4)‘ 9)
two cases of magnetic field distribution, the cross-coti@tes NG l !

destroyed by both the depolarization and the small scale mag 1N

netic fields; this explain the lack of large scale power irsthe Crp(f) = —— Z KQ(T)T*(T) + Q*(T]T(_f)) cos(2¢-3)
cases. However, a ~ 100, the values of cross-correlation 2N 4 !
power spectra are comparable in all three cases of magnetic Py I

field because of the additional small scale power generated + (U( DT )+ (OT( )> Sm(m_l))} 10
in latter two cases. Therefore, our analysis suggests tigat t N terms of these variables, the estimated power spectra and
Cro () should not be very sensitive to the distribution of maghe cross-correlation of dust polarized emission can afipro

netic field at¢ > 100, the scales of interest for CMB mately be fitted by:
Cp(l) = 8.9 x 1074713 (uK)? (11)
Cp(f) = 1.0 x 107371 (uK)? (12)

3.3. Comparison with CMB power spectra 2 195 5
Cpr(f) = 1.7x 10 2¢ 195 (uK)2. (13)

The dust polarized emission will constitute an importaméfo The power spectra are normalizedl@80 GHz and are for the

ground which could severely affect the extraction of CMB-signaps between galactic latitud@g® and45° (where the level
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Fig.7. The power spectra of dust polarized emission is compar€&it. 9. Same as Fig. 7 for the absolute valuei&if cross-correlation.
with the theoretical predictions for CMB polarization. Téealar and
tensor-induced E-mode power specsalid anddotted lines respec- . o
tively) are plotted against the dust polarized power speattra3 GHz & Kosowsky 1997 and references therein). As seen in Fig. 8
and217 GHz (the dashed and dot-dashedlines, respectively). The the B-mode power spectrum is at best comparable to the fore-
CMB temperature power spectrum is shown for comparighitk ground level in a small-range. Fig 9 shows that the CMB E-T
solid line). The power spectra are plotted in the units\df /7. cross-correlation power spectrum from scalar perturbatis
more than an order of magnitude above the level of foreground
contamination, at least fat = 100 while the tensor-induced
E-T cross-correlation remains below the foreground signal
1075 4 However, the level of foregrounds shown Fig. 7, 8, and 9
75\—J_\,\/\x\ correspond to regions between latitud®s and45°, which
e I is the worst possible case studied here. At higher galaatic |
e itudes (for maps fron60° to 75°), the galactic dust emission
is smaller by nearly an order of magnitude. Therefore, ithhig

107% T T T

1077 T

(1(+1)C/2m)™

1077 ) E be possible to detect the tensor-induced CMB polarizafipn s

0oL N nal by deep imaging (to reduce noise) a part of the sky at high

o galactic latitudes, though such a measurement might be ham-
° S o0 P pered by cosmic variance.

Also, itis important to note that the foregrounds differfro
Fig. 8. Same as Fig. 7 for B-mode power spectra. The scalar-inducgtMB in both- and(-dependence. Thls fi.aCt can be used tore-
B-mode power spectrum is identically zero. uce the level of foreground contamination substantialigne
in the presence of noise (for details of this multi-frequenc
Wiener filtering technique for extraction of CMB temperatur
of contamination is the highest) for Case (1) of the magnefi@Wer spectrum see Bouctestal. 1995, Tegmark & Efstathiou
field distribution. 1996). The HFI on Planck Surveyor will have a channel at
We plot these against the scalar- and tensor-induced Ciigf) GHz which will be used to study the spatial distribution
power spectra for various variables in Fig. 7, 8, and 9. Ttse c&' POth unpolarized and polarized dust emission in the galax
mological model we adopted to compute the CMB spectrad$ the dust emission is much larger than the CMB signal at
a flat, tiited CDM model, which generates tensor-induced 8IS frequency. Though the instrumental noise in this ceann
mode polarization, with scalar spectral index = 0.9. we Would be higher as compared to the smaller frequency chan-
take the tensor spectral index =1 — n, = 0.1 with scalar to nels of HFI, it mlght be possible to usefully gxtrapolate the
tensor quadrapole ratio {1 — n,). The CMB power spectra observations at this channel to lower frequencies, to gtheye
were computed using the CMB Boltzmann code CMBFASL?VH of dust contamination at frequencies where the CMB sig
(Seljak & Zaldarriaga 1996) nal will dominate. To get quantitative estimates of errargar-
InFig. 7, the scalar-induced E-mode CMB powerspectruious power spectra in the presence of foregrounds, we are cur
is seen to. bé above the level of dust contaminatiorf far200 rently working on the extension of the multi-frequency Wéen
for the two HFI frequency channels &3 GHz and217 GHz filtering technique to include the CMB polarization and &os
However the tensor-induced E-mode CMB fluctuations, Whi&?rrelatlon.
in any case constitute a small part of the E-mode signal, are
likely to be swamped by the foreground contamination. The d¢ Conclusions and Discussion
tection of B-mode anisotropies is more interesting as itldiou
unambiguously determine the presence of tensor-induaed cd he detection of CMB polarization is an important goal of fu-
ponent in CMB fluctuations (see Seljak 1997, Kamionkowskire satellite missions. While such a measurement is iraport
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Chapitre 3

Filtrage multi-fréquences

3.1 Motivations

Comme nous I'avons vu dans le chapitre précédent pour la polarisation, en
plus du FCM, un certain nombre de processus astrophysiques (galactiques et
extragalactiques, voir Bouchet & Gispert (1998) pour une revue des processus
non polarisés) contribuent aux émissions millimétrique et submillimétrique
polarisée et non polarisée. Le but du filtrage multi-fréquences est, moyennant
certaines hypotheses quant aux comportements spatiaux et spectraux de ces
processus, de séparer les contributions de ces derniers aux observations a
différentes fréquences. La méthode que nous emploierons ici est une exten-
sion du filtrage de Wiener & des observations a plusieurs longueurs d’onde,
méthode introduite indépendamment par Bouchet et al. (1996) et Tegmark
& Efstathiou (1996); nous avons généralisé cette méthode a I’analyse des
données polarisées ainsi qu’a leur corrélation avec les données non polarisées.
Cette corrélation est importante car, en ce qui concerne le FCM, son spectre
de puissance est prédit par la théorie (pour un modele cosmologique donné)
au méme titre que les spectres de puissance de la température et des modes
de polarisation.

Nous allons donc dans un premier temps donner un apergu général de la
méthode employée ainsi que des hypotheses qu’elle requiere, puis appliquer
cette méthode au probleme de la séparation des composantes astrophysiques
qui devraient étre observées par les futures missions satellites telles que MAP
et PLANCK . Nous montrerons que si cette méthode n’est qu’une étape vers
une méthode d’inversion plus réaliste, elle représente néanmoins un outil de
comparaison objectif entre les aptitudes des différentes missions a mesurer
les processus astrophysiques émettant dans le submillimétrique. Nous com-
menterons enfin les résultats de cette méthode ainsi que ses limitations.
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3.2 Filtrage de Wiener: deux formulations

3.2.1 Probleme bayesien

Situons tout d’abord le probeme dans un cadre général. Supposons que
nous avons des observations de tout le ciel a différentes fréquences sous forme
de cartes pixélisées. Toutes ces données peuvent étre rassemblées dans un
unique vecteur . Nous supposerons que ces données sont linéairement reliées
a un certain nombre de processus astrophysiques dont les cartes seront de
méme rassemblées dans un unique vecteur #. Ainsi cette relation linéaire peut
s’écrire en toute généralité de la maniere suivante :

y=Ar+b (3.1)

ou A représente la matrice de réponse de I'instrument (ce qui regroupe aussi
bien l'effet des lobes, les bandes passantes de taille finie ainsi que la dépen-
dance spectrale des différents processus astrophysiques envisagés), et b est
une variable aléatoire représentant le bruit instrumental dans les différents
canaux et pour les différents pixels. On supposera dans la suite que ce bruit
obéit a une statistique gaussienne et que de plus il est statistiquement indé-
pendant du signal Z'. Le théoréme de Bayes nous permet de relier la distri-
bution de probabilité a posteriori du signal conditionnellement aux données?
au produit de la fonction de vraisemblance (distribution de probabilité des
données conditionnellement au signal) par la distribution de probabilité que
nous avons a preori sur le signal:

Pr(z||g) o« Pr(y|| &)Pr(Z) (3.2)

Or dans la mesure ou 'on suppose que le bruit est de moyenne nulle, la
fonction de vraisemblance peut s’écrire ainsi:

1- -
Pr(§| %) o exp <§b’fNﬂb> (3.3)
1
X exp <§ (7 — AZ) N (57— Af)) (3.4)

ou N est la matrice de covariance du bruit (voir Rybicki & Press (1992);
Zaroubi et al. (1995)).

1. J’entends par la que la distribution jointe de probabilité du signal et du bruit est
s’exprime comme le produit des distributions respectives du signal et du bruit.

2. Cette distribution peut étre comprise comme la distribution de probabilité d’un es-
timateur du signal construit a partir des données.
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A ce point nous devons faire un choix quant a la forme de la distribution
de probabilité a priori du signal. Nous allons montrer que si nous choisissons
une forme gaussienne pour cette fonction de distribution alors I'estimateur
dit du « maximum de vraisemblance » (qui, dans notre cas, maximise en
fait la distribution a posteriori du signal conditionellement aux données)
est I'estimateur donné par le filtrage de Wiener. Supposons en effet que la
distribution de probabilité du signal s’écrit ainsi :

1
Pr(%) o exp <§f‘LCMf> (3.5)
ou C est la matrice de covariance du signal. Alors on a:
1 1
Pr(z | §) « exp [5 (7 — AZ) N (7 — AF) — 551‘0%] (3.6)
En définissant ’estimateur
#= (C"+AIN"TA) AN G = EAIN g (3.7)
on peut récrire cette probabilité :
1
Pr(Z| ) o« exp [—5 (7 — &) B (7 — a?)} (3.8)

Ainsi £ maximise cette probabilité et en tant que tel peut étre appelé esti-
mateur de maximum de vraisemblance. D’autre part on a:

i o= (CM+AINTA)T AN

— CA'(ACA'+N)"j=WwWj (3.9)

W étant la matrice de Wiener (voir plus bas). Ainsi le filtre de Wiener
apparait comme la solution du probleme bayesien dans le cas ou le signal est
gaussien.

3.2.2 Formulation classique

En partant des mémes variables ¢ (données) et & (signal que 'on veut
estimer), et de la méme relation linéaire supposée entre elles, le filtrage de
Wiener est habituellement défini comme suit: Nous voulons définir un es-
timateur du signal qui soit linéaire dans les données, & = Wy, tel que la
variance de I’erreur de reconstruction soit minimale :

0

v (&= 8)") =0 (3.10)
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Or cette variance peut s’écrire ainsi:

(a—3) = ((W(Az+b) - f)2> (3.11)
= (WA-1)C (WA -1)' + WNW' (3.12)

En utilisant la symétrie des matrices de corrélation C et IN la dérivée de
cette variance par rapport au filtre W s’écrit :

2(WA —1)CAT +2WN =0 (3.13)
En résolvant pour W on trouve:
W = CA' (ACAT +N)"' (3.14)

En comparant ce résultat a I’équation 3.9 on vérifie que les deux approches
conduisent au méme résultat. Il faut cependant noter ici que nous n’avons
fait aucune hypothese quant au caractere gaussien des variables; en effet par
sa définition méme le filtrage de Wiener est « optimal au sens des moindres
carrés », et est donc construit a partir des statistiques a deux points. C’est
pourquoi I’estimateur de Wiener n’est pas optimal dans le cas de processus
non gaussiens (Hobson et al. (1998)).

3.3 Application aux données polarisées

3.3.1 Calcul des filtres

Nous allons ici expliciter la forme du filtre dans le cas plus spécifique
de données polarisées dans différentes fréquences provenant d’une mission
satellite telle que MAP ou PLANCK. Comme a la section précédente, nous
supposons que les observations sont reliées de maniere linéaire aux processus
astrophysiques sous-jacents:

Y, = Ap * 1 (3.15)

ou les indices {7, j} désignent le champ (température T' ou mode F de pola-
risation) d’anisotropies, v désigne la fréquence centrale de I’observation, et p
désigne les différents processus astrophysiques contribuant a I’émission. Nous
prenons les mémes conventions que Tegmark & Efstathiou (1996) quant aux
données, a savoir que

e Les données sont exprimées en fluctutions de températures (c’est a dire que

les intensitées sont divisées par (9Bo/0T),_p,, out B est la loi de Planck et
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Ty = 2.726 K est la température du FCM.

e Les parties monopolaires et dipolaires des champs sont supposées avoir été
soustraites auparavant des données.

On adoptera, d’autre part, la convention de sommation d’Einstein pour toute
cette section.

L’équation 3.15 est une équation de convolution (comprenant notamment
les effets de lobes de 'instrument, voir Hobson et al. (1998)) , et de ce fait
est non locale dans I'espace direct. Cependant, en passant dans I’espace des
harmoniques sphériques, cette équation devient locale:

yi(0,m) = Afz)(f, m)xi(f, m) (3.16)

Dans toute la suite les indices de mode ¢, m seront sous-entendus. Comme
dans la section précédentes nous définissons un estimateur linéaire dans les
données:

& =Wiyl (3.17)
tel que 'erreur de reconstruction soit statistiquement minimale (au sens des
moindres carrés). En supposant le bruit statistiquement indépendant du si-
gnal, cela conduit a I’équation suivante sur les filtres:

ck il Im k _.m ib c1b \ __ ck k i
Aup’WpV’AV’p” <xp/$p//> + Wpul <bubyl> — Aupl <$plxp> (3.18)
D’autre part nous supposerons que les processus astrophysiques sont dé-
corrélés (on peut toujours s’arranger pour qu’ils le soient), et que les bruits
sont décorrélés entre champs (température et polarisation) et entre canaux.
Définissant ainsi :

1.1 T T
<.'Ep/xpu — 5plpll Cp’ — Ap’p”
<$11)/3312)u 6plpn C;:E = Ag:gn
2 2 E _ AE
<.'Ep/xpu 5plpllc’p/ — Ap’p” (319)

(bby) =SBy =Ny,
<b12/'b:2/ = (5,,:,,35 :Nf’u
(bLb2) = 0 (3.20)

on peut réexprimer 1’'équation des filtres (3.18) sous la forme de quatre équa-
tions matricielles couplées, ou les termes de corrélation entre la température
et la polarisation aparaissent de facon évidente :

wil (AllAT(All)T + NT) + W12A22ATE(A11)T _ AT(All)T

w2 (A22AE(A22)T + NE) + WllAllATE(A22)T _ ATE(A22)T

w2l (AHAT(AH)T n NT) n W22A22ATE(A11)T _ ATE(AII)’(

W22 (A22AE(A22)T + NE) + W21A11ATE(A22)T _ AE(Azz)T (3.21)
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On peut voir que la premiere de ces équations se réduit au cas du filtre de
Wiener précédemment introduit pour la température seule (Bouchet et al.
(1996)) si le terme de corrélation est mis a zéro. A partir de I’expression des
filtres, on peut définir différentes variables qui nous permettront de quantifier
la qualité de I'extraction du signal.

3.3.2 Facteurs de qualité

En effet Bouchet et al. (1996) ont défini la notion de « facteur de qualité »,
qui est en fait une fonction fenétre effective pour les spectres des différents
processus astrophysiques mesurés apres filtrage. Une généralisation de ce
facteur de qualité au cas polarisé s’écrit ainsi:

Y
_ (@)
j

(zhal))
Ces facteurs de qualité peuvent s’exprimer de facon matricielle en fonction
des filtres:

= Wik AL (ab,al)) (3.22)

Qll — (AT) WHAHAT W12A22ATE)

Q22 — (AE)J— W21A11ATE‘ W22A22AE)

Q12 — (ATE) WllAllATE+ W12A22AE)

Q" = Q" (3.23)

Q' et Q* peuvent directement étre interprétés comme retracant la qualité
de V'extraction des spectres de température et de polarisation. Comme on
peut s’y attendre dans le cas ol il y a une corrélation entre les données, la
reconstruction de chacun des champs en est améliorée. Si la reconstruction
de la température n’est que tres peu affectée par la présence des données de
polarisation, celle de la polarisation est nettement améliorée par la présence
des données de température, car ces dernieres ont un signal sur bruit bien
meilleur. En revanche, le cas de Q!? est un peu plus compliqué. On remarque
que numériquement ce dernier est tres proche de Q! ce qui peut s’expliquer
ainsi: comme le filtrage de Wiener suppose que le spectre de la corrélation
polarisation-température est connu pour chaque processus, la reconstruction
optimale de la corrélation consiste a jeter les données les plus bruitées, c.-a-d.
la polarisation! Il faudra donc, pour quantifier véritablement les barres d’er-
reur des différents spectres, calculer des estimateurs de ces spectres a partir
des données filtrées et calculer leur covariance (voir la section suivante). Les
facteurs de qualité des processus polarisés sont tracés dans les figures 3.1 et
3.2 pour différentes caractéristiques instrumentales.
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aux poussieres et au synchrotron.

Fic. 3.1: Facteurs de qualité des anisotropies de température. Les courbes en
traits pleins, pointillés et traits-pointillés correspondent respectivement au FCM,
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MAP

1000

HFI

Fic. 3.2: Méme figure que la figure 3.1, mais pour la polarisation.

Planck — LFI
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3.3.3 Estimateurs non biaisés des spectres de puissan-
ce

Dans cette section, nous allons définir des estimateurs non biaisés des

spectres de puissance, c.-a-d. des estimateurs tels que <C’I’;j> = <x;xz> Or,

d’apres les équations (3.16) et (3.17), les spectres de puissance relatifs & &}
sont égaux a:

(22]) = W2 win [A, Ap(Tpd) + L60] (3.24)

pv'! P

et peuvent se réécrire ainisi:

pty) = (%.Cp +by) =Qp Cy
@) = (2°C, +5) =Q'C)
(ya2) = (Z2,°CpP +b,?) = Q2C, " (3.25)

Le sens de la premiere égalité peut facilement se comprendre. En effet le
spectre de puissance, pour un processus et un champ donné?®, des données
filtrées est égal au spectre de puissance réel du processus, pondéré par les
contaminants (c.-a-d. les autres processus) et les lobes de l'instrument, au-
quel on ajoute un terme de bruit. Il faut cependant noter que ce terme de
« bruit », en plus du bruit instrumental proprement dit, contient la contri-
bution résiduelle des contaminants (autres processus et autres champs). La
seconde égalité vient de la définition des facteurs de qualité (3.22).

A partir de ces équations, on peut définir des estimateurs non biaisés des
spectres de puissance des différents processus a partir des données filtrées:

A 1
T A]. ].1
A 1
E 22
A 1
TE 12
G- = 71 2£+ 1 § 2, (m)]| — b, (3.28)

La donnée des caractéristiques instrumentales (bruit, lobes) ainsi que du
comportement spatial et spectral des contaminants, nous permet, a 'aide
des équations (3.28), de quantifier la précision avec laquelle les différents

3. Jentends par « champ » la température ou la polarisation (mode F).
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spectres de puissance du FCM devraient étre mesurés. Cela se traduit par le
calcul des covariances de ces estimateurs non biaisés:
2

A 2
Cov(C]) = TR (crQ,' /2)) (3.29)
N 2 2
R 1 (( }32)2(CTE)2 4 Q11Q220TCE)
TE _ p p p pp
Cov(C,7) = 1 7y (3.31)

Dans le calcul des covariances, nous avons fait I’hypothese que tous les pro-
cessus étaient gaussiens, ce qui n’est pas le cas pour la plupart d’entre eux.
Ainsi la covariance réelle des spectres devrait étre plus grande que celle qui
a été calculée ici. Il faut donc considérer les covariances calculées ici comme
une limite inférieure aux covariance réelles des spectres. Nous avons, d’autre
part, supposé que la fraction du ciel observée fy,, était égale a 1 dans le
calcul précédent. Si I’on a une couverture du ciel incompléte une tres bonne
approximation pour le calcul des covariances consiste a diviser les équations
(3.29,3.30 et 3.31) par fy, (voir Hobson & Magueijo (1996)).

3.3.4 Qualité de la mesure du FCM

La méthode décrite précédemment nous permet d’estimer la qualité des
mesures des spectres polarisés et non polarisés des anisotropies du FCM
pour différentes configurations instrumentales reportées dans 'annexe C. La
figure 3.4 montre les erreurs relatives sur le spectre de température pour les
quatre configurations expérimentales MAP, PLANCK —-LFI seul, PLANCK —
HFT seul et PLANCK en entier, ces erreurs relatives étant définies comme

\/Couv(Cy)/Cy (c-a-d. comme le rapport « bruit sur signal » pour chaque
mode). Cette figure montre aussi, a titre de comparaison, les résultats pour

la meilleure voie de chaque configuration, ainsi que le résultat pour une com-
binaison des différentes voies (Bond et al. (1997)) dans le cas ou les conta-
minants sont négligés. On remarque que pour ¢ < 300 les résultats sont
sensiblement égaux pour toutes les configurations expérimentales, car alors
le rapport signal sur bruit est tres bon et la mesure est limitée par le nombre
fini de modes observables (« variance cosmique »). Pour les échelles ¢ > 300
en revanche, la qualité de la mesure dépend de la taille des lobes et de la
sensibilité de chaque instrument. Il est a noter qu’en général la courbe cor-
respondant au filtrage de Wiener est située entre les deux autres courbes, ce
qui reflete le fait que 1’émission non polarisée du FCM est largement domi-
nante sur celle des contaminants, ou bien que les contaminants sont mesurés
avec un signal sur bruit suffisant pour pouvoir étre efficacement soustraits.



3.3. APPLICATION AUX DONNEES POLARISEES 55

100.00 T T T T 3 100.00

10.00

1.00

[(+1)C0) /212 (K]
[+ 1)C0) /212 [uK]

FiG. 3.3: Figure de gauche : Le spectre de puissance des modes E de polari-
sation est tracé (trait plein) en méme temps que les spectres correspondant
pour la poussiére (tirets) et le sychrotron (traits-pointillés) a différentes fré-
quences, 44 GHz, 100 GHz, 143 GHz et 217 GHz. Les courbes correspondantes
vont de haut en bas (de bas en haut) pour le synchrotron (pour la poussiére).
Le spectre de puissance de température est tracé en (gras) a titre de compa-
raison pour le méme modéle (CDM standard avec T = 0.1). Figure de droite :
Comme celle de gauche, mais pour la corrélation ET.

En ce qui concerne en revanche la mesure des modes F de polarisation et
la mesure de la corrélation de ces modes avec I’émission non polarisée (T'E),
la précision obtenue est limitée pour des raisons multiples:

— Le signal mesuré étant beaucoup plus faible, le rapport signal sur bruit
est d’autant moins bon (rappelons que la sensibilité de la mesure de
polarisation est comparable - voir supérieure - a celle de la mesure de
'intensité), et donc la précision de la mesure en est diminuée d’autant,

— Les contaminants ne sont plus négligeables par rapport a I’émission du
FCM (voir figure 3.3), et leur mesure elle-méme n’est pas trées précise
(en raison de leur faiblesse), ce qui compromet la qualité de leur sous-
traction. Une fagon de quantifier cet effet est de calculer I’erreur sur la
mesure des spectres de ces contaminants eux-mémes, ce qui sera fait
dans la prochaine section.

Les erreurs relatives sur ces spectres sont montrées dans les figures 3.5 et
3.6. Pour les raisons invoquées ci-dessus, la courbe correspondant au filtrage
de Wiener est en moyenne située au-dessus des autres, et donne donc une
valeur plus réaliste de l'erreur commise dans la mesure de la polarisation.
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On voit que les performances de HFI et LFI sont comparables pour des
échelles ¢ < 600 car la sensibilité de la mesure de polarisation pour la voie
a 100 GHz de LFI est comparable a celle de la voie a 143 GHz de HFI. Pour
de plus petites échelles les performances de HFI sont meilleures grace a sa
meilleure résolution angulaire. Quant a MAP, sa sensibilité ne ne devrait pas
lui permettre de mesurer ces spectres pour des modes individuels (en effet
Ierreur calculée dépasse ~ 300% pour la plupart des échelles considérées).
Si, par ailleurs, on s’intéresse a une contrainte « visuelle » des spectres
une bonne maniere de présenter ces résultats est sous la forme de puissance
intégrée par bande logarithmique d’échelles. Ces puissances de bande cor-
respondent en fait a des observables dans la mesure ou elles constituent le
résultat de mesures du spectre de puissance a une échelle donnée convoluée
par une « fonction fenétre » qui est caractéristique de la sensibilité de I'ins-
trument a différentes échelles. Ainsi les données accessibles a I’heure actuelle
sur le spectre de puissance sont exprimées sous forme de telles puissances
de bande (voir Bond (1996) pour plus de détails). Nous avons pris, quant a
nous, des fonctions fenétres qui sont égales a 1 pour une bande située autour
de chaque ¢, de largeur logarithmique constante Alnl = 0.2, et égales a 0
partout ailleurs. L’effet sur les barres d’erreur est grosso modo de les réduire
d’un facteur v/Al. Les résultats sont montrés dans les figures 3.7 et 3.8.

3.3.5 Mesure des émissions polarisées galactiques

Jusqu’ici notre connaissance des émissions galactiques en tant que conta-
minants du signal cosmologique sont issues d’observations de résolution an-
gulaire parfois limitée (c’est le cas de ’émission synchrotron, voir le chapitre
précédent), et de toute maniére situées dans des bandes de longueurs d’onde
assez éloignées des fréquences intéressantes pour la mesure du FCM. Ainsi
I’extrapolation de ces contaminants aux fréquences millimétriques restent-
elles & ’heure actuelle assez hasardeuse. Ainsi il apparait comme indispen-
sable pour toute mission spatiale d’observation du FCM de pouvoir détecter
précisément le comportement spatial et spectral de ces contaminants a des
longueurs d’onde proche de 100 GHz afin de pouvoir les soustraire effica-
cement. Le fait de détecter ces contaminants avec le méme instrument qui
sert a mesurer le signal cosmologique minimise également les risques d’er-
reurs systématiques qui sont évidemment dangereuses pour toute méthode
de soustraction.

Comme on a pu le constater déja avec les facteurs de qualité, les émissions
galactiques polarisées ont de bonnes chances d’étre mesurées aussi précisé-
ment que leur contrepartie cosmologique par les missions a venir. En effet,
pour que ces émissions soient bien détectées, il faut que chacune d’entre elles
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Fic. 3.4: Erreurs relatives sur les spectres de puissance de la température
pour différentes configurations expérimentales. La premiére montre les per-
formances de la mission PLANCK. Les trois autres figures comparent les
performances des instruments HFI et LFI seuls, ainsi que celles de MAP re-
lativement a PLANCK. La courbe du filtrage de Wiener est en traits pleins,
tandis que les courbes correspondant respectivement a la meilleure voie et
auzc différentes voies combinées sont en pointillés et traits-pointillés.
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F1G. 3.5: Erreurs relatives des sur le spectre de puissance des modes E de po-
larisation du FCM. Les courbes en traits pleins, pointillés et traits-pointillés
correspondent respectivement au cas du filtrage de Wiener, de la meilleure
voie et de l’ensemble des voies combinées.
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Fi1c. 3.6: Comme la figure 3.5 pour la corrélation TE des modes €Electriques
de polarisation avec la température. Les grands pics qui apparaissent dans la
figure révélent seulement les endroits ou le signal s’annule.
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FiG. 3.7: Puissances de bande des modes E de polarisation. Sont tracés le
spectre de puissance du modéle sous-jacent (trait plein) ainsi que les erreurs
a lo (tirets) pour les instruments HFI et LFI. La largeur logarithmique de
bande est prise constante et égale a Alnl = 0.2.

dominent les autres dans une des voies au moins. Or MAP et PLANCK
satisfont tous les deux a priori a ces conditions. En effet les voies a 22 et
30 GHz de MAP et celle a 30 GHz de PLANCK-LFTI seront vraisemblable-
ment dominées par I’émission synchrotron polarisée (sous réserve toutefois
qu'une éventuelle émission « rotationelle » des poussiéres ne soit pas trop
importante, ce qui reste a découvrir, c¢f Lazarian & Draine (1997); Draine
& Lazarian (1998)). De méme le canal a 545 GHz de PLANCK-HFT devrait
étre dominé par ’émission thermique polarisée des poussieres. La figure 3.9
montre que I’émission polarisée des poussiéres devrait étre mesurée avec une
précision supérieure ou égale a la polarisation du FCM, grace a la voie a
545 GHZ de HFI. De méme MAP et LFI devraient pouvoir mesurer la pola-
risation du synchrotron pour des échelles ¢ < 100 (voir figure 3.10) ; en effet,
dans les voies ou cette émission domine, les lobes instrumentaux limitent
la résolution aux petites échelles. On peut également noter que les erreurs
sur la mesure de la corrélation T'E de la poussiere et du synchrotron sont
systématiquement plus élevées que dans les cas de la polarisation. Cela peut
s’expliquer par le fait que ces corrélations sont mélangées avec celle du FCM
(dont le niveau est assez élevé) qui apparait alors comme un contaminant
pour leur mesure.

Il est important de noter que la précision de ces mesure dépend de facon
tres importante des autres processus. Par exemple, ’émission non polarisée
du synchrotron n’est pas tres bien mesurée parce qu’elle ne domine jamais le
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Fic. 3.8: Comme la figure 3.7 pour la corrélation T'E. Les résultats sont

également montrés pour MAP.
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Fi1G. 3.9: Erreurs relative sur les spectres et TE des poussiéeres. Les deuz
courbes du bas correspondent aux modes E de polarisation (trait plein pour
PLANCK et pointillés pour HFI), tandis que celles du haut correspondent a
la corrélation (tirets pour PLANCK et traits—pointillés pour HFI).
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Fia. 3.10: Erreurs relatives pour les modes E du synchrotron (figure de
gauche) et pour leur corrélation avec la température (figure de droite). Les

courbes en trait plein, pointillés et tirets correspondent respectivement a
PLANCK, LFI et MAP.
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signal dans aucune des fréquences d’une part, et d’autre part parce que le ni-
veau de I’émission Bremsstrahlung lui est souvent comparable. Ainsi la qualité
de la mesure de la polarisation de I’émission synchrotron dépend beaucoup de
I’éventuelle existence d’une composante polarisée de 1’émission Bremsstrah-
lung galactique. Les sources d’émission polarisée extragalactique telles que les
radio-sources (Toffolatti et al. (1998)) et les galaxies IR (Guiderdoni et al.
(1998)) ne devraient étre importantes qu’aux petites échelles (typiquement
¢ > 1000) ou les lobes instrumentaux empéchent déja une mesure précise de
la polarisation du CMB.

3.3.6 Mesure des modes « magnétiques » de polarisa-
tion

Les modes « magnétiques » de polarisation (ou modes B) du FCM re-
véetent une importance particuliere ; leur détection nous donnerait une preuve
de la présence de modes de perturbation autres que les modes scalaires dans
I'univers primordial (Seljak (1997); Seljak & Zaldarriaga (1997); Kamion-
kowski et al. (1997a,b), voir aussi A.3.3 pour les détails). Or les modes vec-
toriels de perturbation étant des modes décroissants, en I’absence de sources
le plasma devrait étre quasi irrotationnel a I’époque de la recombinaison a
une tres bonne approximation. L’éventuelle présence de modes B dans la
polarisation du FCM devrait donc étre un traceur de la présence d’ondes
gravitationnelles primordiales, et ceci indépendamment du modele cosmolo-
gique considéré. Cependant les effets de lentilles gravitationnelles sur le FCM
peuvent engendrer des modes B dans la polarisation du FCM meéme si le si-
gnal originel ne contient que des modes F ; néanmoins cet effet est tres faible,
et est maximal aux petites échelles (¢ ~ 1000) contrairement au signal ten-
soriel qui domine aux grandes échelles (¢ < 100) (voir Zaldarriaga & Seljak
(1998)). C’est pourqui nous négligerons cet effet par la suite.

Il convient de noter que les modes B engendrés par les ondes gravitation-
nelles sont d’amplitude nettement plus faible que les modes E de polarisation,
et cela pour une tres large gamme de modeles d’inflation compatibles avec
les contraintes observationnelles provenant du satellite COBE (Smoot et al.
(1992)). C’est pourquoi I'on s’attend que leur mesure soit tres difficile, d’au-
tant plus que pour les contaminants galactiques les modes B de polarisation
devraient, a priori, étre du méme ordre de grandeur que les modes E (voir
chapitre 2 et Prunet et al. (1998)). Pour rendre compte de maniére plus quan-
titative des possibilités des instruments de PLANCK quant a la mesure de ces
modes, nous avons pris par hypothese un modele cosmologique compatible
avec les modeles d’inflation standards. Il s’agit d’'un modele CDM tilté, avec
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un indice spectral scalaire ng = 0,9, un indice spectral tensoriel np = —0, 1
et le rapport des quadrupoles tensoriel et scalaire égal a T'/S = 0,7. Comme
le montre la figure 3.11, une détection marginale par modes pourrait étre
possible pour PLANCK aux grandes échelles. Cependant, comme le signal
cosmologique est au mieux comparable avec celui des contaminants galac-
tiques, la mesure du premier dépend de maniere cruciale de la mesure du
second. La figure 3.11 montre également la précision de la mesure des modes
B pour la poussieére et le synchrotron. On peut remarquer que pour ces deux
processus, la mesure devrait étre précise dans la mesure ou ces deux proces-
sus sont dominants sur tous les autres pour une voie au moins, le synchrotron
souffrant néanmoims d’une mauvaise détermination aux grandes échelles a
cause de la largeur des lobes instrumentaux dans les voies ou cette émission
domine (voir 3.3.5).

D’autre part on peut remarquer que dans les cas des modes B, les résultats
du filtrage de Wiener sont tres proches de I’estimation donnée par la meilleure
voie instrumentale en I'absence de contaminants. Cela est di a de multiples
raisons:

— d’une part les contaminants sont bien déterminés et donc leur soustrac-
tion est bonne, ce qui fait que la précision de la mesure est limitée par
le bruit instrumental,

— d’autre part les modes B du FCM sont décorrélés par construction des
modes E et de la température, et donc leur mesure n’est pas influencée
par les contaminations résiduelles des autres champs.

Pour se faire une idée plus « visuelle » de la qualité de la mesure des modes B,
on peut recourir, comme dans le cas des modes E et de la corrélation ET', a
un spectre de puissance par bandes. Ce dernier est montré dans la figure 3.12
ainsi que les barres d’erreur associées. On peut noter, grace a cette figure, la
faiblesse du signal considéré (comparer avec ma figure 3.7).

3.3.7 Remarques finales

Nous avons vu dans ce chapitre que la méthode du filtrage de Wiener
repose sur un certain nombre d’hypotheéses concernant les propriétés statis-
tiques des processus astrophysiques. En effet, outre I’hypothese que ces pro-
cessus sont gaussiens, nous avons di préciser leur comportement statistique
pour pouvoir écrire la fonction de probabilité a priori du signal. Nous allons
montrer que le probleme du filtrage de Wiener s’insere dans un probléme
bayesien plus général ou 1’on ne suppose plus comme données les caracté-
ristiques statistiques des processus, mais ou l’'on cherche au contraire a les
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Fia. 3.11: Les erreurs relatives de la mesure du spectre de puissance des
modes B sont montrées dans les trois premiéres figures. Les courbes en trait
plein, pointillés et tirets correspondent respectivement au filtrage de Wie-
ner, a la meilleure voie et a toutes les voies combinées. La quatrieme figure
montre les mémes erreurs pour les émissions galactiques (trait plein pour les
poussiéres et pointillés pour le synchrotron).
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Fi1G. 3.12: Spectre de puissance par bandes des modes B du FCM ainsi que
ses barres d’erreur a lo. La largeur de la fenétre logarithmique est constante,
égale a Alnl = 0, 2.

déterminer directement a partir des données. Nous allons montrer que le fil-
trage de Wiener est cohérent avec cette approche plus générale, et que sa
forme ne change pas quand on recherche a partir des données les caractéris-
tiques statistiques des processus les plus vraisemblables.

Pour cela, revenons aux notations de 3.2.1. Supposons que pour construire
la distribution de probabilité a priori du signal (ou de fagon équivalente sa
matrice de corrélation puisque nous avons supposé que les processus étaient
gaussiens) nous ayons besoin de fixer un certain nombre de parametres,
rangés dans un vecteur p. L’approche bayesienne générale consiste alors a
écrire la distribution de probabilité a posteriori du signal et des parametres
p connaissant les données :

. oy Pr(E@ p)Pr(y| 7, p)
Pr(vaHy) = Pr(gj’)

ou 'on a supposé une probabilité a prior: uniforme sur la valeur des para-
metres p. Or en supposant que les champs considérés sont gaussiens, on peut
écrire (voir 3.2.1):

= Zexp <—%9> (3.33)

« Pr(@)Pr(f||Z)  (3.32)

1 1
Pr(Z,p||§) o« —————exp |—= (FCHZ+[7— AF] N [7— AT
L 7 AdINS 7 AT

avec § = ZICH'Z + y2. 1l faut noter ici que seule la matrice C dépend des
parametres p. L’estimation simultanée des processus et des parametres p est
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alors réalisée en maximisant la distribution de probabilité a posterior::
0 0
—,— | Pr(Z,p|y) =0 3.34
(32 55) Priall® (3.34)

Si 'on maximise cette distribution par rapport au signal, on obtient l’es-
timateur de Wiener du signal (qui dépend évidemment des parametres p).
Appelons cet estimateur Zwy, pour déterminer les parametres p il nous faut
alors maximiser la distribution par rapport a p sur I'hypersurface définie par
I’ensemble des estimateurs de Wiener :

[3Pr(f,ﬁll ?I)]

5 =0 (3.35)

TWF

D’autre part on a:

<89> B Oyt (ACAT + N)Hy  Oxiy (3.36)
op P op op

olt X%, est le x? qui prend en compte la variance cosmique. Le probleme
revient donc a résoudre:

d 1
- <10gZ — §xév> =0 (3.37)

Il est important de noter que la solution de cette équation est celle qui maxi-
mise la fonction de vraisemblance :

L1 = Zexo (3t ) (339

Nous pouvons conclure de cette analyse que la détermination des pa-
rametres d’entrée se fait de facon découplée de la construction du filtre de
Wiener (dont la forme est « covariante » dans un changement des parameétres
d’entrée p). Ce point sera particulierement important dans I’estimation de la
matrice de Fisher des parametres cosmologiques a partir des données filtrées
(voir chapitre suivant).
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ABSTRACT

One goal of CMB data analysis is to combine data at different frequencies, angular
resolutions, and noise levels in order to best extract the component with a Plankian
spectral behaviour. A multi-frequency Wiener filtering method has been proposed in
this context by Bouchet, Gispert and Puget (1995) and in parallel by Tegmark and
Efstathiou (1996). As shown in Bouchet and Gispert (1998a), this linear method is also
convenient to estimate a priori, given a sky model and an experimental description,
the residual errors on the CMB power spectrum assuming the foregrounds have been
removed with this method. In this paper, we extend the method to the case when
additional polarisation data is available. In particular, we derive the errors on the
power spectra involving polarisation and show numerical results for the specifications
of the future CMB space missions MAP and PLANCK * when it is assumed that the
Galactic synchrotron and dust emission are respectively about 40% and 10 % polarised.
We consider two underlying models for our study: we take a standard CDM model
with 7 = 0.1 for the extraction of E-mode polarisation and ET cross-correlation ; for
B-mode polarisation we consider a tilted CDM model with ny, = 0.9, np = —0.1 and
T/S = 0.7. We find that: (1) The resulting fractional errors on E mode polarisation
and TE cross-correlation power spectra are < 10 30 % for 50 < ¢ < 1000 for PLANCK.
The fractional errors are between 50% to 150% for ¢ < 50, (2) The corresponding
fractional errors for MAP are > 300 % for most of the £ range, (3) the Wiener filtering
give extraction errors < 2 times the expected performance for the combined sensitivity
of all the channels of PLANCK . For MAP, the corresponding degradation is ~ 4. (4)
if, instead of individual modes, one considers band-power estimates with a logarithmic
interval AZ/¢ = 0.2 then the fractional error for MAP drops to < 100% at the Doppler
peak around ¢ ~ 300 for the ET signal, and (5) The fractional error for B-mode
polarisation detection is £ 100% with PLANCK for ¢ < 100. A band-power estimate
with A¢/¢ = 0.2 reduces the fractional errors to < 25% for 20 < ¢ < 100.

1 INTRODUCTION the very small expected signal from the polarised component
of the CMB. The information from CMB polarisation could
then be combined with temperature signal 1) to check the
self-consistency of the predictions of the underlying theoreti-
cal model, 2) to further break the degeneracy between some
cosmological parameters and 3) to help in unambiguously
detecting a tensor-induced component of CMB fluctuations
(Seljak & Zaldarriaga 1997, Seljak 1997, Kamionkowski &
Kosowski 1997).

Ever since the detection of CMB temperature anisotropies
by the DMR experiment aboard the COBE satellite at an-
gular scales > 7° (Smoot et al. 1992, Bennett et al. 1996),
there has been a surge of activity on both theoretical and
experimental front. Several detections at smaller angular
scales have been reported (for a recent compendium, see
Lineweaver and Barbosa 1998). There is great interest in
the upcoming satellite projects MAP and PLANCK. These

all-sky experiments, it is hoped, will determine the angu- A major hurdle in extracting the primary CMB signal

lar power spectrum of CMB temperature fluctuations at all
scales greater than a few arc minutes. Various theoretical
analyses have shown under fairly general assumptions that
this could determine cosmological parameters, Q, Qp, h, etc,
with unprecedented precision (Jungman et al. 1996, Zal-
darriaga et al. 1997, Bond et al. 1997). In addition, there is
growing optimism that these satellite projects might detect
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from data, apart from noise, is the presence of poorly known
Galactic and extra-galactic foregrounds. However, as the
foregrounds differ from the CMB emission in both frequency
dependence and spatial distribution, one can reduce their
level by proper combination of the multi-frequency data of
a CMB experiment. Bouchet et al. (1995) and Tegmark &
Efstathiou (1996) proposed a particular linear scheme, based
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on the traditional Wiener filtering method to take full ad-
vantage of this fact. The performance of the method has
been assessed through detailed numerical simulations per-
formed in the context of the PLANCK preparation (Gispert
& Bouchet 1996, Bouchet & Gispert 1998b). It was shown
that the residual contamination after cleaning the map is
much smaller than the CMB primary signal, and therefore
the foregrounds may not be a major obstacle in the extrac-
tion of CMB temperature angular power spectrum.

The CMB polarisation signal is expected to be one to
two order of magnitudes below the temperature signal. And
it is likely to be comparable to the achievable experimen-
tal noise in the current experiments. The presence of fore-
grounds should, of course, make this detection even more
difficult. In our Galaxy, the synchrotron emission is highly
polarised and would constitute a major foreground for mea-
surements made in the Rayleigh-Jeans part of the CMB
spectrum (e.g. MAP and Low-Frequency Instrument -LFI-
of PLANCK). The Galactic dust emission is also observed to
be polarised and it is the dominant foreground in the Wien
part of the CMB spectrum (case of High-Frequency Instru-
ment -HFI- of PLANCK). Prunet et al. (1998) modelled and
estimated the level of dust polarised emission at high Galac-
tic latitudes, and compared it to the polarised component
of the CMB signal. They showed that the scalar-induced
polarisation (E-mode) power spectrum and temperature-
polarisation cross-correlation are likely to be much larger
than the dust polarised emission at high Galactic latitudes.
However, the tensor-induced (B-mode) signal is at best com-
parable to the foreground contamination level. The extrac-
tion of such a signal in the presence of comparable instru-
mental noise, even with small foregrounds, is trickier than
the corresponding temperature case, where the signal is
much bigger than the instrumental noise.

In this paper, we extend the multi-frequency Wiener fil-
tering method to include the polarisation and temperature-
polarisation cross-correlation. The goal of this exercise is to
quantify errors in estimating various power spectra when
Galactic polarised foregrounds are present. We describe the
method in detail in next section. In § 3, we give a description
of the polarised foregrounds emission which is used in § 4
to give the resultant errors on the power spectra estimates
in the case of MAP and PLANCK. We summarize our results
and discuss their limitations and applicability in § 5.

2 MULTI-FREQUENCY WIENER FILTERING
ON CMB DATA

‘We present here an extension of the multi-frequency Wiener
filtering technique applied earlier on CMB temperature data
(Bouchet et al. 1995, Tegmark & Efstathiou 1996, Bouchet
& Gispert 1998a, hereafter BG98). The goal of this extension
is to see the effect of including polarisation data.

Let us denote the observed data at different frequencies
as, yi, where v indicates the frequency of the instrumental
channel, and i the nature of the observed field (tempera-
ture or E-mode polarisation. The B mode polarisation has
a vanishing cross-correlation with both 7" and E and there-
fore can be treated separately). The E and B modes are
the 'divergence’ and ’curl’ part of the polarisation tensor
and are linear combinations of the usual Stoke’s parameters

Q@ and U. The advantage of using these variables is that
the B mode polarisation vanishes for scalar-induced pertur-
bations (for details see Seljak 1997). The data points yp,
for a given i, take contributions from various Galactic and
extra-galactic sources, apart from the primary CMB signal
and instrumental noise. Throughout this paper, we adopt
the convention of Tegmark and Efstathiou (1996) and take
YL to mean the ’observed’ temperature fluctuation, i.e., the
monopole part is first subtracted from the observed surface
brightness, which is then divided by Bq /AT, Bo being the
surface brightness of CMB at T = T. Let us call zj, the
contribution of the field j due to process p, this is the quan-
tity we want to recover from the observational data y,. We
assume there is a linear relation between them:

Ui = Al x )+ by, &
where Af,]p is the instrument response kernel, and b, is the
detector noise level per pixel for the full mission time (all
repeated indices are summed over). As discussed in BG98,
it is easier to deal with the spherical harmonics transform of
Eq. (1), as this non-local equation in pixel space transforms
into a algebraic linear equation in multipole space. From
now on, all spatially dependent variables are then expressed
in multipole space. Eq. (1) translates into:

Y (l,m) = A, (1, m)a}(l,m) + by (1, m) (2)
The problem now is to construct an optimal estimator ZJ.
‘We chose this estimator to be linear in the observed data:
iy = Wiy (3)
The reconstruction error for a given field and process (62)2 =
|(&5 — «3)?| can be written as:

iy 2 3 3
(e3)" = (WAL, = 6,00) (Wt Al = 8,00 8im) (mir

W Wi (B0 )3

W1, is chosen so as to make the the variance of the recon-

struction error minimal. The derivatives of the error with
respect to the filters coefficients Wy, should then be zero.
This condition can be expressed as:

[(85c8un AZE) (Winr Alfps — By Bimm)

vp' v'p
+ (G bre A ) (Wl AL, = 8y 8ix) | ()
+ (S BeaWir + 8y S W) (Bibi) = 0. (5)

Rearranging terms we get the final equation on the filters:

ck oyl alm gk m ib grc b ck gk i
ALy Wi Aiyn (@i ) + Wy (bbyr) = Ajp (epay,).  (6)

2.1 Implementation of foregrounds removal

Eq. (6) is valid for the general case in which various pro-
cesses, fields, and corresponding instrumental noises could
be correlated. We consider here only uncorrelated processes
and uncorrelated noises between different fields and chan-
nels. We allow for the correlation between the two fields T’
and E. These conditions can be expressed as:

1 1 T T
(zpapn) = S Cy = Ap
1.2 TE TE
(@pay) = SypCp’ = Ay
(ahain) = SppCh= AN (7)
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(bysby) = 8,,B) =Ny,
(o) = 8,,BE =N7,
(buby) = 0 (8)

With these conditions, Eq. (6) can be written as a system
of four matrix equations:

w' (A" ATtr(AM) + NT)

+ WPAPATEgr(AM) = ATtr(AM) (9)
W' (A AP (A) + NF)

+ WUTATATtr(A%) = AT tr(A?) (10)
w? (A" ATtr(AM) + NT)

+ WZAZATPir(A™) = ATPtr(A") (11)
W (A*AFtr(A™) + N7)

+ WITAMATE(AT) = APr(A%) (12)

These equations can be solved by substitution. One can
readily verify that the equation for W*'! reduces to the form
earlier derived by Bouchet et al. (1995) and Tegmark & Efs-
tathiou (1996) when the cross-correlation between the fields
is switched off.

Bouchet et al. (1996) defined a quantity they termed
’quality factor’ to quantify the merit of extraction of the
signal corresponding to a given process. A straightforward
generalization of this quality factor, valid for multiple fields,
can be written as:

537, .
Q= Bty) _ Wk Al (@ al,) (13)

(@t

where we have used Eq. (6) to write the second equality.
Since this is is just the ratio of the spectra of the minimum-
variance estimated map to the spectra of the real one, it can
be viewed as the effective window function of the experi-
ment.

Eq. 13 can be expanded to yield:

11

AT)*l( WHUATAT 4+ WIZAZZATE) (14

12

Q (

Q*® = (AE)*l( W2AATE W22A22AE) (15
Q (ATE)*l( WIUATATE W‘ZAMAE) (16
QZI — QIZ (17
Q! and Q*? can readily be interpreted as the quality of
the reconstruction of temperature and polarisation maps, re-
spectively. As expected in the presence of cross-correlations,
the quality factor of either field is better than in the case
without cross-correlations. Although the reconstruction of
temperature maps is only slightly changed by the cross-
correlation term (the term proportional to W'? in Eq. (14)),
the quality of the polarisation reconstruction gets a big
boost from the presence of temperature-polarisation cross-
correlation and almost half the contribution to Q2 comes
from the W?! term in Eq. (15). However the meaning of the
term Q' (and Q'?) is not apparent. Much of the contribu-
tion to Q'? comes from the term with W', and therefore
it is very close to the quality factor for the extraction of
temperature and is nearly independent of the polarisation
noise. It is not surprising as it merely tells us that to opti-
mally reconstruct the cross-correlation one needs to throw
out the noisy data, i.e. the polarisation information!
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However, the quantity of interest is the error in the
extraction of the power spectrum of cross-correlation which
should not be confused with Q'?. To get a real idea of the
error bars of the different spectra, we must define estimators
of those power spectra from the filtered data, and compute
their covariances. As we shall see, while Q' and Q*? directly
give the covariance of the E and T power spectra, a more
complicated expression is needed for the covariance of the
ET power spectrum.

2.2 Unbiased estimators of power spectra

Eq. (3) is the data obtained after performing Wiener filtering
on the multi-frequency maps. Our aim in this section is to
use this data to write an unbiased estimator of the power
spectra, which is defined such that (C;]) = (z;zfg) From
Egs. (1) and (3), the power spectrum of Z, can be written
as:

(#yap) = Wo, Wi [A AT, (zpag) + (B,b7)] (18)
which can be expressed as:

(Bpty) = (Z'Cy+b) =@y

(#ht7) = (2,°Cy +87°) = Q;°Cy

(@) = (Z7C)7 +57) = Q). (19)

The meaning of the first equality in Egs. (19) can be easily
understood: the Wiener-filtered power spectrum for a given
process can be expressed in terms of the true underlying
power spectrum smeared by foregrounds (Z,’ terms) plus
the noise. However, unlike the case with no foregrounds,
The ’noise’ terms bi] have contribution not only from the
instrumental noise but also from residual foregrounds from
other processes and fields. The second equality comes from
Eq. (13). These equations can then be used to write unbiased
estimators of the power spectra:

a1 1 1
G = gz a2 e
AE . 1 1 -2
&= e (2“12\\%(
ATE 1 1 a1
Cp = ﬁ(ﬁi“%(

From the unbiased estimators, one can readily compute the
covariances of the various power spectra:

m)l| *b§1> (20)

m)ll *biz) (1)

Lol 7});2) (22)

; 2
Cov(@]) = 5 (GFQ/zY) (23)
. 2
Cov(C) = 5 (CFQ/Z7) (24)
N 1 (QIZ)Q(CTE)Z +Q1l QZCTCE
COV(C:E) = 2£+ I ( P 14 (Z;2)2p » P "(26)

Given the instrumental noise and the expected level of fore-
grounds, Egs. (23), (24), and (25) can be used to estimate
the precision with which the power spectra of various quan-
tities can be determined. In the next section, we use the
specifications of future experiments MAP and PLANCK to
estimate the fractional errors on the power spectra. In calcu-
lating the covariances, we have assumed all the processes
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CMB and foregrounds—to be Gaussian. If a fraction of sky,
fky, is covered then the corresponding expressions for the
covariances can be obtained by dividing the equations (23),
(24), and (25) by facy. Throughout this paper we assume
complete sky coverage, ie. fuy = 1.

3 POLARISED FOREGROUNDS

The most dominant Galactic polarised foregrounds are ex-
pected to be the polarised components of synchrotron and
dust. In addition, it is possible that the free-free emission
is also polarised at 10% level, which could be a further de-
terrent to extracting the CMB polarisation. We neglect the
possibility of polarised free-free emission in this paper (for
more details see Keating et al. 1997).

The galactic synchrotron radiation originates from the
interaction of cosmic ray particles with the galactic magnetic
field and is known to dominate the galactic radio emission
for frequencies < 10 GHz. In theory, this radiation can be
~ 70 % polarised, for the observed energy spectrum of the
cosmic ray particles (Rybicki & Lightman 1979). However,
because of the cancellation due to incoherent addition of po-
larised component along any line of sight, Faraday depolar-
isation, and non-uniform magnetic fields, the true polarised
percentage is observed to be ~ 40% with a dependence on
galactic latitude (Burn 1966; Spoestra 1984). The galactic
emission in FIR and millimeter wavelengths is dominated
by dust emission. The dust particles align themselves with
the interstellar magnetic, and because the dust particles are
not spherical the resulting FIR and millimeter emission is
polarised (Hildebrand & Dragovan 1995).

Polarised dust : The Galactic dust is seen to be polarised
at a small level (< 10%). This is likely to be the major fore-
ground at frequencies at which the Pranck HFI will op-
erate. Though there exist no observations of polarised dust
at high Galactic latitudes, it is possible to model this emis-
sion using observations at smaller Galactic latitudes. Prunet
et al. (1998) modelled this distribution and computed the
power spectra of polarisation and temperature-polarisation
cross-correlation. They showed that the relevant power spec-
tra can be fitted as:

cEtyy = 89x10 *¢ M* (uK)? (26)
CEe) = 1.0x10 "o M (uK)? (27)
CEete) = 1.7x10 2¢ M (uK)% (28)

These power spectra are normalized at 100 GHz. They cor-
respond to Galactic latitudes between 30° and 45° and are
taken here as representative of the all sky average (for more
details on this and other related issues, see Prunet et al.
1998). The dust emissivity is assumed to be proportional to
v? with a temperature of 17.5 K (Boulanger et al. 1996). For
comparison, we recall that the temperature power spectrum
at 100 GHz can be fitted by (BG98):

CHH0) =176 € (uK)? (29)

Polarised Synchrotron emission: This foreground will
greatly undermine the performance of MAP and PLANCK
LFI in the detection of CMB polarisation. The existing
maps of polarised component of Galactic synchrotron shows
this emission to be polarised at a level between 20 to 60%,

depending on the Galactic latitude, at radio frequencies
< 1.4 GHz (Spoestra 1984). These can be extrapolated to
millimeter wavelengths using the frequency dependence of
synchrotron emission (Lubin & Smoot 1981). However, such
a procedure is franght with uncertainties: (1) The syn-
chrotron spectrum is not well known up to millimeter fre-
quencies (for recent attempts to measure the spectrum up
to 10 GHz see Platania et al. 1997), (2) At low frequen-
cies (< 1.4 GHz) the polarised emission is not. optically thin
because of Faraday depolarisation. This means that the ob-
served emission suffers from substantial depolarisation (and
also the spatial distribution is affected because of the rota-
tion of the polarisation axis). The Faraday depolarisation
is proportional to =% and becomes negligible at millimeter
wavelengths. Therefore, the degree of polarisation at these
frequencies is expected to be higher; in addition it will have
a different spatial distribution. So the existing data needs
to be corrected for these effects when an extrapolation to
higher frequency is performed. It is not easy to do so with
the present data. For the lack of data, we assume the syn-
chrotron emission to be polarised at 44% level with the same
spatial distribution (¢-dependence) as the unpolarised emis-
sion. We assume both £ and B mode power spectra to cor-
respond to this level of polarisation. It is probably justified
because the modelling of dust polarised emission also shows
comparable emission for these mode. Furthermore, we as-
sume perfect cross-correlation between E-mode polarisation
and temperature. This is likely to be the case because both
the polarised and unpolarised emission depend on the square
of the magnetic field (its component in the plane of the sky)
and the emission at high Galactic latitudes is mostly domi-
nated by one structure. We obtain:

O = 0200 o
cEme) = 02xCP(0) 3
Cm = 044X O @
where

O (0) = 4507 (uK)? 3

at 100 GHz (BG98). One of the aims of taking high
level of synchrotron polarised emission and perfect cross-
correlations is to consider the 'worst possible’ case for the
performance of MAP and LFI. This case should be con-
trasted with the CMB case in which the cross-correlation
is =~ 1/3 of the perfect cross-correlation. And therefore the
assumed perfect cross-correlation in any foreground means
that the total signal is biased in favour of the foreground and
would make the extraction of CMB cross-correlation more
difficult. However, an important goal is also to ask how well
can these foregrounds be extracted using the same experi-
ment that attempts to measure the CMB polarisation. We
address this question in a later section. As mentioned above,
the free-free emission can also be polarised at a small level
but for the assumed level of synchrotron emission it will be
sub-dominant to it at all frequencies.

In Fig. 1, we compare the expected CMB E and ET sig-
nal with the assumed level of foregrounds. The CMB signal
dominates the foregrounds for frequency channels between
44 GHz and 217 GHz. The lower frequency channels of MAP
(22 and 30 GHz) and LFI (30 GHz) and the higher frequency
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channels of HFI (545 GHz) will be dominated by polarised
synchrotron and dust, respectively; these channels will help
in an accurate determination of these foregrounds.

Recently, it was argued by Draine and Lazarian (1998)
that a part of galactic foreground hetween 10 and 100 GHz
could be contributed by non-thermal emission from rotating
dust grains. If this emission is polarized at the same level as
we assume in this paper (Eq. 28) then it could add to the
polarised galactic emission. However, this emission is sub-
dominant to the polarised synchrotron emission we assume
in this paper. And therefore we neglect the effect of spinning
dust particles in our discussion in this paper.

Apart from the polarised foreground and in addition to
the Galactic unpolarised foregrounds—dust, free-free, and
synchrotron— we include several other extragalactic un-
polarised foregrounds in our study: The thermal Sunayev-
Zeldovitch effect from clusters of galaxies, the infra-red point
sources, and the radio point sources (for details see Bouchet
& Gispert 1998a). We do not consider any extragalactic po-
larised foregrounds.

4 EXTRACTION OF POLARISED SIGNAL

Quality factors: As mentioned in the last section, a relevant
quantity for determining the merit of signal extraction is
the ’quality factor’ (Eq. (13)). The guality factors for tem-
perature and E-mode polarisation are shown in Figs. (2)
and (3) for various processes. It should be noted that in
these figures we only show the quality factor for unpolarised
synchrotron and dust though we include several other unpo-
larised Galactic and extragalactic foregrounds in our anal-
ysis (see §3). Throughout this and the next subsection, we
take the underlying models for calculating various power
spectra to be a variant of sSCDM model with n, = 1, the ra-
tio of scalar to tensor quadruple /S = 0 (no tensor signal),
and the optical depth the last scattering surface = = 0.1.
Finite optical depth to the last scattering surface enhances
the polarisation signal for £ < 10, a part of the spectrum
which is of great interest for breaking degeneracies between
various cosmological parameters (for details see Zaldarriaga,
Spergel, & Seljak 1997). Throughout this paper, we use the
CMB Boltzmann code CMBFAST to generate CMB fluctu-
ations (Seljak & Zaldarriaga 1996).

As expected, the temperature signal can be extracted
far more cleanly than the polarised signal. The quality fac-
tor for the extraction of CMB drops exponentially as the
£ approaches the effective beam width of the respective ex-
periment. Another noticeable feature in temperature quality
factors for various experiments is that the spatial distribu-
tion of Galactic dust emission can be discerned almost as
well as the CMB signal using PLANck HFI. This is largely
owing to the presence of polarised channel at 545 GHz. The
signal at these channels will be dominated by Galactic dust
emission; and they have sufficiently low noise levels and high
enough angular resolution to allow a good determination of
the power spectra of the dust emission up to £ ~ 1000. This
should be contrasted with the extraction of unpolarised syn-
chrotron emission, which is one of the dominant contaminant
for v < 90 GHz. Unfortunately neither MAP nor LFI can ex-
tract this signal well. It is because (a) it does not dominate
the signal at any frequency of either MAP or LFT (b) the
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signal is the strongest is the lowest resolution channels, and
(c) the unpolarised synchrotron and Galactic free-free emis-
sion have very similar spatial distribution (assumed to be
the same in this paper) and nearly the same frequency de-
pendence, which makes it difficult to extract either of them.

The oscillating nature of quality factors for CMB polar-
isation attests to the fact that the signal is barely above the
noise level. Another important thing to notice in the figures
is the quality of extraction of processes like the polarised
component of dust and synchrotron. For HFI, the polarised
dust can be extracted better than the CMB for much of
the f-range. As in the temperature case, it is possible be-
cause of the presence of a polarised channel at 545 GHz.
Equivalently, the lowest frequency channels of MAP and
LF1I serve as templates for polarised synchrotron. It should
be noted that the synchrotron polarised component can be
extracted much better than its unpolarised counterpart, be-
cause, whereas the former dominates all other signals at the
lowest frequency channels of MAP and LFI, the latter, as
discussed above, doesn’t dominate the total signal at any
frequency, at least in our modeling.

‘We shall see below how the information on quality fac-
tor translates into errors on power spectra for various pro-
cesses.

4.1 Errors on power spectra

We use Egs. (23), (24), and (25) to estimate the fractional
errors in the extraction of the CMB E-mode and T'E cross-
correlation power spectra. The results are shown in Figs.(4),
(5), and (6) for the specification of various experiments. For
comparison, we also plot the expected errors using the best
channel (90 GHz channel for MAP, 100 GHz channel for LFI,
and 143 GHz channel for HFI and full PLANCK) and the
combined sensitivity of all the channels of each experiment
(Bond et al. 1997).

For temperature signal, all the experiments give similar
results for £ < 300. It is expected as the signal of temper-
ature fluctuation is so much above the noise level for all
the experiments in this f-range that additional sensitivity
does not lead to additional precision in power spectrum es-
timation. The only source of error in this {-range is cosmic
variance which is obviously independent of the experiment.
This information could also be gleaned from the quality fac-
tor plots. For £ > 300, the extraction of temperature signal
depends on the relative beam widths of relevant channels
of various experiments. As expected, HFI performs best be-
cause it will have channels with 5’ resolution; it is followed
in performance, in that order, by LFT and MAP. Tt should
be noted that the results using Wiener filtering generally
lie between the performances of best channel and combined
sensitivity.

Unlike the temperature fluctuations, the extraction of
polarisation and temperature-polarisation cross-correlation
depends sensitively on the pixel noise, as is evident from
comparison between fractional errors on these quantities for
various experiments. (The sharp spikes in ET plots is not
a property of the extraction error but merely indicate that
the signal vanishes at these values of £ in the underlying
theoretical model.) The performances of LFI and HFI are
similar for £ < 600 largely because of comparable polarised
sensitivity of the 100 GHz LFI and 143 GHz HFI channels.
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For larger £, HFI performs better because of its higher angu-
lar resolution. Both these experiments should extract both
the E-mode power spectrum and ET cross-correlation to
20 30% precision, i.e. signal-to-noise, (C¢/,/Cov(C})), of
4 5, for 50 < £ < 1000. The signal-to-noise is much smaller
at larger scales, apart from cosmic variance, because the
CMRB signal becomes comparable to both foregrounds and
pixel noise. A comparison with the results from the com-
bined sensitivity of all channel shows that the presence of
foregrounds degrade the signal extraction by a factor < 2
for much of the £ range.

From the figures, it is clear that MAP is hampered
not only by foregrounds but also by its sensitivity. If the
foregrounds were neglected the combined sensitivity of all
its channels might enable a marginal detection of this sig-
nal. However, our analysis shows that the presence of fore-
grounds will degrade this detection by a factor ~ 4, and the
resultant fractional errors on E and ET cross-correlation
power spectra will be > 300% in most of f-range except
£ < 10. And therefore it seems unlikely that MAP could
give a positive detection of either E and ET signal for indi-
vidual modes.

Band-Power estimates : A way to reduce the 'noise’ fur-
ther is by considering band-power estimates around a given
£ (see Bond 1996 for relevant definitions). Band power taken
over a logarithmic interval of A¢/¢ results in the reduction of
errors by a factor of v/Af around any £. In Figs (7) and (8),
expected 1o measurements are plotted for various experi-
ments, with band powers taken over a logarithmic interval
of 20%, i.e. A¢/¢ = 0.2 for PLANcK HFI and LFI. As is
clearly seen in the pictorial representation of these figures,
LFI and HFI should make a fairly accurate detection of E
and TE power spectra for £ < 750. For MAP these estimates
show that the errors for ET signal drop to < 100% near the
Doppler peak at £ ~ 300.

It should be borne in mind that in the absence of any
data on the power spectrum of polarised synchrotron we
took the synchrotron power spectrum to have the same
shape as the temperature power spectrum with 44% polari-
sation and a perfect cross correlation between E and T'. By
reducing the level of synchrotron foreground and the ET
cross-correlation it should be possible to get lower errors.
On the other hand, a higher level of polarised synchrotron
should allow a better extraction of synchrotron itself, which
might be subtracted using methods other than Wiener filter-
ing. Therefore, there is trade-off between a small and large
assumed level of foregrounds: a sub-dominant foreground
will give smaller formal errors on the extraction of CMB po-
larisation but these foregrounds themselves will be elusive,
thereby making it harder to quantify the errors; on the other
hand, a larger foreground can be detected and probably sub-
tracted more efficiently using, for instance, its non-Gaussian
nature. These considerations makes it worthwhile to quan-
tify the errors on foreground extraction.

4.2 Extraction of polarised foregrounds

One of the important goals of future multi-frequency experi-
ments is to detect and subtract the foregrounds which hinder
the determination of CMB signal. At present one has to ex-
trapolate spectral information on various foregrounds from
radio and FIR wavelengths to millimeter and sub-millimeter

wavelengths at which the CMB experiments operate. A sim-
ilar extrapolation is required on the spatial distribution of
foregrounds. For instance, the synchrotron spectrum is de-
termined only for v < 10 GHz (Platania et al. 1997) while
the spatial information is known for angular scales > 0.5°
from the existing all-sky maps (Haslam et al. 1981). While
dust maps are available with an angular resolution of 5' one
needs to extrapolate the dust spectrum from 60 um to mil-
limeter wavelengths for a comparison with the CMB signal
(Neugebauer et al. 1984). It has been pointed out that such
an extrapolation, though useful, might result in large errors
in a high-sensitivity CMB experiment (Brandt et al. 1994).
Therefore, it is of paramount importance to determine the
spectrum and spatial distribution of the foregrounds from
the same experiment which attempts to measure the CMB
anisotropies.

As already pointed out in the discussion on quality fac-
tors, polarised foregrounds from dust and synchrotron have
a very good chance of being extracted as well as the CMB
signal from future experiments. The basic requirement for
extracting a process well is that it dominates the total signal
at least one frequency of the experiment. Both the future ex-
periments MAP and PLANCK will have frequency channels
which fulfill this condition MAP’s two lowest frequency
channels, centered at 22 and 30GHz, and LFI's 30 GHz
channel are likely to be dominated by polarised synchrotron;
the 545 GHz channel of PLANCK will act as a template for
polarised dust. In Figs. (9) and (10) we plot the fractional
error on the power spectra of various Galactic polarised
foregrounds. The polarised component of dust can be ex-
tracted even better than the CMB using HFI because of
its 545 GHz channel. Similarly, the presence of the lowest
frequency channel on MAP and LFT should enable one to
extract the synchrotron signal for £ < 100. It should be no-
ticed that for all the experiments the fractional errors on ET
cross-correlation are larger than the F power spectrum. Tt
is becanse the ET cross-correlation of foregrounds is mixed
with a relatively large CMB ET cross-correlation signal and
therefore does not dominate the total signal as the F-mode
foreground polarisation. Another noticeable feature of the
figures is that MAP performs as well or even better than LFIT
and PLANCK in extracting the polarised component of syn-
chrotron. It is because MAP has the lowest frequency chan-
nel at 22 GHz. Therefore, despite lower sensitivity, MAP has
better frequency coverage at frequencies which are domi-
nated by polarised synchrotron signal.

Tt should be pointed out that the precision of extraction
of a given process depends crucially on the other competing
processes. For instance, the unpolarised component of syn-
chrotron cannot be extracted as well the unpolarised com-
ponent not only because the unpolarised component never
dominates the total signal at any frequency but also because
it is very difficult to extract it from a comparable level of the
free-free signal. Therefore, the quality of extraction of syn-
chrotron polarisation shall depend quite sensitively on the
presence of other sources of polarised foreground like po-
larised free-free emission or the extragalactic radio sources
which are seen to be polarised at < 20% level (Saikia &
Salter 1988). The dust polarised signal, however, is unlikely
to be affected as there are no known sources of polarised
foregrounds in the high frequency range covered by HFI,
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except infra-red point sources which might be polarised but
will affect the signal only for £ > 1000 (Toffolati et al. 1997).

4.3 Detection of B-mode polarisation

An unambiguons way to infer the presence of gravitational
waves in the early universe is through the detection of B-
mode polarisation (Seljak 1997, Kamionkowski & Kosowsky
1997, Seljak & Zaldarriaga 1997). (Gravitational lensing can
generate a B-mode signal from a purely E-mode primary in-
put . However, this signal is weak and peaks around £ ~ 1000
(Zaldarriaga & Seljak 1998, Bernardeau 1998). We neglect it
in this paper.) This signal is much smaller than the F-mode
polarisation and is negligible for £ 2 100, but it is poten-
tially detectable because of the high sensitivity of PLANCK.
We plot the fractional errors on this quantity in Fig. (11) for
the specifications of PLANCK. The base model is tilted CDM
with the scalar index n, = 0.9, the tensor index n; = —0.1,
and ratio of tensor to scalar quadrapole T'/S = 0.7. This
signal is barely above the noise level and is comparable to
the foreground contamination (Prunet et al. 1998). How-
ever, Fig. (11) suggests that it might be possible to get a
marginal detection with PLANCK at low £.

A noteworthy feature of the B-mode detection is that
the Wiener filtering result is quite comparable to the perfor-
mance of the combined sensitivity of all the channels. This
is largely because the B-mode signal does not correlate with
any other signal and is therefore free of errors coming from
cross-correlations with foregrounds of other fields (7' and E).
Our results suggest that we expect the answer to lie between
the case of best channel and the combined sensitivity of all
the channels. With band-power estimates with a 20% loga-
rithmic band, the errors drop to < 25% for 20 < £ ~ 100.
These are shown in Fig. (12).

Also, as seen in Fig. (11), the B-mode dust polarisation
can be extracted with much better precision than the CMB
signal. Tt is because though the CMB B-mode signal is more
than an order of magnitude below the E-mode signal, we
took them to be comparable for foregrounds. This would
mean that the B-mode foregrounds will dominate the signal
at most of the frequencies of the future experiments, and
therefore can be extracted better than the CMB signal. The
synchrotron B-mode signal, however, is seen to be much
harder to extract.

5 CONCLUSION AND DISCUSSION

We devised a multi-frequency Wiener filtering method to
consider the effect of Galactic polarised foregrounds on
the detection of CMB E-mode polarisation and ET cross-
correlation using future CMB missions. Our results can be
summarized as:

(i) The foregrounds can be subtracted well enough for
the LFT and HFT aboard PLANCK to detect the E and ET
signal with signal-to-noise ~ 2-10 for most of the {-range in
50 < £ < 1000.

(ii) The foregrounds are likely to greatly undermine the
performance of MAP. It seems unlikely that MAP could de-
tect either F or ET signal for individual modes. However,
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by taking band-power estimates with a 20% logarithmic in-
terval, noise levels reduce sufficiently to allow a marginal
detection of the ET signal near £ ~ 300.

(iii) The power spectra of E-mode polarised dust can be
extracted for £ < 1000 range using PLANck HFI with signal-
to-noise between 1 and 10. The ET cross-correlation of this
contaminant can be detected with signal-to-noise < 2 for
100 < £ < 1000. The E-mode power spectrum of polarised
synchrotron, on the other hand, can only be determined by
either MAP and Pranck LFI for ¢ < 100. This suggests
that both MAP and PLANCK have a fairly good chance of
determining the polarised foregrounds which are expected to
hamper their performances in the detection of the CMB po-
larisation, at least for a small range of €.

(iv) The B-mode polarisation, which unambiguously es-
tablishes the presence of stochastic gravitational waves from
the inflationary era, can be detected with signal-to-noise ~ 1
by Pranck for £ < 100. However, band-power estimates
with a 20% logarithmic band will enable its detection with
signal-to-noise ~ 2-4 for 20 < £ < 100.

Another possible way to detect very small signals (E
and ET signal with MAP and B signal with PLANCK) is to
image a small fraction of the sky at high Galactic latitudes
for longer periods. It is expected that PLANCK will image
around 1% of the sky at high Galactic latitudes for periods
5-6 times the all sky average. One advantage of this ap-
proach is that foreground level at high Galactic latitudes is
much smaller than the all sky average (e.g. dust emission is
smaller by nearly a factor of 10 at Galactic latitudes north of
70° as compared to the all sky average we use in this paper).
However, this will increase the covariance of power spectra
by a factor of 4/ facy. In light of our results one could ask
whether it is preferable to deep-image a part of the sky with
small foregrounds or one should decrease the covariance by
covering a larger fraction of the sky, albeit with higher fore-
ground levels. Tt is seen from Figs 5 and 6 that the expected
errors on the power spectra of ET and E are, for £ ~ 100, a
factor of 6 more than the best performance of MAP without
foregrounds. Tt might be possible in this case to gain at least
a factor of 2 (in addition to sensitivity gained by decrease
in pixel noise from longer integration time) by imaging 10%
of the sky at higher Galactic latitudes where the foreground
level is expected to be much smaller. However, this is not the
case for the detection of B-mode polarisation by PLANCK.
As seen in Fig 11, Wiener filtering extracts the signal almost
as well as one could get using the combined sensitivity of all
the channels. This means that if 1% of the sky is integrated
for a period ~ 5 times more than the all sky average, the
fractional error will only increase by a factor of ~ 4 because
a decrease in foreground level will not affect the fractional
errors.

In going from Egs. (22) to Eqgs. (23), (24), and (25), we
assumed the foregrounds to be Gaussian, i.e., the 4-point
correlation function was assumed to be expressible as a com-
bination of 2-point functions only. This assumption is erro-
neous for the foregrounds. The irreducible 4-point function
from foregrounds can add to the covariances thereby enhanc-
ing the errors. We cannot quantify this increase within the
framework of this work. However, as pointed out above some
of the frequency channels in the future experiments will be
dominated by foregrounds. A direct analysis of these maps
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is likely to reveal the non-Gaussian nature of foregrounds,
which could then be used to quantify errors on CMB extrac-
tion.

Dependence on input model : The results presented in
the paper obviously depend on the choice of model chosen
for generating the CMB fluctuations. We used a variant of
CDM model with reionization for the E and ET extractions.
Reionization suppresses anisotropies at small angular scales
by exp(—27), which is not a major effect for 7 = 0.1 that
we choose. The most important effect of reionization is to
generate new polarisation anisotropies at £ ~ 2-30 depend-
ing on the optical depth. In the absence of reionization, the
signal will be smaller by more than an order of magnitude
for £ < 15. Therefore, the validity of our results will be very
sensitive to the underlying model for £ < 15.

The detection of polarisation anisotropies at smaller
scales should not depend so much on the choice of model, be-
cause most variants of sSCDM models give comparable level
of these anisotropies for £ > 20. It should be true unless the
optical depth to the large scattering surface is large (7 ~ 1)
or that the large scale anisotropies are dominated by ten-
sor anisotropies. However, the current data for temperature
anisotropies already suggest that the first Doppler peak is
even higher than predicted by sCDM model (Netterfield et
al. 1997), which rules out the possibility of strong reion-
ization and makes it difficult for the scalar anisotropies to
be sub-dominant to contribution from gravitational waves.
Therefore, it is safe to conclude that our predictions for
£ > 20 will not be seriously affected by a change in the
underlying model.

For B-mode polarisation we considered a model with
tensor to scalar quadruple ratio T/S = 0.7. As mentioned
above, this will lower the contribution from scalar modes
and therefore will reduce the signal-to-noise for the detec-
tion of E-mode polarisation. However, the B-mode signal is
roughly proportional to the value of T'/S within the frame-
work of inflationary models which require 7/S ~ —7nr. As
shown above, the B-mode foregrounds can be subtracted
quite efficiently and for this model the signal-to-noise for
CMB B-mode signal is ~ 2-4. Therefore, it might be possi-
ble to detect a signal with a value as small as T/S ~ 0.2 0.3.

The Wiener filtering method assumes a priori knowl-
edge of the power spectra of CMB and foregrounds as well
as the frequency dependence of foregrounds. Therefore, the
error of extraction using this method does not include the er-
ror in evaluating these input. gnantities. Future experiments
will make multi-frequency maps with millions of pixels. This
will make it difficult to apply the usual maximum likelihood
technique to extract various power spectra. Fast methods
for tackling this problem are currently being developed (Oh
et al. 1998). In future, it should become feasible to quantify
errors on the extraction of the power spectra from high res-
olution multiple frequency maps. It should then be possible
to revise our estimates of the errors.
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Figure 1. First Panel : The power spectrum of the expected E-
mode CMB signal is shown along with the dust and synchrotron
polarised foregrounds at different frequencies. The dotted line
show the CMB E-mode power spectra. The dashed lines corre-
spond to dust polarised emission (Eq. (28) while the dot-dashed
curves correspond to polarised synchrotron (Eq. (32)). The four
lines for foregrounds give the expected level of contamination
at 44 GHz, 100 GHz, 143 GHz and 217 GHz. The corresponding
curves at these frequencies go from top to bottom (bottom to
top) for synchrotron (dust) as the frequency is increased. The
thick solid line gives the temperature power spectrum for the
same underlying model, which is taken to be sCDM with 7+ = 0.1.
Second Panel : Same as the First Panel for ET cross-correlations.
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Figure 2. Quality factors for the temperature fluctuations. Solid,
dashed, and dot-dashed lines stand for CMB, dust and syn-
chrotron respectively. As can bhe seen by comparing the effective
windows in the case of different experiments, despite its lower
sensitivity MAP does as well as the LFI at recovering the syn-
chrotron emission because of its larger frequency coverage; but
since this emission is relatively weak, the LFT CMB transmission
is better. Also note the improvement on the foreground recovery
when the T.FT and HFT are combined, although the CMB recovery
is not improved by adding the T.FT data.
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Figure 3. Quality factors for the E-mode polarisation. Solid,
dashed, and dot-dashed lines stand for CMB, dust and syn-
chrotron respectively. Note that all the experiments extract the
foregrounds better than the CMB for small £. PLANCK HFT ex-
tracts the polarised dust better than the CMB at almost all {.
This suggest that polarised foregrounds are likely to be extracted
as well or better than the CMB. Though this is partly due of our
assumed level of foregrounds, this feature reflects the frequency
coverage of these experiments
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Figure 4. Relative fractional error on temperature power spec-
tra. The first panel shows the expected performance of the full
PLANCK mission in extracting this signal. The Solid line illus-
trates the Wiener filtering case, i.e. the foregrounds are included
and subtracted using the Wiener filtering method described in
the text.The dotted line corresponds to the case if the signal
is extracted using only the best channel of Pranck (143 GHz)
neglecting all the foregrounds. The other panels show the perfor-
mance of other experiments relative to the PLANCK-Wiener case
(the solid line in the first panel). In addition to the Wiener and
best channel case (the same line style as the first panel), we also

show the errors using the combined seRssitivit of all the channels
(dashed line) for various ex@erqgrpeﬂn% o ehY z%{\%(r]geopgggﬁﬂou
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Figure 5. Fractional errors in extracting the E mode polarisa-
tion. The solid, dotted, and dashed lines correspond to the ex-
pected performances of Wiener filtering, best channel, and com-
bined sensitivity of all the channels of a given experiment, respec-

tively.
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Figure 7. E-mode band power estimates. We plot the E-mode
signal for the underlying model (solid line) and show the expected
lo measurements (dashed , dotted and dot-dashed line for HFT,
TFT and MAP respectively) when band power with a logarithmic
interval A¢/¢ = 0.2 is taken.
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Figure 8. Same as Fig. 7 for the ET cross-correlation.
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Figure 9. Fractional errors on the extraction of dust £ and ET'
power spectra with HFI and full PLANCK . The lower two curves
correspond to E power spectrum (solid and dotted lines are for
HFI and PLANCK respectively) while the upper curves give the
errors for ET cross-correlation, with the dashed line for PLANCK
and the dot-dashed line for PLANCK HFIL.
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Figure 10. Extraction of synchrotron E (Left Panel) and ET
(Right Panel) power spectra with LFI (dotted line), full PLANCK
(solid line), and MAP (dashed line).
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Figure 11. Fractional errors for B-mode polarisation are shown
in the first three panels. The solid , dotted , and dashed curves
correspond to Wiener, best channel, and combined sensitivity,
respectively. The forth panel shows the corresponding errors in
the extraction of the B-mode component of the polarised dust
(solid line) and synchrotron (dotted line). The underlying model
was taken to be a CDM model with ns = 0.9, T/S = 0.7, and

nr=0.1

10000

1000

10000

1000

10000

1000

Multi-frequency

Planck — LFI
T T

L
10 100 1000
1

Planck — HFI

10 100 1000
1

Planck — LFI+HFI

10 100 1000
1

100

Foregrounds B modes extraction

L
10 100 1000
1

@© 0000 RAS, MNRAS 000, 000-000

Wiener filtering of CMB data with polarisation

10ty @k

13

Figure 12. The CMB B-mode signal is plotted along with the
expected 1o measurements with band power taken with a loga-

rithmic interval Af/¢ = 0.2 for PLANCK .
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Chapitre 4

Estimation des parametres
cosmologiques

4.1 Influence de la polarisation

4.1.1 Effet de la réionisation

L’influence des différents parametres cosmologiques sur le spectre des ani-
sotropies de température du FCM a été étudiée en détail dans ces dernieres
années (Hu et al. (1995); Hu & Sugiyama (1995); Hu & White (1996); White
& Hu (1997); Hu & White (1997b). Nous allons rappeler rapidement la facon
dont les spectres de polarisation dépendent des parametres cosmologiques
(Zaldarriaga et al. (1997)). Tout d’abord il faut se souvenir que la polarisa-
tion du FCM est engendrée par les collisions Thomson des électrons avec les
photons du FCM. Les spectres de polarisation sont donc tres sensibles a I’his-
toire ionisée de I'univers. D’autre part, puisque la polarisation est engendrée
par une interaction physique entre les électrons et les photons, elle est liée a
un phénomene causal et son spectre de puissance ne peut étre non nul que
pour des échelles plus petites que I’horizon lors de la derniére diffusion®. Or
cette échelle angulaire, caractéristique des pics acoustiques du spectre, est
approximativement de 1°. On s’attend donc a ce que toute la puissance soit
concentrée dans les pics acoustiques (voir figure 4.1). En revanche, si 'univers
subit une réionisation (due au flux UV des quasars ou des galaxies a grand z,
voir chapitre 6), la derniéere diffusion a lieu bien plus tard. L’échelle angulaire
correspondant a 'horizon lors de cette derniere diffusion est alors bien plus

1. Ceci n’est qu’approximativement exact dans la mesure ou des effets de projection
peuvent néanmoins produire un peu de signal a des échelles plus grandes que I’horizon
(en projection sur le ciel); cependant ce signal reste d’amplitude trés limitée et tend
rapidement vers 0 quand ’echelle augmente (voir Hu & White (1997a))
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FiG. 4.1: Spectres de puissance des modes E de polarisation du FCM pour un
modéle sCDM standard (trait plein) et un modéle réionisé d’épaisseur optique
7 = 0,1 (pointillés). On peut remarquer la différence de puissance aux grandes
échelles.

grande (jusqu’a une dizaine de degrés). Cela se traduit par un ajout de puis-
sance dans le spectre de polarisation aux grandes échelles (10 < ¢ < 100),
illustré dans la figure 4.1. Cette sensibilité des spectres de polarisation a la
réionisation est tres importante car l'effet de la réionisation sur les spectres
de température revient grosso modo a multiplier tout le spectre par le facteur
e?7 (o1 T est I'épaisseur optique Thomson & la recombinaison), et se confond
donc avec un changement de normalisation globale du spectre. La mesure de
polarisation devrait clairement différencier ces deux effets (Zaldarriaga et al.

(1997)).

4.1.2 Modes magnétiques et parametres inflationnai-
res

La levée de dégénérescence entre la normalisation du spectre des pertur-
bations et I’épaisseur optique 7 se répercute sur la précision de la mesure des
parametres inflationnaires tels que I'indice spectral des perturbations tenso-
rielles ny et le rapport des quadrupoles tensoriel et scalaire 7'/S. D’autre
part, comme nous l’avions déja mentionné dans les chapitres précédents, la
présence de modes « magnétiques » de polarisation du FCM est un indicateur
de la présence de perturbations tensorielles, indépendamment de tout modele
cosmologique. Leur mesure devrait ainsi contribuer & augmenter la précision
de la mesure des parametres inflationnaires tensoriels précédemment cités.
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4.1.3 Pics acoustiques et parametres cosmologiques

La mesure des spectres de polarisation devrait aussi contribuer a aug-
menter la précision de la mesure des parametres cosmologiques tels que la
constante de Hubble h ou bien la quantité de baryons €2, présente dans I'uni-
vers. En effet, a la différence des spectres de température qui résultent de
I'addition de deux quantités oscillantes (reliées respectivement a la tempéra-
ture effective et a la vitesse particuliere du plasma) en quadrature de phase,
les spectres de polarisation résultent uniquement des gradients de la vitesse
a la surface de derniere diffusion (voir 1 et A) et présentent donc des « pics
Doppler »?2 plus fins. Il faut néanmoins noter que le rapport signal sur bruit
est nettement plus faible dans le cas de la polarisation, et ’on s’attend donc
a ce que le gain de précision concernant h et {2, soit faible. C’est ce que nous
verrons de maniere plus quantitative dans la suite du chapitre.

4.2 Matrice de Fisher

4.2.1 Formalisme

Partons du probleme général ou I'on se donne un ensemble de données
(regroupées dans un vecteur aléatoire ) dont la distribution de probabilité
L(Z,6) dépend de manitre connue d’un certain nombre de paramétres . Le
but de 'exercice est de définir un estimateur des parametres § (qui est donc
une variable aléatoire puisque fonction des données) qui ait les propriétés
d’étre:

— non biais¢, c.-a-d. tel que (6) = y ol by est la vraie valeur des para-

metres,

~ optimal, dans le sens ot il minimise les variances Af? = (62) — (6;)%.
Malheureusement un tel estimateur n’existe pas toujours. Un certain nombre
de théoremes mettent néanmoins des contraintes sur la nature et la qualité
des estimateurs des parameétres :

i) Pour tout estimateur non biaisé on a Af; > 1/v/Fj;,

ii) S’il existe un estimateur non biaisé et optimal, alors il s’agit de 1'esti-

—

mateur qui maximise la vraisemblance L(Z,#), ou une fonction de ce
dernier,

2. Appelés égalements « pics de Sakharov », ils refletent, dans le spectre de puissance,
les oscillations acoustiques du plasma a la surface de derniére diffusion.
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iii) L’estimateur de maximum de vraisemblance est asymptotiquement non
biaisé et optimal.

ou l'on a défini

0%InL

& <09iaej>

(4.1)

qui est communément appelée matrice de Fisher ou matrice d’information.
L’inverse de cette matrice est égale a la valeur moyenne de la matrice de cova-
riance de ’estimateur de maximum de vraisemblance des parametres, calculée
au point 6 = 6, (qui est, rappelons-le la vraie valeur des parameétres). Elle
nous donne donc une idée raisonnable de la précision avec laquelle les para-
metres pourront étre mesurés. En réalité elle nous donne une limite inférieure
de la valeur des erreurs® commises lors de la mesure des parameétres. Il faut
noter que si ’estimation de tous les parametres #; se fait simultanément a
partir des données, la borne inférieure sur I’erreur commise sur 6; devient :

A§; > /(FI); (4.2)

Les deux derniers théoremes nous disent que dans la limite des grands en-
sembles de données (comme ce sera le cas pour le FCM) I'estimateur de
maximum de vraisemblance apparait comme un choix au pire quasi-optimal.
C’est pourquoi les analyses bayesiennes connaissent tant de succes dans ’ana-
lyse des données du FCM (Gorski (1994); Stompor et al. (1995); Tegmark
& Bunn (1995); Bunn et al. (1995) par exemple). L’avantage évident de la
matrice de Fisher est qu’elle ne dépend que de la théorie sous-jacente et non
pas d’une réalisation donnée.

4.2.2 Intervalles de confiance

Dans le cas ou les données sont distribuées comme un champ gaussien,
trouver le maximum de vraisemblance revient & minimiser le x2. Supposons
que la fonction de vraisemblance dépende de N parametres, et que nous
soyons situé au maximum de cette fonction. Si I'on permet aux parametres
de changer d’'une quantité 56 par rapport a la valeur optimale, on change le
x? d’une quantité égale a:

Ax? = 60'Fé6 (4.3)

ou F est la matrice de Fisher.

3. J’entends par erreur sur la mesure d’un parametre 6; I’écart type A#; précédemment
défini.
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D’autre part un théoréme (Press et al. (1986)) nous dit que si l'on fixe
un sous-ensemble de M < N parametres et que 'on minimise la valeur du
x? sur les parameétres restant pour atteindre une valeur x3,, alors la fonction
aléatoire Ax3, = x3;, — x2,;, est distribuée selon une loi de x* & M degrés
de liberté (x2,, étant la valeur du x? quand il est minimisé par rapport a
tous les parameétres). Prenons le cas ot M = 1, c.-a-d. que 'on fixe un des
paramfres et que I’on minimise par rapport aux autres. Alors on trouve:

56, = +£1/A2V/(FI),, (4.4)

On trouve donc une relation entre les intervalles de confiance pour un pa-
rametre et la matrice de Fisher inverse. Ceci peut se généraliser au cas de
plusieurs parametres. En effet supposons que nous fixions un sous—ensemble
de M < N parametres, et que nous minimisions le x2 par rapport aux autres
parametres. Si 'on désire construire les ellipsoides de confiance de ces M
parametres, alors la procédure est la suivante:

— Il faut d’abord choisir une limite de confiance p = 0,68 ou p = 0,95
par exemple.

— Ensuite, il faut trouver la variation A du y? telle que la probabilité
qu’une variable aléatoire, distribuée selon une loi de x? & M parameétres,
soit inférieure a A égale p.

— Maintenant, il faut prendre parmi les éléments de la matrice inverse
de Fisher ceux qui correspondent aux M parametres sélectionnés. On
définit ainsi une matrice de covariance projetée Cj, sur le sous-espace
des parametres que 1’on veut étudier.

Alors I’équation de 'ellipsoide de confiance (correspondant a une limite égale
a p) s’écrit :

50" CLlsg = A (4.5)

ou ¢6' correspond a une variation des parametres sélectionnés.

4.3 Application au FCM

4.3.1 Cas du FCM seul

Considérons tout d’abord le cas ou I'on a des données du FCM seul (pro-
venant par exemple d’un canal & une fréquence est largement dominant de
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sorte que I'on puisse négliger les contaminants autres que le bruit instrumen-
tal) auquel sont ajoutées un bruit instrumental gaussien. Nous considérerons
alors comme les données les modes a;,,, de ’expansion en harmoniques sphé-
riques de la carte des anisotropies de température. Ces modes ont la propriété
d’étre de moyenne nulle, et de covariance diagonale :

Cz’j = (51']' Cg + U)Lleegl(“—l) (46)

ou b, = FWHM/+/8In2 et FW HM est la largeur a mi-hauteur du lobe ins-
trumental (voir Knox (1995)). Dans I'hypothese que la fonction de vraisem-
blance est gaussienne (ce qui est raisonnable & proximité de son maximum)
on peut montrer que la matrice de Fisher prend la forme suivante (Tegmark

et al. (1997h)):

F;; = trace(A;A))
aoc

A = 4.7
2, (4.7)

Dans notre cas, la matrice de Fisher prend donc la forme:

~20+1 2 12
F, = Z; [C’g—i—w“eebz(p’” %% (4.8)
i 00;

dans le cas de données non polarisées.

Nous voyons dans ce cas simple que la précision de la détermination des
parametres cosmologiques dépend de la dérivée premiere du spectre de puis-
sance par rapport a ces parametres. Nous avons calculé ces dérivées numéri-
quement en utilisant le code de Boltzmann CMBFAST (Seljak & Zaldarriaga
(1996)) par une méthode itérative qui permet de minimiser 'erreur numé-
rique (une variante de la routine dfridr des Numerical Recipies - Press et al.
(1986) -).

4.3.2 Cas des données filtrées

Dans cette section nous allons considérer le cas plus général de données
polarisées ayant été pré-traitées par un filtrage de Wiener (voir chapitre 3).
Rappelons rapidement les notations utilisées: Les données correspondant a
différents champs 7 (température ou polarisation), mesurées a différentes fré-
quences v, s’expriment dans 1’espace des multipoles comme

v (6,m) = AY (€, m)zl (£, m) + bL,(€, m) (4.9)
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ou A est la matrice de réponse de l'instrument et gcorrespond au bruit
instrumental. L’estimateur du signal est choisi comme étant le résultat d’un
filtrage linéaire des données:

&, = Wilyl (4.10)
Ces équations permettent de calculer le spectre de puissance de I'estimateur

du signal :

SN _ im j m il in /1l 1n
G5 = (WA (WA, (ahab) + WL GLE2)

pp" p vy
= Q(z,x)) (4.11)
D’autre part la matrice de covariance des données polarisées s’écrit :
C — QllCT Q12CTE (4 12)
Q”Cre  Q*Cg '

Pour le calcul de la matrice de Fisher, nous avons aussi besoin des dérivées
des covariances par rapport aux parametres cosmologiques:

ac 5 ac  aC(X)
o6 aC(X)  06;

(4.13)

X=T,E,ET,B

Les dérivées des covariances par rapport aux parametres cosmologiques peu-
vent étre calculées en utilisant I’équation 4.11. Il est tres important de noter
a ce stade que ces dérivées sont calculées en laissant les filtres fizes (voir
la discussion a la fin du chapitre 3). En effet, au chapitre précédent, nous
avons vu que la détermination des parameétres sous-jacents a la théorie (dans
notre cas les parameétres cosmologiques) était indépendante et cependant
compatible avec le filtrage de Wiener. Cela implique que dans 'hypothese ol
I’on aurait calculé directement les parametres sous-jacents les plus probables
a partir des données, I’erreur sur la mesure des parametres cosmologiques
issue de cette analyse bayesienne directe serait égale a celle que l'on peut
déduire des données filtrées, en prenant la valeur du filtre au point le plus
probable®. Les expressions de ces dérivées sont données dans I’annexe B.

4.4 Résultats

4.4.1 Trois modeles «classiques»

Les intervalles de confiance a 68,3% (1o) sont consignés dans les ta-
bles 4.1, 4.2 et 4.3 pour trois modeles cosmologiques «classiques», c.-a-d.

4. Le calcul de la variation des filtres par rapport aux parametres interviendrait dans
le calcul de « l’erreur sur ’erreur », autrement dit la covariance de la covariance des
parametres
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TAB. 4.1: Erreurs sur les parameétres d’un modéle CDM standard avec T =
0,1. Les erreurs correspondantes sont montrées dans le cas de la meilleure
vote seule en l’absence de contaminants.

Paramétres O, h QO Qp T N

Modele 796(uK)? 0.5 0.05 0.0 0.1 1.0

Wiener (PLANCK) 2.4 % 1.36 % | 2.3% | 0.039| 4.6 % |0.34 %
Meilleure voie (PLANCK) 21 % 1.06 % | 1.82% | 0.03 | 3.74% | 0.3 %
Wiener (HFI) 248 % 11.39% [237% | 0.04 | 575 % | 0.35 %
Meilleure voie (HFT) 21 % 1.06 % | 1.83% | 0.03 |3.75% | 0.3%
Wiener (LFT) 381 % |226% |3.72% |0.067|10.3% | 0.54 %
Meilleure voie (LFI) 3.6 % 2% 33% |0.057| 6.5% |051%
Wiener (MAP) 4.9 % 4% 89% | 0.12 | 45.6 % | 1.65 %
Meilleure voie (MAP) 6.3 % 45 % 110.7% | 0.13 |43.5% | 1.76 %

trois modeles dont le spectre des perturbations initiales est invariant d’échelle.
Les spécifications de ces trois modeles sont données dans ces mémes tables.
La table 4.1 donne les résultats pour un modele CDM standard. Sont aussi
donnés les résultats correspondant aux performances de la meilleure voie de
chaque instrument, en ’absence de contaminants galactiques. On peut noter
que les résultats sont tres semblables dans les deux cas. Nous avons vu au
chapitre 3 que la présence de contaminants (galactiques et extragalactiques)
ne dégradait presque pas la mesure de la partie non polarisée du FCM ; ce
qui semble expliquer la similitude des résultats obtenus dans le cas de la
meilleure voie et du filtrage de Wiener. Néanmoins, la qualité de la mesure
des parametres Cy et 7 est intimement liée a la qualité de la mesure de la
polarisation du FCM. Les résultats de la table 4.1 indiquent donc que la pré-
sence des contaminants de la composante polarisée du FCM n’affecte guere
la précision de la mesure des parametres cosmologiques. Il faut cependant
ajouter que cette conclusion dépend du modele cosmologique sous—jacent, et
les deux autres modeles cosmologiques envisagés (4.2 et 4.3) permettront de
la nuancer.

Dans la table 4.2 nous donnons les résultats pour un modele cosmologique
incluant la contribution des ondes gravitationnelles (modele «tilté» d’indice
spectral ng = 0,9). Nous pouvons voir que les erreurs obtenues sur la me-
sure de tous les parametres ont augmenté. Cela s’explique par le fait que le
parametre additionnel 7'/S permet plus de liberté quant a la normalisation
des spectres (voir Zaldarriaga et al. (1997)). Les erreurs obtenues pour les
parametres Csy, h et {2, sont plus grandes que celles obtenues par Zaldarriaga
et al. (1997); ceci s’explique d’une part par le fait que notre normalisation
(Cy = C5 + CT = 796(uK)?) soit inférieure & la leur, d’autre part par le
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TAB. 4.2: Erreurs sur les parametres d’un modéle incluant des ondes gravi-
tationnelles, avec ou sans les modes B de polarisation

Parameétres Cy h Q Qa T N, ny T/S

Modele 796(,{1[()2 0.5 0.05 0.0 0.1 0.9 —0.1 0.7

Wiener (PLANCK) 8.7 % 16 % | 27% | 0045 | 55% |046% | 81 % |224%
+ Modes B (PLANCK) 6.5 % 155 % | 2.64 % | 0.044 | 48% |043% |571% | 175 %
Wiener (HFI) 9.4 % 1.63% | 28 % | 0.05 7% 047 % | 87 % |241%
+ Modes B (HFI) 77 % 16% | 27% | 0.05 6 % 045 % | 70 % |20.6%
Wiener (LFI) 9.8 % 53% | 86% | 015 | 11.3% | 1.65% | 91.6 % | 32.4 %
+ Modes B (LFD) 9% | 46% | 75% | 013 | 96% |142% | 83% | 282 %
Wiener (MAP) 123% [223% | 40% | 0.67 |525% | 76% | 91% | 91%
+ Modes B (MAP) 12 % 20% |36.5% | 0.60 | 46 % 7% 90.4 % | 81.6 %

fait que la présence de contaminants dégrade la mesure de la polarisation du
FCM. D’autre part, la précision de la mesure des parametres T/S, 7 et ny
apparait ici meilleure que dans Zaldarriaga et al. (1997). Ceci s’explique par
le fait que nous avons pris des valeurs plus élevées de 7 et T'/S. Enfin, nous
donnons le résultat incluant la mesure du signal de modes «magnétiques» (B)
de polarisation. Bien que ce signal soit de tres faible amplitude, et par consé-
quent tres difficile & mesurer (voir chapitre 3), ce signal permet d’améliorer la
précision de la mesure sur la plupart des parametres envisagés, particuliere-
ment les parametres inflationnaires. En effet sa présence méme est un traceur
des ondes gravitationnelles dans les modeles d’inflation. D’autre part, les ré-
sultats de la table 4.2 montrent que la relation 7'/S = —7nr, caractéristique
des modeles d’inflation, peut étre confirmée ou infirmée par PLANCK. En
effet ces deux parametres devraient étre mesurés avec une précision < 50%.
Ceci dit nous insistons a nouveau sur 'influence du choix du modele cosmolo-
gique sous-jacent sur ces résultats (comparer avec Zaldarriaga et al. (1997)).

La table 4.3 montre les résultats obtenus dans le cas ou I'on ajoute le
parametre €2,. Ce dernier est pris égal a 0,3 dans le modeéle considéré. On
peut voir que les erreurs sur la plupart des parametres restent pratiquement
inchangées par rapport a la table 4.2. Le parametre {2, lui-méme devrait étre
mesuré avec une précision de I'ordre de ~ 10% par PLANCK, mais semble ne
pouvoir étre mesuré par MAP. Ceci dit la corrélation des données du FCM
avec celles des grandes structures devrait permettre une meilleure détermi-
nation de ce parametre (Eisenstein et al. (1998)). Encore une fois j’insiste
sur I'influence du modeéle sous-jacent sur ces résultats. Si, par exemple, nous
avions supposé que €2, = 0 dans le modéle sous-jacent I’erreur sur la mesure
aurait été beaucoup plus grande. De méme, dans tous les modeles envisagés
ici, nous avons supposé que {25, = 0. Les erreurs sur les différents parametres
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TAB. 4.3: Erreurs sur les paramétres en incluant €2,,.

Parametres Cy h Q, Qa T N ny T/S Q,

Modele 796(uK)2 | 05 | 005 | 00 | 01 09 | —01 ] 07 0.3

Wiener (PLANCK) 8.8 % 1.6 % 3% 0.045| 46% (095 % | 82 % 24 % | 10.5 %
+ Modes B (PLANCK) 6.4 % 1.45 % | 2.65 % | 0.04 4.3% (081 % | 55 % 18% |9.45%
Wiener (HFI) 96% |166% | 31% |0.045| 6% |097%| 89% | 26% |108 %
-+ Modes B (HFI) 775 % 155% 1 29% | 042 | 55% | 0.9 % 1% [226% | 10%
Wiener (LFI) 9.2 % 3.6 % 6 % 0.098 | 11 % 2% 84 % 31 % | 265 %
+ Modes B (LFI) 9.2 % 3.6 % 6 % 0.097 | 10.8 % 2% 848 % | 31 % [26.5%
Wiener (MAP) 12.3 % 184 % | 27 % 069 [671% | 75% | 115% | 75 % | 201 %
+ Modes B (MAP) 12 % 17% [254% | 0.65 62 % 71% | 115% | 70 % | 200 %

auraient été réduites si nous avions pris une valeur non nulle de ce parametre
(voir Zaldarriaga et al. (1997) et la section suivante).

4.4.2 Modeles BSI
Définition—Motivations

Les observations présentes des grandes structures de I'univers permettent
des a présent d’exclure le modele CDM standard avec un spectre de puissance
Harrison—Zel’dovich car ce dernier produirait trop de structures aux petites
échelles (c.-a-d. les échelles galactiques). La variante la plus simple de ce mo-
dele qui est actuellement favorisée par les données semble étre un modele
d’univers plat avec une constante cosmologique non nulle et un spectre de
puissance primordial invariant d’échelle (voire légérement «tilté») (Kofman
et al. (1993); Bagla et al. (1996); Ostriker & Steinhardt (1995); Lineweaver
(1998)). Ce modele cosmologique fut couplé (Lesgourgues et al. (1998a,b)) a
un modele d’inflation concu par Starobinskii (1992), produisant un spectre
de puissance primordial invariant d’échelle par morceauz («Broken Scale In-
variant» ou BSI). Les motivations d’un tel spectre de puissance, couplé a une
constante cosmologique non nulle, sont les suivantes :

— un meilleur accord est trouvé avec les données, pour une région plus
large de I'espace des parametres.

— D’autre part les données provenant des grandes structures (galaxies,
amas de galaxies) semble indiquer la présence d’un pic dans le spectre
de puissance de la matiere a une échelle & ~ 0,05 Mpc (Einasto
et al. (1997c,a,b); Retzlaff et al. (1997); Gaztanaga & Baugh (1998)).
Les modeles BSI engendrent un tel pic dans le spectre de puissance,
et seraient donc des candidats privilégiés si la présence d'un pic était
confirmée par les sondages galactiques a venir.
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On pourrait se demander si I'introduction d’'un modele d’inflation non
classique, résultant dans ’addition de parametres supplémentaires, n’est pas
un moyen ad hoc d’obtenir un accord avec les données, perdant ainsi la ca-
pacité de contraindre précisément les parametres du modele sous-jacent. Au
contraire ce type de modeles d’inflation a une signature caractéristique aux
échelles intermédiaires (de I'ordre de 125 h! Mpc), et est également contraint
aux petites et aux grandes échelles. Nous allons montrer qu’'un satellite tel
que PLANCK devrait :

— discriminer ce type de modeles d’autres modeles invariants d’échelle ou
«tiltés»,

— permettre, en supposant qu’un tel modele BSI soit effectivement réalisé,
une mesure tres précise des parametres qui le définissent.

Caractéristiques des modeéles envisagés

Les modeles que nous allons considérer dans notre analyse dépendent
de trois parametres cosmologiques (h, 4, Q), et de cing parametres liés au
modele d’'inflation, qui sont décrits ainsi:

— Le spectre de puissance des perturbations scalaires a un indice spectral
constant ng pour k < kg, subit une rupture a k > ko (dont la forme
ne dépend que d’'un seul parameétre p), puis devient plat aux petites
échelles (k > kq). L’amplitude du saut est donnée par p-2.

— Le spectre des ondes gravitationnelles n’a pas de rupture a kg, et 'indice
spectral aux petites échelles (k > kg) n’a pas d’influence sur le spectre
dans la mesure ou la contribution des perturbations tensorielles est
négligeable a ces échelles. En revanche, l'indice spectral aux grandes
échelles (k > k) dépend de ’échelle, et est solution de 1'équation dif-
férentielle dny/dlnk = —ngp(ng — 1 — nyp). Il peut donc étre calculé a
toutes les échelles si ng et ny(ky) sont fixés.

— L’approximation de «roulement lent» (Slow roll) étant valable aux gran-
des échelles, I'amplitude du spectre de puissance des ondes gravitatio-
nelles est normalisée a k = ky par H,fOG, et celle du spectre des pertur-
bations scalaires par Hy G /nr(kq).

En résumé, les cinq parametres inflationnaires utilisés sont :

i) H,EOG, facteur de normalisation globale. Ce parametre est completement
équivalent a la normalisation )19 du 10eme multipole du spectre de
température. C’est ce dernier que nous utiliserons par la suite.
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ii) ko, échelle de la rupture du spectre des perturbations scalaires.
iii) p, lié a Pamplitude du saut.

iv) ng, indice spectral scalaire, constant pour k < kq.

v) nz(kg), la valeur de l'indice spectral tensoriel a k = k.

Le rapport des amplitudes tensorielle et scalaire T/S n’apparait pas de
fagon naturelle dans cette description. En revanche, une fois que ng et ny(kq)
sont fixés, ce rapport I’est aussi. En suivant Lesgourgues et al. (1998a,b),
nous fixons Q,h% = 0,015 et ko = 0,016 h Mpc'! pour obtenir un pic dans
le spectre de puissance & k = 0,05hMpc'! (Einasto et al. (1997a)). Deux
possibilités sont envisagées pour l'indice spectral scalaire:

— Modele A: ng ~ 1, ce qui implique dny/dlnk ~ n2.

— Modele B: ng ~ 1+ ng = cste, ce qui implique nr(k) = nr(ky) = cste.

D’autre part, on a normalisé le spectre de température aux grandes échelles
a COBE (Q10 = 18 u,mK, Benett et al. (1996)), et le spectre de puissance
de la matiére aux petites échelles aux grandes structures (og = 0, 6001956,
White et al. (1993)). Ainsi, il ne nous reste plus que trois parametres a fixer
pour déterminer completement les deux modeles: (h, Qa, nr(kg)), ou de fagon
équivalente (h,Q5,T/S). Nous choisissons pour les deux modeles A et B les
valeurs (h,Qx,T/S) = (0,7;0,8;0,8) en accord avec les observations. Enfin,
nous considérerons un troisitme modele «tilté» (T), sans rupture dans le
spectre scalaire, a titre de comparaison. Les valeurs des indices spectraux et
du rapport tensurs-scalaires sont prises égales a celles du modele B.

Résultats

Les incertitudes sur chaque parameétre sont présentées dans la table 4.4.2.
Les lignes sans croix donnent les incertitudes dans le cas ou les données de
polarisation ne sont pas prises en compte. On peut remarquer tout d’abord
que les parametres des modeles BSI sont presque aussi bien contraints que
ceux du modele tilté présenté a titre de comparaison; cela signifie que les
parametres additionnels (kg,p) n’entrent pas dans une dégénérescence avec
les parametres (h,Q4,€2). Ainsi ces parametres, dans les modeles BSI, de-
vraient étre aussi bien contraints que dans les modeles cosmologiques plus
classiques.

En revanche, les parametres (Q19, ng, nr(ko)), sont moins bien contraints
dans le cadre des modeles BSI; tandis que les parameétres (kg, p) apparaissent
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Param. cosmo. Parametres inflationnaires relié
model | h | Qx | O, Qu | ko p | ng [nr(k) ] CL/Ch
A 0.7 | 0.7 ]0.03 18 pK | 0.016 hMpct! [ 0.615 | 1 -0.12 0.8
B 0.7 0.7 | 0.03 18 uK | 0.016 hMpc'! | 0.51 | 0.825 | -0.175 0.8
T 0.7 | 0.65 | 0.03 18 uK / / 0.825 | -0.175 0.8

Incertitude relative a 1-0 (%)
A x 0.72 1 0.94 | 0.86 3.2 0.82 0.097 | 6.0 6.3
A 0.92| 1.2 | 1.1 4.5 1.1 0.57 15 18
B x 0.65 | 0.85 | 0.79 3.2 0.75 0.088 | 9.3 6.0
B 0.78| 1.0 | 0.90 3.7 0.90 0.80 44 29
T x 0.72 1093 | 1.0 0.19 / / 0.29 0.60
T 0.86| 1.11 | 1.21 0.24 / / 0.34 0.70

TAB. 4.4: Dans la partie supérieure de la table sont données les valeurs des
parametres pour les trois modéles considérés: deur modéles BSI avec huit
parametres et un modéle tilté avec sixz parametres. Nous donnons également
les valeurs correspondantes pour Cl,/Csy. Les incertitudes a 68% correspon-
dantes sont données dans la partie inférieure de la table. Dans les lignes sans
X, la polarisation n’est pas prise en compte.

tres bien contraints. En effet pour les modeles tiltés, I'indice spectral scalaire
peut étre précisément déterminé sur ’ensemble des /, les parametres restant
(Q10,n7) ont des effets similaires aux grands ¢ (car np est lié au rapport
T/S) mais peuvent étre en partie distingués aux petits £ et par les mesures
de polarisation. Dans les modeles BSI en revanche, 'indice spectral scalaire
ng n’a d’effet qu’aux petits £ car il n’est défini que pour k < kg, soit essentiel-
lement ¢ < 100. Sa mesure est donc limitée par la variance cosmique. Ainsi
I’ensemble des parametres (Q1q, ng, nr (ko)) est relativement dégénéré et ces
parameétres sont donc mal contraints. Les parameétres (ko,p) sont, quant a
eux, tres bien mesurés car ils ne jouent un role qu’aux [ > 150. De plus,
la mesure de la polarisation permet de distinguer I'effet de p, et donc de le
contraindre avec une trés bonne précision (voir figure 4.2).

Une autre facon de comprendre ces effets est de diagonaliser la matrice
de Fisher. On obtient alors les combinaisons linéaires des parametres qui
sont les mieux contraintes (grande valeur propre) et celles qui sont les plus
mal contraintes (ou directions de dégénérescence, correspondant aux petites
valeurs propres). Ces combinaisons linéaires et leur contrainte associée sont
montrées dans la table 4.4.2. On peut voir tout d’abord que le parametre p
n’intervient que dans les quatre combinaisons les mieux contraintes, et ne fi-
gure ainsi dans aucune direction de dégénérescence. Les cinquieme et sixieme
combinaisons linéaires montrent qu'un petit changement dans kg, résultant
de maniere visuelle dans un changement de la position du premier pic, peut
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Fi1c. 4.2: Ellipse de confiance a 68% sur les paramétres p et Qp. Avec la
mesure de température seule le parameétre p entre dans une dégénérescence
incluant Qp, qui disparait avec la mesure de polarisation.

étre compensé par une combinaison de changements sur les parametres cos-
mologiques (h, 2, Q) car ces derniers fixent la position et I'amplitude du
premier pic, soit de maniere physique en jouant sur l'horizon sonore a la
recombinaison (h, ), soit sur la taille de la projection sur le ciel de cet ho-
rizon (24). Ceci correspond donc déja a une petite dégénérescence. Les deux
dernieres combinaisons, les plus mal contraintes, exhibent la dégénérescence
des parametres (Q1q, ng, nr(ko)).
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Vecteurs propres Incertitude
% AQQA % AQio | Akg | Ap | Ang | Anr(ko) (%)
A b Q1o ko p ng nr (ko)
04103 |01 |03 -0.1-0.7(0.2 |-0.2 0.03
-06 | 0.6 |- -0.1 {02 |-04]- 0.1 0.05
-0.51-0.2 10.1 |- -0.810.2 |- - 0.1
0.2 |- - 0.6 0.1 {04 |03 |-0.5 0.2
0.3 {03 |08 |-0.1 [-0.2]- - - 0.3
-04|-0.6 |05 |- 0.5 |- - - 1.5
- - - 0.7 |- - -0.2 | 0.7 4.5
- - - -0.1 |- - 0.8 | 0.5 11

TAB. 4.5: Vecteurs propres de la matrice de Fisher sans dimensions Fij =
0,0, F;;, ainsi que les limites de confiance a 68%. Les premiéres combinaisons
linéaires sont les mieux contraintes, les derniéres correspondent aux direc-
tions de dégénérescence.
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ABSTRACT

We consider a class of spatially flat cold dark matter (CDM) models, with a cos-
mological constant and a broken-scale-invariant (BST) steplike primordial spectrum
of adiabatic perturbations, previously found to be in very good agreement with ob-
servations. Performing a Fisher matrix analysis, we show that some free parameters
(defining the step) of our BSI model could be extracted with remarkable accuracy
by the Planck satellite, thanks to the polarisation anisotropy measurements. Further,
cosmological parameters could still be found with very good precision, despite a larger
number of free parameters than in the simplest inflationary models.

Key words: cosmology:theory - early Universe - cosmic microwave background.

1 INTRODUCTION

Current observations of the large-scale structure in the Uni-
verse, and of the cosmic microwave background (CMB)
anisotropies in particular, allow already a discrimination
among different cosmological scenarios with increasing pre-
cision. Nevertheless, many possibilities are still viable, with
different assumptions concerning e.g. the matter content of
the Universe, and the primordial (initial) fluctuation power
spectrum. However, most scenarios should be excluded by
cross-correlating the forthcoming experiments, like, for in-
stance, balloon and satellite measurements of the small scale
CMB anisotropies, and new reshift surveys (Wang, Spergel
& Strauss 1998). The most precise scheduled experiment
for the measurement of the CMB anisotropies is the Planck
satellite, whose data will very likely favour a restricted fam-
ily of cosmological scenarios, hopefully with a small number
of free parameters.

Since the simplest CDM model with a flat primordial
power spectrum is already excluded, it is necessary to in-
troduce some refinements either in the content of the Uni-
verse (i.e., in the transfer functions of matter and radiation),
or in the generation of initial fluctuations (i.e., in the case
of inflationary models, in the primordial power spectrum).
By now, the simplest variant favoured by experimental data
seems to be that of a flat universe with a cosmological con-
stant, Qm + Qa = 1, and a scale-invariant primordial (or
slightly tilted) power spectrum (Kofman, Gnedin & Bah-
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call 1993; Bagla, Padmanabhan & Narlikar 1996; Ostriker
& Steinhardt 1995; Lineweaver 1998). In two recent papers
(Lesgourgues, Polarski & Starobinsky 1998a, 1998b, further
referred as LPS1, LPS2), the combination of this ACDM
scenario with an inflationary model introduced by Starobin-
sky (1992), predicting a breaking-scale-invariant (BSI) step-
like primordial power spectrum, was investigated. In LPS1,
the case of adiabatic primordial fluctuations was considered
when the contribution of the tensorial fluctuations to the
CMB anisotropies is negligible. In LPS2, the possible con-
tribution of gravitational waves to the CMB anisotropies
was taken into account (it is a peculiarity of these models
that these distinct cases are possible). Briefly, the motiva-
tions for considering steplike models are the following. First,
an even better agreement with the data can be found than
in the case of a flat or tilted spectrum, inside a wider region
of the cosmological parameter space. Second, a few authors
point out the possible observational evidence for a spike in
the matter power spectrum at k ~ 0.05 h Mpc™! (Einasto
et al. 1997a, 1997b, 1997c; Retzlaff et al. 1997; Gaztafiaga &
Baugh 1998). Since no evidence is found in other data-sets,
this is still a point of debate; anyway, our BST model pre-
dicts a similar feature, and would be an excellent remaining
candidate if the spike was to be confirmed by future redshift
surveys.

One could argue that BSI inflationary models, by intro-
ducing additional free parameters in the primordial power
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spectrum, just increase the degeneracy among different sce-
narios; that instead of making real predictions, like the sim-
plest slow-roll model, they are just introduced ad hoc, in
order to fit any observations; and finally, that in the case of
BSI primordial spectra, the prospect of extracting the cos-
mological parameters at the percent level with Planck would
collapse. However, we recall that our model is based on sim-
ple assumptions concerning the inflaton potential, and can-
not be tailored at will in order to fit any given observational
data. On the contrary, it predicts a very peculiar observable
feature in the matter power spectrum at intermediate scales
(~125 A ' Mpc) while it makes of course predictions on all
scales both for the matter and the radiation power spectrum.
Even when only the radiation power spectrum is considered,
we want to show in this work the following points:

e the future Planck results should easily discriminate our
BSI model from other scale-free models.

e assuming that this model is realized in Nature, in spite
of four additional degrees of freedom in the theory as com-
pared to the simplest versions of inflation, Planck would still
be able to measure accurately both the cosmological and the
inflationary parameters. Even more, it turns out that one
of the inflationary parameters, p, which defines the height
and shape of the step, would be constrained with remark-
ably high precision, which could be of significant interest for
building particle physics motivated inflationary models.

2 THE MODEL

‘We assume for simplicity that our universe is known to be
spatially flat, and that neutrino mass and reionisation can
be neglected (relaxing these assumptions would of course in-
crease the uncertainties for all parameters). Then, our model
contains three cosmological parameters (h, Qa, Qs), and five
inflationary parameters, which can be understood as follows:

e the scalar power spectrum of adiabatic perturbations
has a scale-invariant tilt n, on large scale k < kg, undergoes
further a break at k > ko (whose shape is defined by one
single parameter p), and is finally flat on small scale k >> kq.
The ratio between the power spectrum on the small scale
plateau and at kq is given by p~?.

e the spectrum of gravitational waves (GW) has no break
at ko, while the tensor tilt on small scale k > kg is irrele-
vant for our purpose, since the corresponding contribution
to the C)’s is negligible. Using the slow-roll conditions valid
on large scales, the scale-dependent tilt nz (k) for k < ko
can be found as a function of ns and nr (ko).

e since the slow-roll approximation is still valid for large
scale perturbations, at k = ko one can relate the ampli-
tude of the GW power spectrum to the dimensionless pa-
rameter H,fOG, and the scalar power spectrum amplitude to
H} G /nr (ko).

In summary, the five free inflationary parameters are:

1. H,fﬂ G, the overall dimensionless normalization factor.
Varying H,fﬂG (all other parameters being fixed) is ex-
actly similar to varying the commonly used Qio, the 10-
th multipole of the temperature anisotropy power spectrum
(Lineweaver & Barbosa 1998). Hence, we will further use
this parameter instead of H,faG.

. ko, the scale of the break.

. p, which defines the break’s amplitude and shape.
. ng, the scale-invariant scalar tilt on scales k < ko.
. nr(ko), the (effective) tensor tilt at ko.

AW

ot

The usual tensor-to-scalar ratio C’lTo/Cfo does not appear
naturally in this description. For fixed values of the cos-
mological parameters, there is a non-trivial dependence of
CT/C3 on nr (ko) and ns. Therefore, fixing the parameters
nr(ka) and ns fixes the ratio CT,/Cy as well.

In previous studies (LPS1, LPS2), Qyh* = 0.015 was
assumed while ko was fixed by the Einasto et al. clus-
ter data (the spike in the matter power spectrum at k =
0.05 h Mpc™" requires ko = 0.016 h Mpc™"). Two possibil-
ities for the scalar tilt were investigated:

A. ng = 1, which implies dnr/dInk = nk.
B. n, & 1+ ny = constant, which implies nr(k) =
nr (ko) = constant.

Further, a double normalization was performed to both
Q10 = 18 uK (Bennett et al. 1996) and og = 0.60 Q056
(White, Efstathiou & Frenk 1993). With these constraints,
the remaining free parameter space was three-dimensional:
(h, Qa, nr(ko)), or equivalently (h, Q1,C%/C5). In
both cases A and B, the preferred regions following from
the current observations were found. Now, we choose
two points inside these allowed regions, corresponding to
(h,Qa,CH/C5) = (0.7,0.7,0.8) for both cases A and B.
Assuming that each of these two points describes the “true”
cosmological scenario, we perform a Fisher matrix analy-
sis with eight free parameters (h, Qa, Q, Q1o, ko, p, ns,
nr (ka))-

3 THE FISHER MATRIX

Using the CMB Boltzmann code CMBFAST (Seljak &
Zaldarriaga 1996), we compute the derivative of the Ci’s
with respect to each parameter 0;, j—1,. 5. The Fisher matrix
(Jungman et al. 1996a, 1996b; Tegmark, Taylor & Heavens
1997; see also Bond, Efstathion & Tegmark 1997; Copeland,
Grivell & Liddle 1998; Stompor & Eftathiou 1998; Eisen-
stein, Hu & Tegmark 1998) is then obtained by adding the
derivatives, weighted by the inverse of the covariance ma-
trix of the estimators of the polarized and unpolarized CMB
power spectra for the Planck satellite mission , Cov(C)S, C)):

+00 X v
=3 6{;‘1 Cov™' (CF,CY) %% , (1)
=2 XY

where {X,Y} € {T,E,TE} (Kamionkowski, Kosowsky, &
Stebbins 1997, Zaldarriaga, Spergel & Seljak 1997; Prunet,
Sethi & Bouchet, 1998a, 1998b). The meaning of Fi; is the
following. Assuming that a fit to the Planck data yields a
maximum likelihood for the model under consideration (for
which the derivatives were computed), the 1-o confidence
region in the eight-dimensional parameter space would be
inside the ellipsoid (Press et al. 1989):

> AGAGFy =93 (2)
i3
Using Fj; (or the dimensionless Fisher matrix Fi] =

0:0,F;;), one can also compute the allowed region in lower

© 0000 RAS, MNRAS 000, 000-000
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dimensional cuts of the parameter space, making no assump-
tions on other parameters. In particular, the 1-o uncertainty
on a single parameter is just the inverse of the square root
of a diagonal coefficient of the inverse Fisher matrix:

®3)

Each multipole will be measured by Planck with a pre-
cision of the order of 1%. Since there are much more inde-
pendent measurements than free parameters, one naively
expects the parameter extraction to be much more pre-
cise. However, in general, the parameters are degenerate,
i.e., some combinations of parameters produce a very weak
change in the C; curve. Then, even if some other combina-
tions can be measured with an extreme precision, each pa-
rameter separately is only constrained at the percent level
(unless its effect is “orthogonal” to the other’s).

A usefull way to express the results of the Fisher ma-
trix analysis, that does not depend on a particular choice of
basis in the parameter space, and contains the most refined
constraints that can be deduced from the experiment, is to
diagonalize F-‘,J. The eigenvectors correspond to the axes of
the likelihood ellipsoid, and the inverse square root of the
eigenvalues to the 1-o relative uncertainties on each eigen-
vector. Eigenvectors with the smallest uncertainties are the
best constrained combinations of the parameters (they gen-
erate maximal changes in the anisotropy curve). Eigenvec-
tors with the largest uncertainties are the less constrained
combinations (they generate minimal changes), and are gen-
erally called degenerate directions in parameter space.

In computing the covariance matrix of the CMB power
spectra, we accounted for the presence of foregrounds (both
polarized and unpolarized) in the measurement of the CMB
power spectra (see Prunet, Sethi & Bouchet 1998a, 1998h
and Bouchet, Prunet & Sethi 1998 for details).

4 RESULTS

The uncertainty on each parameter is presented in Table 1.
A and B stand for the two models previously mentioned.
T is a tilted model, with only three inflationary parameters
instead of five, namely (Qi0, ns, nr(ko)), with the same
values as in model B. Of course, one should keep in mind
that all the uncertainties quoted in Table 1 would increase
if the space of free cosmological parameters was enlarged. In
the lines without a x-sign, the polarisation measurement is
not taken into account. The main conclusions to be drawn
from the table are the following.

First, the three cosmological parameters are constrained
with almost the same precision for the tilted and for the BSI
models; this means that the step parameters (ko, p) do not
“conspire” with the parameters (h, Qa, Q) in order to create
directions of degeneracy. Hence, in general, the one percent
parameter extraction proposed by Planck is not affected in
the case of BSI steplike models.

The situation is somewhat different for the inflation-
ary parameters. The normalization and tilts, (Q10, ns, nr),
appear less constrained; on the other hand, the step param-
eters, (ko, p), can be predicted with excellent accuracy, up
to a 0.09 % 1-0 errorbar for p ! These results can be easily
understood, especially if one keeps in mind that the best

@© 0000 RAS, MNRAS 000, 000-000
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Figure 1. 1-o likelihood regions in the (Ap/p, AQ,/Q) plane,
with and without including polarisation measurement. The only
degeneracy involving p is removed by the introduction of polar-
ization measurement. Therefore, the ellipse appears vertical in all
(Ap/p, A6;/86;) plots.

constraints come from high [ multipoles, for which the cos-
mic variance can be neglected. For tilted models, the scalar
tilt enters in all multipoles, and can be accurately deter-
mined from high I’s; the two remaining inflationary param-
eters (Q10, nr) have a similar effect on high I’s (since nr
is proportional to the tensor to scalar ratio), but measure-
ments of the Cy’s for small I’s and polarisation measurements
reduce the degeneracy. For our BSI models, the scalar tilt
cannot be deduced from high I’s (it is defined at k < ko, i.e.,
mainly | < 100); the three parameters (Qio, ns, nr (ko))
combine into several degeneracy directions that can be re-
solved only by small ! measurements, so the precision re-
mains poor. The situation is exactly opposite for the step
parameters (ko, p), which have the crucial property of play-
ing a role only at { > 150. Hence, they are only marginally
affected by cosmic variance. Further, p is orthogonal to the
degeneracy directions, and can be extracted with great pre-
cision.

All these features can be deduced with more accuracy
from the Fisher matrix diagonalization, given in Table 2.
The first lines give parameter combinations that are con-
strained with great precision; the last lines indicate the di-
rections of degeneracy in parameter space. Tt is straightfor-
ward to see that the inflationary parameter p contributes
only to the first four lines. Therefore, it doesn’t suffer from
any degeneracy, and is the best constrained parameter. The
5th and 6th lines show that a change in k¢ (resulting in
a slight change in the location of the first acoustic peak,
through the change in the primordial power spectrum), can
be cancelled by a change in the cosmological parameters
(i-e., in the sound horizon scale). The 6th eigenvector has a
1.5% uncertainty: this is already a small degeneracy, and h,
Qa, Qs, ko are not as well constrained as p. The last two lines
show the large degeneracy between Q10, ns and nr (ko).

Let us compare the uncertainties when polarisation
measurements are taken into account and when they are
not. Usually, the polarisation is known to increase the pre-
cision by a factor of order ~ 1.2, as can be seen e.g. for
tilted models, by comparing the (T) and (Tx) data in Ta-
ble 1. In our BSI model, the precision on (ns, nr(ke), p)
increases by a much larger factor, and even up to 10 for the
parameter p | So, measuring the polarisation is even more
important when one considers primordial spectra with addi-
tional free parameters (i.e., additional potential degeneracies
to remove). One could be surprised by the factor 10 found
for p in model B. In fact, when polarisation is not taken
into account, p enters into a single combination of param-
eters leading to a degeneracy. When polarisation is added,
this degeneracy is supressed and, as we saw, p doesn’t enter
into any degeneracy at all. This mechanism is illustrated in
figure 1.
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Table 1. In the upper part of the table, we give the parameter values for the chosen mod-
els: two BSI models A and B with 8 free parameters, and one tilted model T, with 6 free
parameters. We also indicate the related value of C;[U/Clso. The corresponding relative 1-o
uncertainties, A;/6;, are given in the lower part, in percent. In the lines without a x-sign,
the polarisation measurement is not taken into account. The uncertainty on C‘;’;]/C“SU was not
calculated, but it is of the same order as the one on nz (ko) since in a first order description,
C7,/C3, is approximately proportional to nr (ko).

cosmalogical par. inflationary parameters related
model h QO Q10 ko P n.  nr(ko) CL/CH
A 0.7 07 0.03 18 uK  0.016 AMpc ! 0.615 1 -0.12 0.8
B 0.7 07 003 18 uK  0.016 hMpc~—' 051 0825 -0.175 0.8
T 0.7 065 0.03 18 uK / / 0.825  -0.175 0.8

relative 1-o uncertainty (%)

A x 0.72 094 086 3.2 0.82 0.097 6.0 6.3
A 0.92 1.2 1.1 4.5 1.1 0.57 15 18
B x 0.65 0.85 0.79 3.2 0.75 0.088 9.3 6.0
B 0.78 1.0 0.90 3.7 0.90 0.80 44 29
T x 0.72 093 1.0 0.19 / / 0.29 0.60
T 0.86 1.11 1.21 0.24 / / 0.34 0.70

Table 2. Orthonormal eigenvectors of the dimensionless Fisher matrix I:“,], with their 1-
o uncertainty (in percent). The first lines show some combinations of the parameters that
can be recovered with a precision much smaller than 1 %. The last lines correspond to the

directions of degeneracy in parameter space.

eigenvector uncertainty
A A L)
A ) o o T
04 03 0.1 0.3 01 -07 02 02 0.03
0.6 06 - 0.1 02 -04 - 0.1 0.05
05 02 01 - 08 02 - - 0.1
0.2 - - 0.6 01 04 03 -05 0.2
03 03 08 0.1 02 - - - 0.3
04 06 05 - 05 - - - 1.5
- - - 0.7 - - 0.2 07 4.5
- - - 0.1 - - 08 05 11

5 CONCLUSION

In this letter, we considered an inflationary model with BSI
primordial spectrum and we investigated the precision with
which the cosmological parameters and the free inflation-
ary parameters could be extracted by the Planck satellite.
We first conclude that in the framework of the BSI steplike
models considered here, the extraction of cosmological pa-
rameters can be as precise as in the case of tilted models. The
step parameters p and ko can be constrained with excellent
accuracy, especially p, whose effect on the C;’s can be eas-
ily distinguished from any parameter combinations. Then,
there is no degeneracy with tilted models, which are special

cases of our model with respect to the CMB anisotropies
whenever ko > 0.25 h Mpc™'. Further, if ever this class of
models (or some other BST model) was confirmed by future
observations, it would be reasonnable to expect constraints
on some of the inflaton Lagragian parameters up to the 0.1%
precision level. This is most interesting for building particle
physics inspired inflationary models. On the other hand, pre-
cision is lost for the determination of the scalar and tensor
tilts on large scales, as well as on the quantity C7,/Cip, re-
lated by the slow-roll equations to nr (k). Finally, in usual
inflationary models, the inclusion of polarization measure-
ments is known to increase the precision for the parame-
ter extraction. In our model however, polarization measure-
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ments by Planck are shown to render the extraction of the
inflationary parameters up to about 10 times more accurate.
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Chapitre 5

Lentilles gravitationnelles en
mouvement et leur effet sur le

FCM

5.1 Introduction

Dans les chapitres précédents nous avons essayé de quantifier I'effet des
contaminants, galactiques et extragalactiques, sur la mesure du FCM lui-
méme, ainsi que sur la mesure des parametres cosmologiques issue du FCM.
Il est important de noter que pour mettre des contraintes précises sur la
mesure des parametres cosmologiques, une condition nécessaire est que nos
prédictions théoriques des spectres du FCM soient suffisamment précises.
Cela implique en particulier d’aller au-dela de la physique linéaire du FCM
revue dans ’annexe A. Or 'apparition de phénomenes non-linéaires dans la
physique du FCM se situe bien aprés la recombinaison (ou les perturbations
de la métrique, de I'ordre de 10°, sont encore largement dans le régime li-
néaire). C’est pourquoi ces effets non-linéaires sont appelés effets secondaires,
non pas a cause de leur amplitude.

Ces effets ont deux sources distinctes:

— L’interaction Thomson des photons du FCM avec le plasma réionisé,
qui donne lieu aux effets du type Sunyaev-Zel’dovich (Sunyaev & Zel-
dovich (1972, 1980)) dans les amas de galaxies, aux effets Doppler sur
des nuages ionisés dans le cas d’une réionisation non homogene (Agha-
nim et al. (1996) par exemple), ou encore a l'effet Vishniac dans les
structures réionisées (Vishniac (1987)).

1. 11 s’agit d’un effet non linéaire des structures ionisées sur le FCM, couplant la sur-
densité du plasma a sa vitesse propre
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— Les effets purement gravitationnels des structures sur les photons du
FCM, parmi lesquels on retrouve l'effet Rees-Sciama lié a 1’évolution
non-linéaire des potentiels gravitationnels liés aux grandes structures,
et plus généralement les effets de lentilles gravitationnelles sur le FCM
(Rees & Sciama (1968); Kaiser (1982); Nottale (1984); Martinez—Gon-
zalez et al. (1990); Seljak & Zaldarriaga (1996)).

Parmi ces derniers, il y a l'effet des lentilles gravitationnelles en mouve-
ment. En effet, le mouvement d’un lentille gravitationnelle engendre une va-
riation du potentiel gravitationnel associé (dans une description eulérienne),
et a donc un effet sur le FCM au meéme titre que la variation intrinséque
du potentiel gravitationnel due a l'effondrement de la structure (effet Rees-
Sciama). Cet effet fut étudié pour la premiére fois par Birkinshaw & Gull
(1983) dans le cas d’'un amas de galaxies en mouvement, et par Kaiser &
Stebbins (1984) dans le cas d'une corde cosmique. Des simulations ont en-
suite inclus cet effet pour une population entiéere de ces objets (Bouchet et al.
(1988) pour les cordes cosmiques, et Tuluie & Laguna (1995); Tuluie et al.
(1996) pour les amas de galaxies).

Notre travail a consisté a étendre I'étude de cet effet de lentilles gravita-
tionnelles en mouvement, entreprise par Tuluie et al. (1996), & une gamme de
masses nettement plus étendue grace a une approche semi-analytique (Press
& Schechter (1974)) de la description des grandes structures de l'univers.
Nous avons alors déterminé le spectre de puissance de cet effet pour diffé-
rents modeles cosmologiques, et étudié ’observabilité d’un tel effet pour une
population d’amas de galaxies.

5.2 Le cas d’une structure seule

5.2.1 L’effet «papillon»

Si les photons du FCM traversent un potentiel gravitationnel (di a un
amas de galaxies par exemple), qui varie entre le moment ou les photons
« tombent » dans le potentiel et le moment ou ils en ressortent, alors ces
derniers subissent un changement de fréquence qui s’ajoute au DVR du a
I’expansion de I'Univers. Cette variation du potentiel, comme nous 1’avons
mentionné dans l'introduction, peut étre d’origine intrinseque ou cinéma-
tique. Dans le cas ou la structure (et donc le potentiel associé) a une vitesse
non nulle transversalement a la ligne de visée, les photons qui croisent la
structure en passant dewvant elle voient la profondeur du potentiel augmen-
ter, et leur fréquence est ainsi diminuée. En revanche, les photons croisant
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Fic. 5.1: Anisotropie de température créée par un amas de masse M =
10 M,y et de vitesse particuliére v = 600 km/s.

cette méme structure en passant derriére elle voient la profondeur du po-
tentiel diminuer, et leur fréquence est augmentée. Cet effet résulte dans une
anisotropie dipolaire caractéristique centrée sur la structure. Ayant la forme
d’un papillon, Birkinshaw & Gull (1983) ont ainsi nommé cet effet (voir fi-
gure 5.1. Le décalage de fréquence subi par les photons est égal a (Birkinshaw

& Gull (1983); Birkinshaw (1989)):

% — B sin a cos g8 (b) (5.1)
Ici B = v/c ot c est la vitesse de la lumiere, v = (1 — $2)1/2 est le facteur
de Lorentz, o et ¢ sont égaux respectivement a l’angle entre la vitesse o
et la ligne de visée et a 'angle azimuthal dans le plan du ciel, centré sur la
structure. Enfin §(b) est I'angle de déviation des photons dii a Ueffet de lentille
gravitationnelle pour un parametre d’impact b. Ce changement de fréquence
induit une anisotropie d’intensité, qui peut étre exprimée en anisotropie de

température 67'/T.

5.2.2 Potentiel gravitationnel de la structure

Pour calculer ’angle de déflection di au potentiel gravitationnel, il faut
tout d’abord spécifier la forme du potentiel gravitationnel, et donc la distri-
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bution de matiere sous-jacente. En nous inspirant de simulations numériques
(Navarro et al. (1996, 1997)), il apparait que la distribution de matiére noire
des halos peut étre décrite par un profil «universel» pour une large gamme
de masses. Ce profil (que nous appellerons par la suite NFW du nom de ses
auteurs) s’écrit :

_ pede
plr) = (r/rs)(1+ r/rs)? (5:2)

ol 75 = 7T999/c est 'échelle caractéristique du halo, 4, sa surdensité carac-
téristique, p. la densité critique de l'univers et ¢ un parametre adimension-
nel appelé concentration. Le rayon rygq est le rayon de la sphére de densité
moyenne 200 x p,, il est souvent appelé rayon «viriel» du halo. La forme de
ce profil est d’autre part indépendant du modele cosmologique considéré, car
ce dernier agit essentiellement sur I’époque de formation du halo, et donc sur
les parametres ¢, r, et 4.

A partir du profil de densité, on peut calculer I'angle de déflection (Bland-
ford & Kochanek (1987)):

5= zg’s VT/Q(F,l)dl (5.3)

os

ou l'intégrale est faite sur la ligne de visée. D;; et D,s sont respectivement
les distances entre la lentille et la source et entre ’observateur et la source.
Pour avoir une expression analytique de l'angle de déflection (et donc de
'anisotropie), nous avons remplacé le profil de densité NFW par un autre
qui est une bonne approximation du premier dans la partie centrale du halo:

o(r) = pod (—) exp (—) (5.4

On peut noter une différence de masse de 'ordre de 20% entre le profil expo-
nentiel et le profil de NFW pour un rayon R = 8r, qui est de I'ordre du rayon
de viriel de la structure. Cependant cette différence provient essentiellement
de la partie périphérique du halo ou I'anisotropie est trés faible (de 'ordre
de 10"®), et cela ne change donc pas significativement le résultat.
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5.3 Généralisation a un ensemble de struc-
tures

5.3.1 Synthese de population

Afin d’avoir une idée de l'effet cumulé d’'une population de halos, il y a
deux voies possibles:

— Simulation a N corps: cette voie, étudiée par Tuluie & Laguna (1995);
Tuluie et al. (1996), donne la description la plus réaliste, mais limite la
gamme de masses des objets contribuant aux anisotropies.

— Approche semi-analytique: en prédisant par des arguments théoriques
le nombre d’objets collapsés a chaque époque, on peut calculer numé-
riquement les anisotropies engendrées par la population de structures.
Cette approche, moins réaliste que la simulation numérique complete,
a cependant ’avantage de ne pas étre limitée en masse. D’autre part sa
rapidité permet d’explorer une région nettement plus vaste de ’espace
des parametres.

Nous avons retenu la deuxieme approche, en utilisant le formalisme de Press
& Schechter (1974), pour trois modeéles cosmologiques :

— un modele CDM plat «standard»,
— un modele CDM ouvert (Qy = 0, 3),
— un modele CDM plat avec constante cosmologique (25 = 0, 7).

Nous supposerons la constante de Hubble Hy égale & Hy = 50km/s/Mpc
dans tous nos calculs. L’expression analytique générale du nombre d’objets
de masse comprise entre M et M + dM a un DVR z est égal a (Press &
Schechter (1974); Lacey & Cole (1993)) :

dn(M, z) M z) z) dlno (M) be0(2) 62, (2)
— = 5.5
\f M2 dnM o(M) TP\ 202 (M) (5:5)
ou p(z) est la densité moyenne de l'univers a un DVR de z, et .(2) est la
surdensité d’une structure calculée selon la théorie linéaire. La variance de

masse o2(M), filtrée & 'échelle M, est reliée au spectre des fluctuations de
densité par:

o2(M) = - / K2 P(k)WR(kR) dk (5.6)

2
212 Jo
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ou W est la fonction de lissage du spectre et R est 1’échelle associée & M. Dans
I’hypothese d'un spectre de puissance invariant d’échelle, d’indice spectral n,
la variance & I’échelle M peut étre exprimée en fonction de o3, variance des
fluctuations de densité dans une spheére de rayon 8h'! Mpc (Mathiesen &
Evrard (1998)):

o(M) = (1,199)*0s M (5.7)

ol a = (n + 3)/6. Une relation empirique concernant og fut établie a 'aide
des comptages d’amas de galaxies (Viana & Liddle (1996)):

og = AQY (5.8)

avec A = 0,6 et B = 0,36 + 0,310 — 0,28Q2 pour un modele ouvert et
B = 0,590,160+ 0,062 pour un univers plat de constante cosmologique
non nulle. D’autre part I'indice spectral apparent a 1’échelle des amas est pris
égal an=—1.

5.3.2 Vitesses particuliéres

Aux échelles des amas de galaxies (typiquement 8h'! Mpc) on peut sup-
poser que les fluctuations de densité sont encore dans le régime linéaire. Ainsi
on peut relier la variance du champ de vitesses particuliere lissé a une échelle
R au spectre des fluctuations de densité initial, pourvu que le fluide soit
irrotationnel. Cette relation s’écrit (Peebles (1993)):

oo 11/2
Vrms = a(t)H f(Q, A) [#/ P(k)W?(kR)dk (5.9)
0

ou a(t) est le facteur d’échelle, H la constante de Hubble. La fonction f(2, A)
est approximativement décrite par la relation f(€Q, A) = Q% (Peebles (1980)),
méme dans le cas d’une constante cosmologique non nulle (Lahav et al.
(1991)). D’autre part, dans ’hypothése de fluctuations primordiales gaus-
siennes, la distribution des vitesses suit également une loi gaussienne :

fv) = — < v ) (5.10)

exp
UrmsV 27 207

rms
ce qui est en bon accord avec les simulations numériques (Bahcall et al.
(1994); Moscardini et al. (1996)). Devant la dispersion des mesures des vi-
tesses d’amas de galaxies (Hudson (1994); Moscardini et al. (1996); Giova-
nelli et al. (1996)) nous prenons pour v, la valeur théorique du scénario
cosmologique étudié qui, située entre 400 et 500 km/s, est en accord avec les
observations.
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5.3.3 Simulations numériques

Pour chaque modele cosmologique, nous fabriquons une carte simulée de
I’effet «papillon» afin d’analyser sa contribution aux anisotropies de tempéra-
ture. Les simulations sont essentiellement basées sur le le travail de Aghanim
et al. (1997). Néanmoins quelques changements y ont été apportés:

— La normalisation de la fonction de masse a été mise a jour pour étre
en accord avec les observations les plus récentes,

— Ces normalisations tiennent compte du modele cosmologique sous-ja-
cent.

Nous prenons en compte la contribution des petits groupes (1013M®) jus-
qu’aux amas riches (10'°M()). La position des structures, ainsi que la direc-
tion de leur mouvement sont engendrées de facon aléatoire ; les corrélations
ne sont pas prises en compte dans la mesure ou l'effet «papillon» est centré
sur chaque amas avec une extension de l'ordre de 100 kpc, tandis que la dis-
tance de corrélation se situe entre 5 et 20 Mpc. Le module de la vitesse est
choisi de maniere a suivre une loi gaussienne, de variance donnée par I'équa-
tion 5.9. Nous prenons en compte la contribution des structures jusqu’a un
DVR de z = 1,5, au-dela duquel leur contribution devient négligeable dans
les modeles cosmologiques considérés ici.

En plus de I'effet de lentille en mouvement, nous calculons les anisotropies
de température par les effets SZ thermique et cinématique. Afin de calculer
ces derniers, nous devons supposer une forme pour la distribution des baryons
dans les structures. Comme dans Aghanim et al. (1997), nous prenons pour
le gaz un profil de King, donné par 1’équation :

ne(1) = Neo <1+ <}.%>>l (5.11)

ou R, est le rayon de coeur de ’amas, et (3, rapport des énergies cinétiques
par unité de masse des galaxies et du gaz, est pris égal a 2/3 (Evrard (1990);
Jones & Forman (1992); Edge & Stewart (1991)). Notons que les simulations
numériques matiere noire plus gaz sont compatibles avec un profil NF'W pour
la matiére noire et un profil de King pour le gaz (Navarro et al. (1996)).

m|g

5.4 Analyse des données—Résultats

5.4.1 Analyse des cartes de ’effet « papillon »

Pour avoir une premieére idée du comportement statistiques des cartes
d’anisotropies dues a l'effet papillon, nous avons tracé un histogramme des
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FiG. 5.2: Histogramme des anisotropies de température engendrées par [’effet
«papillon» intégré d’une population de structures pour trois modeles cosmo-

logiques. Les courbes en trait plein, tirets et pointillés correspondent respec-
tivement aux modéles SCDM, OCDM et ACDM.

valeurs de 0T /T pour les trois modeles cosmologiques sCDM, OCDM, et
ACDM. Ce dernier est présenté dans la figure 5.2. Dans tous les cas de
figure les anisotropies de températures §7'/T sont comprises entre —1,510+5
et 1,5104°. L’écart type des anisotropies varie légérement avec le modeéle
cosmologique, en effet on trouve (§T/T)CPM = 5 2107, (§T/T)0CPM =

rms rms

3,51017 et (0T /T)ACPM — 3 410'7. Ces résultats sont en accord avec les
résultats de Tuluie et al. (1996). Il est important de noter que ’écart type
des anisotropies engendrées par l'effet « papillon » est un ordre de grandeur
plus petit que dans le cas de l'effet SZ cinématique, et un facteur 30 plus

petit que dans le cas du CMB.

D’apres la figure 5.2, on peut voir que la distribution de I'effet est non
gaussienne. Une fagon classique de quantifier cet effet est de calculer la « kur-
tosis » de I’échantillon (liée au moment d’ordre 4 de ’échantillon). Cette
derniere est définie de la maniére suivante. Supposons que nous ayons une
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ap by Cp

SCDM | 4,910" | 5,510 | 3,3101%3
OCDM | 1,810 [ 7,610 | 4,910"2
ACDM | 2,110 [ 2,210 [ 3,41073

TAB. 5.1: Coefficients de la formule analytique approchée pour les spectres de
puissance de l’effet «papillon» pour trois modéles cosmologiques différents.

population &, alors sa kurtosis est définie par:

1 N11 T — T 4
K- L ( ) 3
N 4 o
7=0
N11
1 _
7=0
N11
B 1
T = ) (5.12)
j=0

Cet estimateur quantifie I’écart a la forme gaussienne de la distribution. Les
valeurs trouvées pour les modeles CDM, OCDM et ACDM sont respective-
ment 51, 97 et 41, ce qui signifie que les distributions sont plus « piquées »
qu’une gaussienne.

Une quantité intéressante a calculer est le spectre de puissance des cartes
précédentes. Ce dernier nous renseigne sur la maniere dont la puissance est
distribuée en fonction des échelles, ce qui sera crucial pour les tentatives
d’extraction du signal provenant de 'effet « papillon ». Nous avons déduit de
I’analyse des cartes correspondant aux effets «papillon» et SZ cinématique
des formes analytiques approchées de leur spectre de puissance. Les spectres
de puissance des anisotropies engendrées par l'effet «papillon» suivent la loi
générale :

U(+1)Cy = a, — byexp(—c,l) (5.13)

Les valeurs des coefficients sont reportés dans la table 5.1. Dans le cas des
anisotropies engendrées par l'effet SZ cinématique, nous trouvons que leurs
spectres de puissance suivent la loi suivante :

E(ﬁ + 1)0@ = aszﬁ + b52£2 (514)

De méme, les valeurs des coefficients sont reportées dans la table 5.2 pour les
différents modeles cosmologiques. Enfin, afin d’avoir une idée plus intuitive
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asz bsz

SCDM | 3,410+ | 4,310+
OCDM | 2,310 [ 6,310"'8
ACDM | 2,610 | 2, 510118

TAB. 5.2: Mémes coefficients que dans la table 5.1, mais pour effet SZ ci-
nématique.

de ces différents spectres de puissance, nous les avons tracés dans la figure 5.3,
ol nous montrons également le spectre des anisotropies primaires a titre de
comparaison.

5.4.2 Interprétation des résultats

Les spectres de puissance de l'effet SZ cinématiques suivent une loi en
, caractéristique d’'un signal engendré par des sources ponctuelles. Dans
les différents modeles, les spectres de puissance ont des amplitudes compa-
rables aux grandes échelles, avec cependant un exces de puissance aux petites
échelles pour le modele OCDM. Cela vient du fait que dans les modeles a
faible 2y, le nombre de structures formées est plus grand que dans les modeles
plats (Barbosa et al. (1996)).

Les spectres de puissance de 'effet papillon ont un comportement bien
différent. Ces spectres, dans le cas des modeles CDM et ACDM, ont un
plateau a ¢ > 500, avec une légere décroissance aux petites échelles. En
revanche, dans le cas du modele OCDM, le spectre reste constant pour une
tres large gamme d’échelles. D’autre part, la puissance la plus grande est
obtenue aux petites échelles dans le cas du modele CDM, et la plus petite dans
le cas du modele OCDM. Aux grandes échelles la situation est inversée. Pour
comprendre un tel comportement, il faut distinguer les «papillons» résolus
de ceux qui ne le sont pas. Comme indiqué précédemment, le nombre de
structures formées dans un modele OCDM est plus grand que dans un modele
plat. Pour des structures d’extension spatiale suffisante (c.-a-d. nettement
plus grande que la taille des pixels), cela résulte en un exces de puissance
pour le modele OCDM, ce qui est observé aux grandes échelles. En revanche,
quand l'extension angulaire du «papillon» est inférieure ou égale a la taille
du pixel, la contribution de la structure aux anisotropies est nulle du fait que
le «papillon» est de moyenne nulle. Ainsi, I’effet papillon intégré rend compte
uniquement des structures résolues et non pas de la population toute entiére,
comme c’est le cas pour l'effet SZ cinématique.

Une comparaison de ces spectres avec les spectres résultant des aniso-
tropies primaires du FCM montre que ces dernieres dominent 1’effet papillon

£L2
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F1G. 5.3: Spectres de puissance ajustés des anisotropies de température dues
respectivement a [’effet «papillon», a ’effet Sunyaev—Zeldovich cinématique
et auz anisotropies primaires (en allant de bas en haut). Les courbes en trait

plein, tirets et pointillés correspondent respectivement auzx modéles SCDM,
OCDM et ACDM.
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jusqu’a ’échelle de diffusion («Silk Damping»), quelque soit le modéle cosmo-
logique. Comme le montre la figure 5.3, le modele qui offre le plus de chances
pour 'observation du signal des «papillons» est le modele CDM standard, car
le spectre des anisotropies primaires tend plus vite vers 0 aux petites échelles,
et que le spectre de puissance de 'effet papillon y est maximal. Cependant
le signal des papillons est largement dominé par 'effet SZ cinématique aux
échelles ou les anisotropies primaires deviennent faibles. D’autre part, I'effet
SZ cinématique, contrairement a l’effet SZ thermique, présente un spectre de
corps noir a l'instar de 'effet papillon ; cela rend la séparation de ces signaux
d’autant plus difficile. Ainsi, aux petites échelles, 'effet SZ cinématique est
la principale source de confusion pour la mesure de 'effet papillon.

Cependant, le spectre de puissance de 'effet SZ cinématique dépend for-
tement de la quantité de gaz présente dans les structures. Autrement dit, les
structures de petite masse tels que les petites groupes de galaxies pourraient
avoir une fraction de gaz négligeable, et ainsi ne pas produire d’effet SZ,
tout en produisant un effet papillon. Afin d’étudier de maniere quantitative
la variation du spectre de puissance de I'effet SZ en fonction des hypotheses
sur le contenu en gaz des structures, nous nous sommes restreints au modele
CDM standard (celui qui offre le plus de chances pour I’extraction du signal
des «papillons»), et avons calculé le spectre de 'effet SZ cinématique dans
les deux cas suivants:

— Toutes les structures de masse M > 10'M ont une fraction de gaz
de 20%, et présentent donc des effets SZ thermique et cinématiques.

— Seules les structures de masse M > 1014M@ possedent une telle fraction
de gaz.

Les spectres SZ cinématiques résultant ont été tracés dans la figure 5.4.
Comme on peut le voir, 'effet SZ cinématique est encore largement domi-
nant, et reste la source majeure de contamination du signal des papillons.
Pour arriver a un niveau de contamination de I’ordre du signal des papillons
eux-mémes, il faudrait recourir a des hypotheses irréalistes concernant le
contenu gazeux des structures.

5.4.3 Détection et extraction de ’effet «papillon»

Le but de cette section est de détecter 'amplitude de 'effet «papillon»
associé a chaque structure en mouvement. D’apres ['analyse précédente en
terme de spectre de puissance, 'effet associé aux structures de petite taille
angulaire sur le ciel est dominé par la confusion provenant de l'effet SZ ci-
nématique des halos. D’autre part, le signal associé aux rares structures de
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I(1+1)C,

100 1000
Multipole order

F1G. 5.4: Spectre de puissance des fluctuations primaires du FCM (trait
plein) pour un modéle CDM standard, comparé au spectre de puissance de
Ueffet «papillon» (traits—pointillés); le spectre de puissance de leffet SZ ci-
nématique est montré dans le cas ou les structures présentant une fraction
de gaz non nulle sont respectivement de masse M > 10" Mg (tirets) et
M > 10" Mg (pointillés).
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taille angulaire plus grande est dominé par les anisotropies primaires du FCM
(voir figure 5.3). Il est donc clair qu'’il faut trouver un compromis entre ces
deux sources de confusion, et qu'un analyse en terme d’échelles parait ap-
propriée. A ces difficultés vient se surajouter la confusion spectrale de 'effet
que l'on cherche a détecter avec les anisotropies primaires et 1'effet SZ ciné-
matique. Néanmoins, les structures donnant lieu a un effet cinématique ont
donc une fraction de gaz non nulle, et pourvu que leur masse soit suffisante
elles donnent également lieu a un effet SZ thermique ayant une signature
spectrale spécifique. Cette signature spectrale devrait permettre a une mis-
sion telle que PLANCK de déterminer précisément la position des structures
les plus massives (Aghanim et al. (1997)). L’amplitude de cet effet thermique
se caractérise numériquement par le parametre y qui est proportionnel a I'in-
tégrale de la pression du gaz le long de la ligne de visée. Ainsi le probleme de
la détection de 'effet «papillon» 1ié aux structures en mouvement se trouve
facilité par le fait que cette détection se fait a une position connue dans le
ciel, tout du moins pour les structures les plus massives. Nous basons notre
méthode de détection sur ces informations (spectre de puissance d’une part,
position connue d’autre part).

Méthode

Notre méthode de détection de l'effet «papillon» lié aux structures indi-
viduelles doit donc prendre en compte le fait que la position de ces dernieres
est supposée connue grace a leur effet SZ thermique, mais doit aussi prendre
en compte le fait qu’il existe une échelle optimale a laquelle ce signal doit
étre recherché (compromis entre les grandes échelles ou les anisotropies pri-
maires dominent et les petites ou l'effet SZ cinématique domine). Une mé-
thode prenant en compte la localisation de l'effet recherché en méme temps
qu'une analyse en terme d’échelles est implémentée par la transformée en
ondelettes. Cette derniere consiste a transformer une image en une succes-
sion d’images de résolution inférieure et d’images des détails associées. A
chaque niveau, I'image de référence (de basse résolution) et I'image des dé-
tails associée permet de reconstruire I'image de référence au niveau suivant
de résolution. Ainsi, cette transformée garde la localisation des signaux pré-
sents dans l'image, et permet par ailleurs, a l'instar de la transformée de
Fourier, de faire une analyse multi-échelles de 'image originale. Il existe ce-
pendant une grande variété d’ondelettes différentes, et nous en avons choisi
une qui a une tres bonne réponse impulsionelle ainsi qu’un bonne restitu-
tion de l'amplitude du signal (Villasenor et al. (1995)). Puisque les effets
«papillon» induisent des anisotropies a des échelles tres petites en compa-
raison des anisotropies primaires, nous commengcons par filtrer le signal aux
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Fia. 5.5: Amplitude moyenne créte-a-créte des anisotropies dues a l’effet
«papillon» pour des structures classées par paramétre y décroissant. La ligne
en trait plein représente l'amplitude du signal pour la carte d’entrée, celle
en tirets représente 'amplitude correspondante pour le signal extrait aprés
filtrage des anisotropies primaires (pas d’effet SZ cinématique). La ligne en
traits-pointillés représente le signal extrait aprés filtrage des anisotropies pri-
maires ainsi que [’effet SZ cinématique.

grandes échelles pour nous débarrasser de la majeure partie des anisotropies
primaires. Nous allons expliciter notre méthode dans deux cas, un cas d’école
irréaliste mais pédagogique, et un cas plus réaliste.

Cas d’école

Nous partons ici d’une carte simulée contenant les anisotropies primaires
du FCM, ainsi que les anisotropies dues a ’effet «papillon» (nous n’incluons
pas leffet SZ cinématique), afin de tester la robustesse de notre décompo-
sition en ondelettes. Dans ce cas, la contamination du signal due aux ani-
sotropies primaires est efficacement enlevée, et les anisotropies résiduelles
correspondent bien aux positions des structures. De plus, I'amplitude des
fluctuations associées a ces structures est trés bien corrélée avec le signal
d’entrée du a Deffet papillon (voir figure 5.5). Dans le cas ol nous ne prenons
pas en compte l'effet SZ cinématique, nous voyons que nous pouvons extraire
apres filtrage des anisotropies primaires le signal associé a l'effet «papillon»
avec une bonne précision, tout du moins pour les structures les plus massives
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(c.-a-d. celles qui ont le plus grand parametre y). Si cette étude nous indique
que notre méthode d’extraction par ondelettes donne de bons résultats pour
le filtrage des anisotropies primaires, elle ne nous dit rien quant a ses capaci-
tés a filtrer efficacement 1'effet SZ cinématique qui est, comme nous I’avions
dit précédemment, la principale source de confusion pour la mesure de 'effet
de lentille en mouvement.

Cas réaliste

Afin d’étudier le probleme de la mesure de 'effet «papillon» dans sa glo-
balité, nous prenons en compte cette fois-ci tous les contaminants de 'effet
«papillon» ne pouvant étre extraits par leur signature spectrale, a savoir les
anisotropies primaires et 1'effet SZ cinématique. Dans ce cas notre tentative
d’extraction de l'effet «papillon» a échoué, méme dans le cas des plus grosses
structures (voir 5.5),alors méme que nous avons restreint les structures contri-
buant a l'effet SZ cinématique a avoir une masse M > 1014M®. Dans notre
tentative d’utiliser la signature spatiale des effets «papillons», nous avons
séparément décomposé la carte des anisotropies des lentilles en mouvement
d’une part, et celle résultant de I'effet SZ cinématique et des anisotropies pri-
maires d’autre part. En ne gardant que les coefficients d’ondelettes tels que
I’amplitude du signal des «papillons» soit supérieure a celle des contaminants,
nous avons pu extraire ’amplitude moyenne de 'effet «papillon» associé aux
plus grosses structures (voir figure 5.6) avec une bonne fidélité. Nous avons
supposé que seules les structures de masses M > 1014M® contribuaient a
I'effet SZ cinématique. Ce filtrage dépend évidemment d’une connaissance a
priori de I'effet «papillon» associé aux structures et reflete seulement le fait
que malgré la faiblesse du spectre de puissance de l'effet «papillon» comparé
aux spectre de puissance des contaminants, les anisotropies liées a l'effet
«papillon» peuvent avoir localement une contribution non négligeable aux
anisotropies du FCM.

Conclusions

Nos simulations, a caractere semi-analytique, nous ont permis de quan-
tifier la contribution aux anisotropies du FCM de 1'effet «papillon» 1ié aux
structures en mouvement orthogonal a la ligne de visée, cela pour une large
gamme d’échelles. Nous concluons de cette étude que cet effet ne saurait étre
un contaminant important lors de la mesure des anisotropies primaires du
FCM. 1l apparait de plus que leur mesure, & cause de la confusion spectrale
avec l'effet SZ cinématique, semble impossible méme pour les structures les
plus grosses. On pourrait toutefois objecter que notre méthode de détection
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FiG. 5.6: Amplitude moyenne créte-a-créte de [effet «papillon» pour des
sources classées par paramétre y décroissant. La courbe en trait plein cor-
respond a la carte d’entrée. La courbe en tirets correspond a la mesure apreés
classement des coefficients d’ondelettes et filtrage des anisotropies pri-
maires et de l'effet SZ cinématique.
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n’est pas optimale et qu’une meilleure méthode pourrait permettre la mesure
de leffet pour quelques structures au moins. Il faut néanmoins se souvenir
que nous n’avons pas pris en compte les anisotropies provenant d’effets se-
condaires tels que l'effet Vishniac si I'univers est réionisé, ou des effets SZ
cinématiques additionnels provenant d’une éventuelle réionisation non ho-
mogene (Aghanim et al. (1996)). Ces deux contaminants supplémentaires
ont également un spectre de corps noir, et ne peuvent étre séparés par une
analyse multi-fréquence. Nous avons donc considéré le «meilleur» des cas en
omettant ces contaminants, et restons pessimistes quant a I'observabilité de
I'effet «papillon».



5.4.

ANALYSE DES DONNEES-RESULTATS 123

A&A manuscript no.

(will be inserted by hand later) ASTRONOMY
AND

Your thesaurus codes are:

12(12.03.1,12.03.3,12.07.1) ASTROPHYSICS

Moving gravitational lenses: imprints on the CMB

N. Aghanim!, S. Prunet, O. Forni!, and F. R. Bouchet
' IAS-CNRS, Université Paris XI, Batiment 121, F-91405 &r€edex

2

? 1AP-CNRS, 98 bis, Boulevard Arago, F-75014 Paris

Received date / accepted date

Abstract. With the new generation of instruments for Cosmican only be set if we are able to effectively measuretiteary
Microwave Background (CMB) observations aiming at an atemperature fluctuations. These fluctuations, present at recom-
curacy level of a few percent in the measurement of the anduiration, give an insight into the early universe since they are
lar power spectrum of the anisotropies, the study of the contdirectly related to the initial density perturbations which are
butions due to secondary effects has gained impetus. Furttiee progenitors to the cosmic structures (galaxies and galaxies
more, a reinvestigation of the main secondary effects is cruatdlisters) in the present universe; but which are first and fore-
in order to predict and quantify their effects on the CMB anghost the relics of the very early initial conditions of the uni-
the errors that they induce in the measurements. verse.

In this paper, we investigate the contribution, to the CMBBetween recombination and the present time, the CMB photons
of secondary anisotropies induced by the transverse moti@osild have undergone various interactions with the matter and
of clusters of galaxies. This effect is similar to the Kaiserstructures present along their lines of sight. Some of these inter-
Stebbins effect. In order to address this problem, we modseltions can induce additional temperature fluctuations called,
the gravitational potential well of an individual structure ussecondaryanisotropies because they are generated after the re-
ing the Navarro, Frenk & White profile. We generalise the eéombination. Along a line of sight, one measures temperature
fect of one structure to a population of objects predicted usifigctuations which are the superposition of fmary and
the Press-Schechter formalism. We simulate maps of these secondaryanisotropies. As a result, and in the context of the
ondary fluctuations, compute the angular power spectrum dnture CMB experiments, accurate analysis of the data will be
derive the average contributions for three cosmological matkeded in order to account for the foreground contributions due
els. We then investigate a simple method to separate this rtevthe secondary fluctuations. Photon—-matter interactions be-
contribution from the primary anisotropies and from the maimween recombination and the present time are due to the pres-
secondary effect, the Sunyaev-Zel'dovich kinetic effect fromnce of ionised matter or to variations of the gravitational po-
the lensing clusters. tential wells along the lines of sight.

Key words: Cosmology: cosmic microwave background—grav- The CMB photons interact with the ionised matter mainly
itational lensing — secondary fluctuations — clusters of galax#@§ough Compton interactions. In fact, after recombination the
universe could have been re-ionised globally or locally. Global
early re-ionisation has been widely studied (see Dodelson &
Jubas 1995 for a recent review and references therein). Its main
effect is to either smooth or wipe out some of the primary
anisotropies; but the interactions of the photons with the mat-
t(%.i” a fully ionised universe can also give rise to secondary

During the next F’ec?‘de’ several experiments are planned toanlsotroples through the Vishniac effect (Vishniac 1987). This
serve the Cosmic Microwave Background (CMB) and measure . A
: . second order effect has maximum amplitudes for a very early
its temperature fluctuations (Planck surveyor, Map, Boomeraneg onisation. The case of a late inhomogeneous re-ionisation
...). Their challenge is to measure the small scales anisotroﬂle PR X 9 . .

N -~ _.and its imprints on the CMB fluctuations has been investigated
of the CMB (a few arcminutes up to ten degrees scale) with s R

sitivities better by a factor 10 than the COBE satellite (Smoot tghamm et al. 1996) and 'found t'o be rather important. In
. S - this case, the secondary anisotropies are due to the bulk mo-
al. 1992). These high sensitivity and resolution measuremeH S

will tightly constrain the value of the main cosmological pat_on of ionised clouds with respect to the CMB frame. When

rameters (Kamionkowski et al. 1994). However, the constrairEEse re-ionisation is localised in hot ionised intra-cluster media

e photons interact with the free electrons. The inverse Comp-
Send offprint requests t&l. Aghanim ton scattering between photons and electrons leads to the so-

1. Introduction
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called Sunyaev-Zel'dovich (hereafter SZ) effect (Sunyaev &e analyse the simulated maps and present our results. We give
Zel'dovich1972,1980). The Compton distortion due to the maur conclusions in section 5.
tion of the electrons in the gas is called the thermal SZ effect.
The kinetic SZ effect is a Doppler distortion due to the pecu-
liar bulk motion of the cluster with respect to the Hubble flow2. Formalism for an individual moving structure
The SZ thermal effect has the unique property of depressing
the CMB brightness in the Rayleigh-Jeans region and incre§¥e of the first studies of the photon-gravitational potential
ing its brightness above a frequency of about 219 GHz. Thigll interactions is related to the Sachs—Woilfe effect (Sachs &
frequency dependence makes it rather easy to observe and ¥épfe 1967). At the recombination time (~ 1100) the pho-
arate from the kinetic SZ effect. In fact, the latter has a bla&kns and matter decouple while they are in potential wells; the
body spectrum which makes the spectral confusion betwe#iptons are redshifted when they leave the potential wells. This
kinetic SZ and primary fluctuations a serious problem. The Senerates the large angular scale temperature fluctuations.
effect has been widely studied for individual clusters and f&her authors have investigated the effect of time varying po-
populations of clusters. For full reviews on the subject we refégntials on the CMB photons after the recombination, namely
the reader to two major articles: Rephaeli 1995 and Birkinshdlie Rees-Sciama effect (Rees & Sciama 1968). If the potential
1997. These investigations have clearly shown that the Sz Well crossed by the photons evolves between the time they en-
fect in clusters of galaxies provides a powerful tool for cosmder and their exit, the extra-time delay they suffer changes the
ogy through measurements of the Hubble constant, the radginperature of the CMB and induces an additional anisotropy.
peculiar velocity of clusters and consequently the large scdlge variation of the potential well can have an “intrinsic” or a
velocity fields. “kinetic” origin. The first case describes the evolution with re-
. . . . o spect to the background density distribution. The second case

Besides the interactions with the ionised matter, some SgCrelated to the bulk motion of a gravitational potential well
ondary effects arise when the CMB photons traverse a vagtyoss the line of sight which mimics a time variation of the po-
ing gravitational potential well. In fact, if the gravitational poential. Photons crossing the leading edge of a structure will be
tential well crossed by the photons evolves between the tim@jshifted because of the increasing depth of the potential well
they enter the well and the time they leave it, the delay bgqring their crossing time; while photons crossing the trail-
tween entrance and exit is equivalent to a shift in frequengyg edge of the same structure are blueshifted. This results in
which induces a temperature anisotropy on the CMB. This gf-characteristic spatial signature for the induced anisotropy: a
fect was f_lrst studle_d by Rees & Sciama (1968) for a poten_q%t_com temperature spot.
well growing under its own gravity. Numerous authors have ifrhe specific effect of a moving cluster across the sky was first
ves_ngated the potential van_anons due to collapsing ob]ec_ts afiddied by Birkinshaw & Gull (1983) (correction to this paper
their effect on the CMB (Kaiser 1982, Nottale 1984, Martinezgas made in Birkinshaw 1989) and it was invoked as a method
Gonzalez, Sanz & Silk 1990, Seljak 1996). Similarly, a graviy measure the transverse velocity of massive clusters of galax-
tational potential well moving across the line of sight is equivges. These authors found that the transverse motion of a cluster

lent to a varying potential and will thus imprint secondary flugscross the line of sight induces a frequency shift given by:
tuations on the CMB. This effect was first studied for one clusg

ter of galaxies by Birkinshaw & Gull (1983) (Sect. 2). Kaiser~ = Bvsinacos ¢ d(b). 1)
& Stebbins (1984) and Bouchet, Bennett & Stebbins (198
investigated a similar effect for moving cosmic strings. Rece

work (Tuluie & Laguna 1995, Tuluie, Laguna & Anninos 1996)’ tively th e bet th i lacind
based on N-body simulations has pointed out this effect in L€ respectively the angle between the peculiar ve ociy

study of the effect of varying potential on rather large angH]e line of sight of the obs_erver and the_ azimuthal angle in the
lar scales ¢ 1°). A discussion of some of these results and @ang O_f the sky,_and(b) is the deflectlon_ angle due o the
comparison with ours will follow in the next sections. graVItatlonaI lensing b.y the cluster at. a distance eq'ual to the
impact parametdb. This frequency shift induces a brightness
In this paper, following the formalism of Birkinshaw & variation which in turn can be expressed as a secondary tem-
Gull (1983) and Birkinshaw (1989), we investigate the contrperature fluctuatioaT'/T. In their paper, Birkinshaw & Gull
bution of secondary anisotropies due to a population of calerived an expression féfl' /T in the Rayleigh-Jeans regime,
lapsed objects moving across the line of sight, these objestith some specific assumptions on the gravitational potential
range from small groups to rich clusters in scdle’¢ to 10'® M well associated with the cluster. They assumed that the mat-
In section 2., we first study in detail the case of a unique caér in the galaxy cluster was homogeneously distributed in an
lapsed structure. We use a structure model to compute in parisothermal sphere of radiug, where R is the characteristic
ular the deflection angle and derive the spatial signature of $mle of the cluster.
moving lens effect. We then account (Section 3.) for the con- In our paper, we basically follow the same formalism as
tribution, to the primordial cosmological signal, of the whol®irkinshaw & Gull’s using the corrected expression from Birkin-
population of collapsed objects using predicted counts and sleaw 1989. We compute the gravitational deflection angle at
simulate maps of these secondary anisotropies. In sectiontde, impact parametei(b), the corresponding frequency shift

re, 3 is the peculiar velocity in units of the speed of light
= v/c), v is the Lorenz factor{ = (1 — 3%)~1/?), a and¢
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wherers = raqo/cis the scale radius of the hal, its charac-
teristic overdensityp.,;; is the critical density of the universe
andc is a dimensionless parameter called the concentration.
The radiusq is the radius of the sphere where the mean den-
sity is200 x p...iz. This is what we refer to as a virialised object
of massMagg = 200, (47/3)73q0-
In addition to the fact that the shape is independent of the halo
mass over a wide range, the NFW profile is also independent
of the cosmological model. The cosmological model intervenes
essentially in the formation epoch of the dark matter halo and
therefore in the parameters of the profile, namely, andd,..
Using the density profile, one can compute the deflection
angle at the impact parameter which gives the shape of the pat-
tern and the amplitude of the induced secondary anisotropy. In
our work, we compute the deflection angle following the for-
Fig. 1. Characteristic spatial signature of a temperature flucioat Malism of Blandford & Kochanek (1987), which is given by
due to a moving lens with mads$ = 10'® M, and velocityy = 600 the expression:

km/s. D,
5, | o(x,0)dl, (3)

Tempercture anisotropy ampiitude
| S
Tempstature anisotropy amplitude

and then derive the associated temperature fluctuation. The fi&ffs: the integral is performed over the length elemigatong
difference between our approach in this section and the prefi€ line of sight.D;; and D, are respectively the distances
ous work concems the physical hypothesis that we adopt%“"’e_e” lens and source_and the observer an_d source. In the
describe the distribution of matter in the structures. In fact, [§dshift range of the considered structures{( 1.5), the dis-
order to derive the deflection angle, we find the homogenedfgce ratiosDs, /D, range between 1 and 0.68 for the stan-
isothermal distribution a too simple and rather unrealistic hg—;‘é‘:/CDM model, between 1 and 0.53 for the open CDM and
pothesis and choose another more realistic description. For fggwveen 1 and 0.74 for the lambda CDM model. These cosmo-
structures such as those we are interested in (clusters dowlPg@ical models will be defined in the next section. In Eq:. 18
small groups), almost all the mass is “made” of dark mattdf€ Position of the structure an(r, ) is the associated grav-

In order to study the gravitational lensing of a structure profjational potential. In order to get an analytic expression of the
erly, one has to model the gravitational potential well using tfi¢flection angle and hence of the anisotropy, we used a density
best possible knowledge for the dark matter distribution. TRECfile which gives a good approximation to the NFW density
corrections, due to the more accurate profile distribution tHfile (Eq. 2), in the central part of the structure. This density
we introduce, will not alter the maximum amplitude of an indiProfile is given by:

vidual moving lens effect since it is associated with the central e\t —r

part of the lens. However, when dealing with some average sftjf) = Perit 9c (7) exp (T) : @

nal coming from these secondary anisotropies, the contributhHe fitted profile leads to a diverging mass at large radii and

from the outskirts of the structures appears important and ttwé . : .
. I therefore introduce a cut-off radi to the integral.
a detailed model of the matter profile is needed. oz g

Vi fth ¢ studi the ii fd This cut-off should correspond to some physical size of the
nview of thé numerous recent studies on the formation ot ucture. With regard to the different values of the concen-
matter halos, which are the formation sites for the mdmdu\%

; tion ¢, we setR,,.. = 8rs which is in most cases equiv-
structures such as clusters of galaxies, we now have a raf

8ht t0 R,as = T200.i.€., close to the virial radius. The in-
precise idea of their formation and density profiles. Specifl; P e : A
cally, the results of Navarro, Frenk & White (1996, 1997) arbgral giving the deflection angle is performed on the interval

f : = Rinaw: Rinaz). FOr Ryye = 81, our fit gives a mass which
particularly important. In fact, these authors have used N—boI Yabout 20% lower than the mass derived from NEW profile.
simulations to investigate the structure of dark matter halos.mis difference is larger for larga? and forR — 10r
hierarchical cosmogonies; their results put stringent constrain find that the mass is about S;ZI’ower Ho&g{;er the Targer
on the dark matter profiles. Over about four orders of mag Ldii the temperature fluctuations are at 16e® level. bn the

tudes in mass (ranging from the masses of dwarf galaxy ha) Rer hand, the Hernquist (1990) profile is also in agreement

to those of rich clusters of galaxies), they found that the dens‘l,%h the results of N-body simulations. Indeed, both NFW and
profiles can be fitted over two decades in radius by a “univ !

t7—r|'ernquist profiles have a similar dependence in the central part

sal’ Igw_(hereafter NFW profile) which seems to be the t_)eg the structure but differ at large radii where the NFW profile
description of the structure of dark matter halos (Huss, Jain, proportional tar * and the Hernquist profile varies as*

Steinmetz 1997). The NFW profile is given by: However, the amplitude of the anisotropy at large radii is very
Perit Oc small and the results that we obtain does are not sensitive to the

p(r) = WA+ @ cutoff.
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Given the peculiar velocity of the structure and its densitgdshifts, as derived using the Press—Schechter formalism. This
profile, we can calculate the deflection angle (Eq. 3). Then oapproach was used in a previous paper (Aghanim et al. 1997)
can determine the relative variation in frequen&y/v, us- which predicted the SZ contribution to the CMB signal in a
ing equation 1 and thus evaluate the secondary distortion standard CDM model. In addition to the “traditional” standard
duced by a specific structure moving across the sky. We fiidld Dark Matter (CDM) model@, = 1), in this paper we
that individual massive structures (rich galaxy clusters) pralso address the question of a generalised moving lens effect
duce anisotropies ranging between a fedv® to 10~°; but in other cosmological models. We extend the Press—Schechter
within a wider range of masses the amplitudes are smaller dodmalism to an open CDM model (OCDM) with no cosmo-
these values are only upper limits for the moving lens effect.logical constantQ, = 0.3), and also a flat universe with a non

zero cosmological constanACDM model) €, = 0.3 and
A = 0.7). HereQ is the density parametet, is the cosmo-
3. Generalisation to a sample of structures logical constant given in units ofHZ and Hy is the Hubble
constant. We takél, = 100h km/s/Mpc, and assumie= 0.5
Future CMB (space and balloon born) experiments will meteroughout the paper.
sure the temperature fluctuations with very high accuraey{) Inany case, the general analytic expression for the number den-
at small angular scales. In our attempts to foresee what #iy of spherical collapsed halos in the mass rajigeM +
CMB maps would look like and what would be the spurioug)| can be written as (Lacey & Cole 1993):
contributions due to the various astrophysical foregrounds, we
investigate the generalisation of the computations made abokd M, z) _ 7\/? p(z) dIn o(M) deo(2) _ ba(z
to a sample of structures. This is done in order to address thedM ™ M? dln M o(M) 202(M)
th;/tle;t-mns of the cumulative effect and contamination to ”\)ﬁ]ereﬁ(z) is the mean background density at redshifind

Some work has already been done by Tuluie & Lagur‘fa"(z) is t_he ov_()erdensity of a Iinear_ly evolving stru_cture. The
1995 and Tuluie, Laguna & Anninos 1996 who pointed out tH{B2ss var|ancq-(z\1) of the fluctyanon spectrum, filtered on
moving lens effect in their study of the varying potential efnass scalg\[, IS rela?ed to the linear pawer spectrum of the
fects on the CMB. In their study, they used N-body s,imulatiorﬂ'%Itlal density fluctuations®(k) through:
to evolve the matter inhomogeneities, from the decoupling time -
until the present, in which they propagated CMB photons. They o2(M) = L / K2P(k)W2(kR) dk,
have estimated the anisotropies generated by three sources of 272 Jo
time—variations of the potential: intrinsic changes in the gravi-
tational potential, decaying potential effect from the evolutiofthereW is the Fourier transform of the window function over
of gravitational potential i), # 1 models, and peculiar bulk Which the variance is smoothed (Peebles 1980) Arid the
motions of the structures across the sky. They evaluated &¢&le associated with ma3s. In the assumption of a scale—
contribution of the latter effect for rather large angular scal&e initial power spectrum with spectral indexthe variance
(~ 1°) due to the lack of numerical resolution (ab@it—' ©On mass scal@/ can be expressed in termsaf, thermsden-
Mpc) and gave estimates of the power spectrum of these ity fluctuation in sphere k="' Mpc size. The relationship

c0(2)

exp

} (5)

fects. between these two quantities is given by (Mathiesen & Evrard
With another approach, we make a similar analysis in tA@97):
case of the moving lens effect extended to angular scales down a(M) = (1.1900) o M ~°,

to afew tens of arcseconds. We also simulate attempts at the de-

tection and subtraction of the moving lens effect. Our approaahth o = (n + 3)/6. It has been shown that varies with

is quite different from that of Tuluie, Laguna & Anninos, in thathe cosmological model and in particular with the density pa-

it is semi-empirical and apply the formalism developed for ammetei),. A general empirical fitting functiorsg = AQ; ?)

individual structure (Sect. 2.) to each object from a sample whs derived from a power spectrum normalisation to the clus-

structures. The predicted number of objects in the sample beisgabundance with a rather good agreement in the values of the

derived from the Press—Schechter formalism for the structygrametersd and B (White, Efstathiou & Frenk 1993, Eke,

formation (Press & Schechter 1974). Cole & Frenk 1996, Viana & Liddle 1996). In our work, we
use the “best fitting values” from Viana & Liddle (1996) which
areA = 0.6 andB = 0.36 + 0.319, — 0.28Q2 for an open

3.1. Predicted population of collapsed objects CDM universe 2y < 1 andA = 0) or B = 0.59 — 0.16Q +
0.06Q2 for a flat universe with a non zero cosmological con-

An estimate of the cumulative effect of the moving lenses rstant {2+ A = 1). We usen = —1 for the spectral index in the

quires a knowledge of the number of objects of a given madsister mass regime which is the theoretically predicted value.

that will contribute to the total effect at a given epoch. We aSome local constraints on the temperature abundance of clus-

sume that this number is accurately predicted by the abundaters favoum = —2 (Henry & Arnaud 1991, Oukbir, Bartlett &

of collapsed dark matter halos as a function of their masses &iadnchard 1997) but we did not investigate this case.
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3.2. Peculiar velocities with small groups and clusters of galaxi¢8'¢ and10'® M,).

The predicted number of massive objects is derived from a
On the scale of clusters of galaxies, typically 8 Mpc, one distribution of sources using the Press—Schechter formalism
can assume that the density fluctuations are in the linear regimermalised (Viana & Liddle 1996) using the X-ray tempera-
Therefore the fluctuations are closely related to the initial coture distribution function derived from Henry & Arnaud (1991)
ditions from which the structures arise. In fact, in the assumgiata. This normalisation has also been used by Mathiesen &
tion of an isotropic Gaussian distribution of the initial densitvrard (1997) for the ROSAT Brightest Clusters Sample com-
perturbations, the initial power spectrunik) gives a complete piled by Ebeling et al. (1997). The position and direction of
description of the velocity field through the three—dimensionaiotion of each object are random. Their peculiar velocities
rmsvelocity (v,.,,s) predicted by the linear gravitational instaare also random within an assumed Gaussian distribution. Here
bility for an irrotational field at a given scalé (Peebles 1993). again, the correlations were neglected because the effectis max-

This velocity is given by: imum very close to the central part of the structure (about 100
1 oo 1/2 kpc) whereas the correlation length is between 5 and 20 Mpc

vrms = a(t) H f(Q, A) {2 5 / P(k)W?(kR) dk (6) (Bahcall 1988). The final maps account for the cumulative ef-
7™ Jo

fect of the moving lenses with redshifts lower than= 1.5.
wherea(t) is the expansion parameter, the Hubble constantwe refer the reader to Aghanim et al. (1997) for a detailed de-
and the density parametér vary with time (Caroll, Press & scription of the simulation.
Turner 1992). The functiofi(€2, A) is accurately approximated  |n this paper, some changes and improvements have been
by f(2,A) = Q¢ (Peebles 1980) even if there is a non zerdade to our previous study (Aghanim et al. 1997). In this paper,
cosmological constant (Lahav et al. 1991). Furthermore, undigé predicted source counts (Eq. 5, Sect. 3.1) are in agreement
the assumptions of linear regime and Gaussian distribution@ith more recent data. They are also adapted to the various
the density fluctuations, the structures move with respect to figsmological models that we have assumed. The standard de-
global Hubble flow with peculiar velocities following a Gausviation of the peculiar velocity distribution is computed using
sian distributionf (v) = ﬁ oxp(ggz”’m) which is fully  equation 6 and is in reasonable agreement with the data. The
described by, This prediction is in agreement with numeradvantage of using this equation s that the variations with time
ical simulations (Bahcall et al. 1994, Moscardini et al. 1996)and cosmology are directly handled in the expression. As we
The present observational status of peculiar cluster veloBfinted out in section 2, the secondary effects we study here
ties puts few constraints on the cosmological models. Res i€ @ssociated with the whole mass of the structure, not only
from the Hudson (1994) sample using,& and IRTF dis- the gas mass. Therefore, the gas part of structures are modelled
tance estimators give respectively,s = 688+ 82 and646+ USing thes—profile (as in the previous case) _to simulate _the SZ
120 km/s, a composite sample gives,., = 725 + 60 km/s ©ffect. Whereas the density profile (Eq. 4) is used to simulate
(Moscardini et al 1996). Giovanelli's (1996) sample gives e potential well of the moving lens effect. We note that the
smaller valuep,,,., = 356 + 37 km/s. results of the N-body simulations of Navarrro, Frenk & White
In our paper we compute the three—dimensiomas peculiar (1996) are con§|stent with lthe a§§umptlon of an intra—cluster
velocity on scale 8! Mpc (typical virial radius of a galaxy isothermal gas in hydrostatic equilibrium with a NFW halo.
cluster) using Eq. 6 for the three cosmological models. This is
because large scale velocities are mostly sensitive to long wave- i
length density fluctuations. This smoothing allows us to get rfti Results of the data analysis
of the nonlinear effects on small scales but it also tends to un- i .
derestimate the peculiar velocities of the smallest objects ti¥¢ analyse the simulated maps of secondary fluctuations due
we are interested in. Nevertheless, with regard to the rather {i-the moving lens effect, for the three cosmological models
portant dispersion in the observational values 320,,s <780 described in Sect. 3, and we _quantlfy their c_ontnbunons. We
km/s), we use the predicted theoretical values, which range B0 Make attempts at detecting and extracting the secondary
tween 400 and 500 km/s, and are hence in general agreenfgigtuations from the entire signal (primary CMB, SZ kinetic
with the observational data. effect and moving lenses).

3.3. Simulations 4.1. Statistical analysis

For each cosmological model, we generate a simulated m&p show the histogram of the secondary fluctuations for the
of the moving lens effect in order to analyse the contributignoving lens effect (randomly generated) in the three cosmogo-
to the signal in terms of temperature fluctuations. The siries (Fig. 2). In all cases, the amplitude of anisotropies ranges
ulations are essentially based on the studies of Aghanimretghly betweedT /T ~ —1.510~° andéT/T ~ 1.510".

al. (1997). In the following, we describe briefly the main hyThermsvalue of the anisotropies varies a little with the cosmo-
pothesis that we make in simulating the maps of the tempelegical model(%5)¢.0M ~ 521077, (3F)MPM ~ 341077

ture fluctuations induced by the moving lens effect associataad finally (2F)9SPM ~ 3.510~7. Our results are in general

rms
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Fig. 2. Histograms showing the distributions of the secondarydlaict Fig. 3. Power spectra of the primary fluctuations obtained using the

tions in the simulated maps. The solid, dashed and dotted kre for CMBFAST code compared to the fitted power spectra of the dacpn

respectively the standard, Open and Lambda CDM model. fluctuations due to the Sunyaev—Zel'dovich kinetic eftbatk lines)
and to the moving lens effect (thin lines). The power spdoirdhe
standard CDM model (solid line), open CDM model (dashed) kamel

agreement with those of Tuluie, Laguna & Anninos (1996). lambda CDM model (dotted line) are shown.

all the cosmological models, thims value of the anisotropies

is about a factor 10 lower than tims amplitude of the fluc- Taple 1. Fitting parameters for the power spectrum of the fluctuation

tuations due to the SZ kinetic effect associated with the safRguced by moving lenses as a function of the cosmologicdemo

structures, which is abodt 10~%; and is about 30 times lower

5T . . : ais bis Cis
than the(?)rms of_ th_e primary fluctuations in a standard SCOM 29107 35107 [ 3310°°
CDM model. The distribution of the temperature fluctuations OCDM | 1810- [ 7610~ | 4.910-2
induced by moving lenses exhibits a highly non Gaussian sig- ACOM T 2110°" 132 10=" | 3.410=°

nature (Fig. 2). The fourth moment of the distribution, called
the kurtosis, measures the peakedness or flatness of the distri-
bution relative to the normal one. We find that the kurtosis faable 2. Fitting parameters for the power spectrum of the fluctuation
the standard CDM, OCDM antiCDM models are positive andinduced by the Sunyaev-Zel'dovich kinetic effect as aibmaf the
respectively equal to about 51, 97 and 41. The distributions @asmological model.

thus peaked (leptokurtics). asz bsz
In the context of our statistical analysis of the secondary SCDM | 3.410° 7 | 43107

anisotropies, we also compute the fitted angular power spec- OCDM | 2310~ | 6.310° !

tra (Fig. 3) of the three main sources of anisotropies: primary ACDM [ 2610 ™ [ 2510 ©

CMB fluctuations (in the standard CDM model) and both the
predicted power spectra of the fluctuations due to the moving
lenses (thin lines) and the SZ kinetic effect (thick lines). In fig-. . . . .
ure 3, the solid lines are for the standard CDM model, dasr%é'ﬁmar amphtqdes, at large scales, in particular up o 200

. . where we notice an excess of power at small angular scales
and dotted lines are respectively for the open and non zero cQs; S

3 . in"the OCDM model. This is because IdW models produce

mological constant models. We fit the power spectra of the S

ondary anisotropies due to moving lenses with the general e)?(gjher counts thaft, = 1 models (Barbosa et al. 1996).
pressi)(/)n' p 9 9 The moving lens power spectra, for both CDM an@dbDM

models, exhibit a plateau &t> 500 with a decrease at larger

(1 + 1)C) = ais — bis exp(—cusl), ™ angular scales. For the OCDM model, the dependence is roughly
in which the fitting parameters for every cosmological modebnstant at all scales. We also note that the highest and lowest
are given in table 1. The SZ kinetic anisotropies are fitted wifower are obtained, at small angular scales, for respectively the

the following expression: standard CDM and OCDM models. At large scales, the oppo-
114+ 1)Cr = aszl+bsz 1%, (8) Siteistrue.

n order to interpret this behaviour, we distinguish between
/hat we refer to as the resolved and unresolved structures.
The spatial extent of the resolved structures is much greater
The power spectra of the SZ kinetic effect exhibit the chathan the pixel size (or analogously the beam size). Whereas,
acteristic/? dependence on small angular scales for the poirthe unresolved objects have extents close to, or smaller than,
like source dominated signal. All the power spectra have rathke pixel size. At the pixel size an unresolved structure gener-

with the fitting parameters for the cosmological models gat
ered in table. 2.
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ates a SZ kinetic anisotropy which is averaged to a non-zero

value. Whereas the dipolar anisotropy induced by the moving 1078
lens effect is averaged to zero (except what remains from the ;-9
side effects). A pixel size anisotropy thus does not contribute

to the signal in the moving lens effect; while it contributes with 10
its 0T /T amplitude in the SZ kinetic effect. As a result, the ;
distribution of the moving lens anisotropies does not reflect the
whole population of objects, but only the distribution of thei 107121
resolved ones. In the OCDM model the structures are more nu-
merous and form earlier than in a standard CDM model. Conse-
quently, the distribution of unresolved objects in OCDM thus ;- 14
shows a large excess compared with the standard CDM and = _ 5}
there are less resolved structures in the OCDM model than in '©
the CDM. The excess of power in the the moving lens fluctu-
ations spectrum (Fig. 3, solid line) reflects the dependence of
the size distribution upon the cosmological model. Fig. 4. Randomly generated power spectra of the primary fluctuation
At a given large scale and for the SZ kinetic effect, there g the standard CDM model (solid line) compared to the seaond
more power on large scales in a standard CDM model coflirctuations due to the moving lens effect (dashed-dottel #ind the
pared with the OCDM. This is because the contribution to tigainyaev-Zel'dovich kinetic effect with a cut-offiat* M, (dashed
power comes from low redshift resolved structures, which diee) and at10'* M, (dotted line).

less numerous in an OCDM model. Consequently, in the case

of the fluctuations induced by the moving lens effect at large o .
scale, the power in the OCDM model is greater than in th@ arbitrary limits on the masses of the structures. Namely: in
standard CDM. In addition, at a given large scale the po\,\)é}e first model, we assume that all the dark matter halos with
of the moving lens effect accounts for the cumulative contrib[Passes greater thad' Mc, have a gas fraction of 20% and
tion from the massive objects, with high amplitude, and fro@xhibit SZ thermal and kinetic anisotropies; while in the second
the less massive ones, with lower amplitudes. model, it is only the structures with mass&s > 10'* Mg,

A comparison between the CMB and the moving lens povs)'é(PiCh producg SZlanisotropies. We ran the simulations with
spectra obviously shows that primary CMB fluctuations dor®th @ssumptions in the standard CDM model and computed
inate at all scales larger than the cut-off scale, whatever {he corresponding power spectra (Fig. 4). The power spectrum
cosmological model (Fig. 3). Furthermore in the OCDM an@ssomated_wnh the SZ_ kinetic effect shows_, as expected, that
ACDM models the cut-off is shifted towards smaller anguldfe cut-off in masses induces a decrease in the power of the
scales making the CMB the dominant contribution over a large¢ kinetic effect on all scales, and in particular on very small
range of scales. The most favourable configuration to study aif@!es With a cut-offdt= 4000. The power spectrum of the SZ
analyse the fluctuations is therefore the CDM model sincekipetic anisotropies can be fitted with the following expression:
gives the largest cut-off scale compared to the other cosmg-4 1), = —3.3107" + 1.6 10"l exp(6.2107%).  (9)
logical models and since it gives the highest prediction for the . . .
power of the moving lens effect. The level of spurious addp_esp_lte this cut-off_ln mass and the decrease in power, the SZ
tional signal associated with the moving lens effect is negligfinetic effect remains much larger than the moving lens ef-
ble compared to both the primary and SZ kinetic fluctuation§Ct- Thereforg at small gngular scales, the $Z kinetic point like
Below the scale of the cut-off in the CMB power spectrum, tHiPUrces are stlI_I th_e major source of confusion. In order to get
12 dependence of the SZ fluctuations is dominant over the méif of this pollution in an effective way, one would need a very
ing lens effect. Moreover, contrary to the thermal effect, tHdarp but unrealistic cut-off in mass.

SZ kinetic, moving lens and primary fluctuations have black

body spectra. This makes the spectral confusion between them

acrucial problem. At small angular scales, the SZ kinetic effeéf2. Detection and extraction
represents the principal source of confusion.

Nevertheless, the contribution of the SZ kinetic effect M/e analyse the simulated maps in order to estimate the ampli-
very dependent on the predicted number of structures that sttades of the anisotropies associated with each individual mov-
agas component. In other words, some objects like small groimgsstructure. In such an analysis both primary CMB and SZ
of galaxies may not have a gas component, and therefore nok8i&tic fluctuations represent spurious signals with regards to
thermal or kinetic anisotropy is generated, but they still exhilite moving lens. Figure 3 shows that these signals contribute
the anisotropy associated with their motion across the sky. \Aedifferent scales and at different levels. The primary CMB
attempt to study a rather wide range of models. We therefantribution vanishes on scales lower than the cut-off whereas
use two prescriptions to discriminate between “gaseous” dhe SZ kinetic contribution shows up at all scales and its power
jects and “non gaseous” ones. These prescriptions correspimedeases a& on small scales. This indicates clearly that the

.
100 1000
Multipole order
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from the other contributions thanks to the spectral signature.
The problem is therefore eased since it lies in the separation
of moving lens, SZ kinetic and primary CMB anisotropas
known positionsNevertheless the clusters and their gravita-
tional potential wells are likely to be non-spherical, making the
separation difficult. In the following, we will show that even

in the simple spherical model we adopt the separation remains
very difficult because of the spectral confusion of the moving
lens, SZ kinetic and primary CMB fluctuations. Separation is
even more difficult because of the numerous point-like SZ ki-
netic sources corresponding to weak clusters and small groups
of galaxies for which we do not observe the SZ thermal effect.

4.2.1. Method

In order to clean the maps from the noise (SZ kinetic and CMB
. . . ) fluctuations), we filter them using a wavelet transform. Wavelet
Fig. 5. Plot showing the contours superimposed over a simulated mgpnsforms have received significant attention recently due to
g;g:l ?;igif:ggf ing,t)‘cigebé'onmtgmngvlggs:j d”;g‘f;mﬂ“fnc their suitability for a number of important signal and image
the plot are1.5 10,5'ﬂ'_ 10-5 +5.10-° +1.10-° processing tasks. The principle behind the wavelet transform,
! ’ ’ as described by Grossmann & Morlet (1984), Daubechies (1988)
and Mallat (1989) is to hierarchically decompose an input im-

. ) ) age into a series of successively lower resolution reference im-
most important problem with the analysis of the maps (extragges and associated detail images. At each level, the reference
tion and detection of the moving lens anisotropy) is the confiinage and detail image contain the information needed to re-
sion due to the point-like sources. This problem is made woksshstruct the reference image atthe next higher resolution level.
by spectral confusion. A compromise must be found betwegg, what makes the wavelet transform interesting in image pro-
investigating scales smaller than the CMB cut-off, which magessing is that, unlike Fourier transform, wavelets are quite lo-
imises the pollution due to SZ kinetic effect, and exploringglised in space. Simultaneously, like the Fourier transform,
larger scales where the SZ contribution is low (but still 10 timggayelets are also quite localised in frequency, or more pre-
larger than the moving lenses). The main problem here is thfdaly, on characteristic scales. Therefore, the multi-scale ap-
on these scales the primary fluctuations are 100 times largegach provides an elegant and powerful framework for our im-
than the moving lenses which makes their detection hopelesgye analysis because the features of interest in an image (dipole

Nevertheless, the signal has two characteristics that maiastern) are generally present at different characteristic scales.
the attempts at detection worthy at small scales. The first &duthermore, the wavelet transform performs contemporane-
vantage is that the anisotropy induced by a moving lens exhititgsly a hierarchical analysis in both the space and frequency
a particular spatial signature which is seen as the dipole—liteemains.
patterns shown in figure 5. The second, and main advantage isThe maps are decomposed in terms of a wavelet basis that
that we know the position of the center of the structures tharikas the best impulse response and lowest shift variance among
to the SZ thermal effect. a set of wavelets that were tested for image compression (Vil-
In fact, the objects giving rise to a dipole—like anisotropy at@senor et al. 1995). These two characteristics are important
either small groups or clusters of galaxies with hot ionised géisve want to identify the locations and the amplitudes of the
which also exhibit SZ thermal distortions. The latter, charagioving lenses. Since the moving lenses induce very small scale
terised by the so-called Comptonisation parametenave a anisotropies compared to the CMB, we filter the largest scales
very specific spectral signature. It is therefore rather easy to éieorder to separate these two contributions. We note that this
termine the position of the center of a structure assuming tiago allows us to separate the contributions due to the large
it corresponds to the maximum value of thparameter. In the scale SZ kinetic sources. In the following we describe our anal-
context of the Planck multi-wavelength experiment for CMBsis method, first applied to an unrealistic study case and then
observations, it was shown (Aghanim et al. 1997) that the It a realistic case.
cation of massive clusters will be well known because of tf&tudy case
presence of the SZ thermal effect. We filter the large scales of a map of CMB+moving lens
We based our detection strategy for the moving lens effect flmctuations (no SZ kinetic contribution) in order to test the ro-
these two properties (spatial signature and known location). Westness and efficiency of the wavelet transform filtering. In
also assumed that the SZ thermal effect was perfectly separdkésl case, the noise due to the CMB is efficiently cleaned. In
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Fig. 6. The two upper panels show simulated maps: on the left, tatal ofi the fluctuations (CMB+SZ+lens) linear scale between10~*
(white) and—1.310~* (black). On the right is shown the map of the moving lensesufitions (linear scale betweens 10~° (white) and
—1.210~" (black)). The two lower panels are the result of the wavelketriiig process. The left panel is for a CMB+lens configuwatiin
which we notice that the secondary anisotropies are rathelt extracted. The right panel represents the case of altrifoutors and shows
that the moving lenses are completely dominated by the ®fikimise.

fact, Figure 6 lower left panel shows a residual signal (symbdérge scales is cleaned, whereas the SZ kinetic effect, which
ised by the dots) associated with the moving lens fluctuatiofs mainly a point-like dominated signal, at least one order of
which are simulated in the upper right panel of the same figragnitude larger than the power of the moving lenses, is not
ure. We have confirmed that the positions of the residual sigaédaned and remains in the filtered signal. We have filtered
agree with the positions of the input structures. Moreover, va¢ several angular scales without any positive result. On large
were able to successfully extract the secondary fluctuations deales the extended dipole patterns are polluted by the CMB,
to the moving lenses, as well as estimate their average peaksanentioned above, and on small scales the SZ kinetic fluc-
peakdT /T values. Figure 8 shows the average peak to petlations are of the same scale as the moving lens anisotropies.
amplitudes of the input simulated fluctuations (solid line) andfe also tried the convolution of the total map (CMB+SZ ki-
the extracted values (dashed line). The main features are weétic+tmoving lenses) with the dipole pattern function but we
recovered, although the amplitudes suffer from the smoothingre still unable to recover the moving lens fluctuations. In
of the filtering procedure. In this study case, with no SZ kfact, the combination of two SZ kinetic sources, one coming
netic contribution, we find a correlation coefficient between ifierward and the other going backward, mimics a dipole-like
put and recovered values of about 0.95. pattern. In order to distinguish between an intrinsic dipole due
Realistic case to a lens and a coincidence, one needs to know a priori the di-

When this method is applied to filter a map containing aﬂpction of Fhe "‘°F‘°" W.hiCh is of course not possible. puring
contributions (CMB+SZ kinetic+moving lenses), we are no Io\ggéfnalys'st wg mvis;!g'alted ﬁ”o pas?s‘for the Em off |frf1 mass
able to identify or locate the moving lens fluctuations, as shoWwn, ; escribe in Sect 4.1. For the simulations with cut-off mass
in fig.6 lower right panel. Here, the CMB which dominates a0 Mo the resulting background due to point-like SZ fluctu-
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arately, we also make the transform for the remaining signals
(CMB+SZ kinetic). We locate the wavelet coefficients for the
moving lenses whose absolute values are higher than the abso-
lute values of CMB+SZ kinetic coefficients. Then, we select, in
the transform of the total fluctuation map (CMB+SZ+lenses),
the coefficients corresponding to the previously located ones.
Finally we perform the inverse transform on the map (CMB+SZ+lenses)
according to the selected coefficients. When we compare the
average peak to peak amplitudes of the recovered (Fig. 7: dashed
line and Fig. 8: dotted-dashed line) and input (Fig. 7 and Fig.
8, solid line) lens fluctuations, we find a very good correlation
g between the amplitudes of the original and the reconstructed
moving lens fluctuations. The correlation factor is of the order
of 0.7 for CMB+SZ+lenses with a cut-off mass ®t'? M,

and higher than 0.9 with the cut-off a6'4 M. This differ-

Fig. 7. Average peak to peak amplitude of the secondary anisosopfCe between the correlation factors is an effect of the cut-off
due to the moving lenses (cut-off mass* M) for lenses with a in masses. In fact, for the0'* Mg, cut-off, the filtered maps
decreasingy parameter. The solid line represents the amplitudes @re cleaner than for the'? M, cut-off. Therefore, in the lat-

the original simulated lenses map. The dashed line reptestie ter case some of the lenses have very little or no signature in
extracted amplitudeafter sorting the wavelet coefficients and fil- the wavelet decomposition, hence they are not recovered and
tering all contributions (CMB+SZ+lenses). The correlation facts  the correlation factor decreases.

equal to 0.9.
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The results of our study case confirm that the moving lens
fluctuations have a significant spatial signature in the total sig-
nal although their amplitudes are very low compared with the
CMB and SZ fluctuations. However, it is worth noting that such
a “good” result is obtained only because we use sorted coeffi-
cients from two separated maps, one containing the lens signal
and the other containing the polluting signals. In a real case,
there is no way to separate the contributions because of the
spectral confusion and therefore there is no a priori knowledge
of the “right” coefficients in the wavelet decomposition. In our
analysis, we tried several sorting criteria for the coefficients but
we could not find a robust and trustworthy criterion to repro-
ducibly discriminate between the wavelet coefficients belong-
ing to the moving lens fluctuations and the coefficients belong-
0 5 10 15 20 25 30 ing to the noise (SZ kinetic and CMB fluctuations). During the

Lens number analysis, we could not overcome the physical limitation corre-
sponding to the presence of sources of SZ kinetic anisotropies

Fig.8. Average peak to peak amplitude of the secondary anisosopig the same scale and with amplitudes at least 10 times higher
due to the moving lenses (cut-off mags$ M) for lenses with de- _éhan the signal (moving lens fluctuations).

creasingy parameter. Solid line represents the amplitudes in the-ori
inal simulated lens map. The dashed line represents thaatgtt am-
plitudes without sorting the wavelet coefficients and ditearing the
CBM+lenses contributions (no SZ kinetic). The dotted-ddsline
represents the extracted amplitudes after sorting the leawmeffi-
cients and filtering all contributions (CBM+lenses+SZ King

Average peak to peak amplitude

5. Conclusions

In our work, we investigate the secondary fluctuations induced
by moving lenses with masses ranging from those of groups of
galaxies to those of clusters of galaxies in a simple way, based
ations is lower than the cut-off 40'® M, case; but we were On predicted structure counts and simulated maps. This method
still unable to recover the moving lens fluctuations. allows us to explore a rather wide range of scated ( arcsec-
onds) in various cosmological models. The analysis, in terms
In our attempt at taking advantage of the spatial signatureaffangular power spectra, show the scales for which the pri-
the moving lens fluctuations, we have located the coefficientsirary fluctuations are dominant (Fig. 3). In the standard and
the wavelet decomposition that are principally associated witmbda CDM models, the primary anisotropies are dominant
the moving lenses and selected them from all the wavelet cespectively for scales < 4000 and! < 4500 whereas in the
efficients. Our study case procedure is the following. We makipen CDM model they are dominant for< 6000. In prac-
the wavelet transform for the moving lens fluctuations and, seje, it is thus impossible to detect the secondary anisotropies
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due to moving lenses in the open model. The standard CORéferences

model shows the smallest cut-off scale with an intermediate SZ ; .

kinetic pollution, compared to the other two models. Itis ther@-ghan'm' N., Désert, F-X., Puget, J-L., Gispert, R. 1988A, 311,
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Chapitre 6

Un modele de formation de
galaxies: Milieu Intergalactique
chaud et photoionisé

6.1 Introduction

La formation des grandes structures de 'univers est une des questions
fondamentales de la cosmologie moderne. Dans ce cadre, le mécanisme de
I'instabilité gravitationnelle est celui qui explique le mieux les observations,
quelque soit la physique invoquée pour engendrer les perturbations initiales.
Le caractére éminemment non-linéaire de la formation des galaxies a conduit
les cosmologistes a développer des simulations numériques de plus en plus
performantes. Cependant la composante baryonique de la matiere n’a été
inclus que récemment dans ces simulations, qui restent limitées dans leur
gamme de masses. Une approche analytique du probleme reste néanmoins
possible, a condition que certaines hypotheses soient validées par les simula-
tions. Un exemple d’une telle approche est la fonction de masse de Press &
Schechter (1974). Cette derniere a été validée par les simulations a N corps
(matiére noire), quoique de récents résultats montrent que ce formalisme
surestime la fonction de masse d’'un facteur 1,5 — 2 aux petites masses (voir
Gross et al. (1998)). La bonne prédiction analytique de la fonction de masses
déduite des simulations aux petites échelles a néanmoins ouvert une voie pour
explorer la formation des structures aux échelles galactique et sub-galactique,
jusqu’au probléeme de la formation des toutes premieéres structures (Tegmark
et al. (1997a)).

A ces échelles, le caractere dissipatif de la matiere baryonique joue un roéle
primordial, puisqu’il permet la formation des étoiles. Il a donc été proposé que
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les processus de refroidissement du gaz soient indispensables a la formation
des galaxies. L’inclusion des baryons dans les halos de matiere noire soumis
a une loi de Press & Schechter a été étudiée en premier par White & Rees
(1978). IIs ont essayé d’en déduire la forme de la fonction de luminosité des
galaxies et ont conclu que cette fonction devait étre en tous les cas plus
pentue que la fonction de masse aux petites masses, impliquant une fonction
de luminosité beaucoup plus pentue que celle observée. Ce probleme fut aussi
constaté par Peacock & Heavens (1990) dans le contexte du formalisme des
pics. Depuis 'article de White & Rees (1978), ’ensemble des modeles semi-
analytiques de formation de galaxies ont tenté de répondre a ce probleme;
Rees (1984) a noté que la photoionisation du gaz par les premieéres étoiles
pouvait empécher la formation ultérieure de petites galaxies. Ce probleme
s’est vu confirmer dans des études ultérieures, en effet White & Frenk (1991)
ont construit un modele ou ce probleme était résolu par I'injection d’énergie
dans le gaz au centre des halos de matiére noire, au prix d’une production
de métaux trop large. Dekel & Silk (1986) supposent quant a eux que les
supernovae sont capables d’éjecter le gaz des petites galaxies, évitant ainsi
la formation ultérieure d’étoiles. Ce type de modele a également été étudié
par Cole (1991). Afin d’expliciter la réalité de ce probléme en termes simples,
Blanchard et al. (1992) ont étudié 'histoire du gaz intergalactique dans son
ensemble. Moyennant de simples criteres de refroidissement du gaz dans les
halos, ils en ont conclu que la plupart du gaz aurait di étre froid a notre
époque (sous forme d’étoiles ou de gaz dense), conduisant ainsi a une quantité
de gaz froid dix fois plus grandes que celle observée au sein des galaxies. Ils
qualifierent ce probleme de sur-refroidissement du gaz cosmologique.

Ce probleme est difficile a appréhender lors de simulations numériques
car il apparait surtout aux tres petites masses. Cependant, la trés grande
résolution des simulations de Navarro & Steinmetz (1997) a permis de mettre
en évidence ce probléme de maniére numérique, et cela en bon accord avec les
prédictions issues du formalisme de Press & Schechter complété d’un simple
critere de refroidissement du gaz. Blanchard et al. (1992) ont proposé comme
solution a ce probleme que le Milieu InterGalactique (MIG) soit réchauffé
par les premieres structures a une température suffisante pour prévenir le
collapse du gaz dans la plupart des halos de matiere noire. Ce scénario sera
étudié de maniere quantitative dans la suite de ce chapitre. Il pose également
le probleme de 1’éjection de l'énergie produite au sein des galaxies dans le
milieu intergalactique, point qui sera brievement discuté.

D’autre part, les observations récentes (CFRS, HDF) ont apporté de nou-
velles informations sur la formation des galaxies. En effet, les données du
CFRS (Lilly et al. (1995)) montrent un accroissement du taux de formation
d’étoiles jusqu’a z ~ 1, tandis que les données HDF montrent au contraire une
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décroissance apparente de ce méme taux a grand DVR. De plus, le contenu
en gaz neutres des objets denses a été observé jusqu’a z ~ 4. Il est donc
intéressant de voir si notre modele peut rendre compte de ces observations.
Dans un premier temps, nous étudions le probleme du sur-refroidissement
du gaz, et sa sensibilité dans les différents parametres. Nous étudions ensuite
I'influence de la photoionisation du MIG et son influence sur la formation
des galaxies. Nous en concluons que la photoionisation réduit sensiblement
la fraction de gaz froid, mais de maniere insuffisante cependant pour ré-
soudre le probleme du sur-refroidissement. Nous étudions ensuite le cas du
MIG photoionisé, et réchauffé (probablement de maniere collisionnelle) par
les structures elles-mémes. Enfin, nous résumons les principaux résultats de
cette étude.

6.2 Le probleme du sur-refroidissement

6.2.1 Phénoménologie

Une premiere question fondamentale que nous devons nous poser est:
Qu’est-ce qui détermine physiquement la taille et la luminosité d’une galaxie
typique " Pour répondre a cette question, Gamov (1948) a recherché cette
échelle typique dans la physiques des perturbations linéaires avant et apres
la recombinaison. Or I’échelle de Jeans est, dans les deux cas, tres différente
de I’échelle d’une galaxie typique. D’autre part, 1’échelle de diffusion (Silk
(1968)) est aussi beaucoup plus grande que celle des galaxies. Un processus
clé pour la compréhension de l'échelle des galaxies type est le critére de
refroidissement: durant le collapse gravitationnel d’une structure l'énergie
cinétique du gaz est transformée en énergie thermique, qui doit étre évacuée
d’une maniere ou d’une autre pour que le gaz se contracte suffisamment afin
que la formation stellaire ait une chance de commencer. C’est pourquoi les
galaxies L, ont été associées aux plus gros halos dans lesquels le gaz est
susceptible de refroidir en un temps moindre que 1'dge typique de 1'univers
(Binney (1977); Rees & Ostriker (1977); Silk (1977)).

C’est dans ce contexte que le probleme du sur-refroidissement apparait,
et cela probablement dans tous les scénarios hiérarchiques de formation des
galaxies. En effet dans ces scénarios, une bonne partie du gaz devrait se
concentrer dans des halos de matiéere noire de vitesse circulaire comprise entre
20 et 200 km /s. La température virielle des halos est alors supérieure & 10* K,
et le gaz est alors suffisamment chaud et dense pour que le refroidissement
radiatif soit extrémement efficace. On s’attend donc a ce qu’une grande partie
du gaz soit dans une phase froide actuellement (le terme « phase froide »
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comprend également les étoiles, il s’agit du gaz qui a refroidi au cours de son
histoire). Or la nucléosynthese standard prédit une densité baryonique de
I'ordre de € = 0,05 hzZ, tandis que toutes les étoiles observées contribuent
a une densité de 2, ~ 0,005 — 0, 01.

On peut noter a ce stade que le critéere de refroidissement est une condition
nécessaire a la formation des étoiles, mais a prior: pas forcément suffisant.
Cependant ce critere donne une bonne idée de la quantité de gaz ayant re-
froidi. Or la quantité actuelle de gaz froid et dense observée dans l'univers
est faible, et il est donc raisonnable de penser qu’il a été efficacement converti
en étoiles. Cependant il se pourrait qu’il y ait plus de gaz froid que nous n’en
voyons (Pfenniger & Combes (1994)), ou alors que ce gaz ait été transformé
en étoiles que nous ne voyons pas. Dans les deux cas, on aurait alors des
candidats de matiére noire baryonique, et le probleme du sur-refroidissement
donnerait alors un moyen de créer de la matiere noire dans les galaxies. En
particulier, cela donnerait une explication pour la formation des MACHOs
dans le halo Galactique. Si ces derniers sont bien présent en quantité dans le
halo de notre Galaxie, et que ’on peut considérer le rapport MACHOs/étoiles
est universel, alors leur densité serait de ’ordre de Qp;4cmo0s >~ 5 — 10 §2,.

On pourrait d’autre part tenter de résoudre le probléeme en considérant
que les prédictions de la nucléosynthese primordiale sont fausses. Cependant,
les observations X des amas de galaxies montrent que plus de 80 hiy’% des
baryons sont sous forme de gaz chaud. Ainsi la fraction de gaz ayant refroidi

(sous forme d’étoiles dans ce cas précis) reste faible. Plus précisément le

rapport mafﬁ;gg?gﬁiﬂggfgﬁs,él‘ﬁlignas est de I'ordre de 7 — 10, et en sup-

posant que ce rapport est universel, on trouve que la densité de baryons dans
I'univers, principalement sous forme de gaz intergalactique, est de 'ordre de
Qpe_amas >~ (1+(7—10) h5l03/2. Il est intéressant de noter que cette estimation
est en bon accord avec les prédictions de la nucléosynthese primordiale. En
effet le rapport des masses sous formes d’étoiles visibles et de la masse de
baryons dans les amas est compatible avec le rapport Q. /Qp, >~ 0,05 — 0, 2.

6.2.2 Formalisation du probléme

Notre compréhension du comportement des baryons lors de la forma-
tion des structures a beaucoup évolué durant ces dernieres années grace aux
simulations numériques. A part des phases transitoires qui peuvent étre com-
plexes, il semble maintenant bien établi que le gaz est réchauffé par les chocs
qui se produisent lors du collapse, et qu’il finit dans un état proche de I'équi-
libre hydrostatique a la température du viriel :

T, ~5x 10°M*(1+ 2) K (6.1)
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ott Mys = M /(10" Mc,)). Cependant, cet équilibre ne subsiste que tant que
le gaz ne perd pas une fraction notable de son énergie interne, c.-a-d. pour
une période plus courte que le temps de refroidissement. D’autre part la fonc-
tion de masse de Press & Schechter ne change significativement que pour des
temps comparables au temps de Hubble, donc si le temps de refroidisse-
ment est supérieur a ce dernier le gaz entrera dans la formation d’une autre
structure avant d’avoir eu le temps de refroidir. Au contraire, si le temps de
refroidissement est plus court que le temps de Hubble, le gaz aura refroidi
de facon significative avant que I’évolution gravitationnelle du halo n’ait pu
le réchauffer. D’autre part, si le gaz commence a refroidir, il se contracte et
refroidit de plus en plus vite, et cette évolution ne peut étre stoppée appa-
remment que lorsque le gaz atteint de grandes densités ou il est maintenu
grace a sa vitesse circulaire ou alors transformé en étoiles.
La fraction instantanée de gaz qui peut refroidir se calcule ainsi:

1 o
fe(z) = ;/0 mN(m)w(m)dm (6.2)

ou w(m) est la fraction du gaz présent dans une structure de masse m sus-
ceptible de refroidir ou ayant déja refroidi auparavant. En pratique, w(m)
peut étre évaluée en supposant que le gaz est initialement homogene dans
la structure et en calculant son temps de refroidissement. Si ce temps de
refroidissement t.(m) est plus petit qu’'un certain temps dynamique d’évolu-
tion gravitationnelle de la structure (que nous prendrons égal au temps de
Hubble par la suite), le refroidissement se fait sans réchauffage da a 1’évolu-
tion de la structure!. Dans notre cas le gaz dans un halo de masse donnée est
simplement capable ou incapable de refroidir, cela dans son ensemble. Ainsi
la fraction instantanée de gaz susceptible de refroidir peut se récrire:
1 ma
fe(z) == mN(m)w(m)dm (6.3)
P Jmy
ou w(m) est la fraction effective des baryons qui finissent dans la phase froide,
et t.(my) = t.(ma) = ty.
Le probleme suivant est de calculer la fraction totale de gaz refroidi. Aussi
longtemps que la fraction intégrée reste petite, on peut 1'écrire ainsi:

F.(2) = /OO fctf)dt (6.4)

1. 11 est a noter que I’hypothése d’homogénéité du gaz pourrait étre remplacée au profit
d’un modele de la distribution du gaz et I'introduction d’un rayon de refroidissement, ce-
pendant cela ne changerait pas significativement nos conclusions et rendrait la présentation
inutilement compliquée
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Si la fraction intégrée devient grande, alors la formule précédente est invali-
dée dans la mesure ou la probabilité que du gaz susceptible de refroidir ait
déja refroidi dans un halo précédent devient non négligeable. En principe,
on devrait alors suivre I’histoire du gaz pas a pas dans les différents halos.
Cependant il existe un moyen de contourner le probleme. En effet on pourrait
supposer d’'une part que la probabilité que le gaz susceptible de refroidir ait
déja refroidi précédemment soit universelle, ce qui implique:

Fi(2) = 1— exp < /ZOO f;f?me) (6.5)

On put d’autre part utiliser le fait que les halos de grande masse a bas z
sont essentiellement construit a partir de halos de petites masses a grand z,
qui étaient déja dans la région de refroidissement. La fraction intégrée s’écrit
alors:

1 o0
F.(2) = o /ml(z) mN(m)dm (6.6)

et nous évitons les complications liées a 1’évolution des halos. Dans un scé-
nario réaliste F.(z) reste petite cependant, et nous pouvons alors utiliser
I’équation 6.4.

Nous avons évalué la fraction intégrée (6.6) pour deux modeles CDM
de facteur de forme I' = 0,5 et [' = 0,25. avec différentes valeurs pour la
normalisation du spectre. Ces résultats sont présentés dans la figure 6.1. Cette
figure montre que quelque soit le spectre de fluctuations initiales envisagé,
pres de 80% du gaz devrait avoir refroidi & ’heure actuelle, et illustre bien
le probleme du sur-refroidissement. La figure 6.2 montre que le calcul de F,
a 'aide de 1’équation 6.5 conduit a des résultats similaires, avec cependant
une fraction actuelle plus faible. Elle montre également la faible dépendance
des résultats dans la densité totale de baryons.

L’amplitude du probleme du sur-refroidissement du gaz étant d’un facteur
10, il est improbable qu’il soit résolu par un ajustement des différents para-
metres. Les figures 6.3 et 6.4 montrent bien que le probleme est réel, en effet a
certaines époques la fraction instantanée de gaz susceptible de refroidir est de
l'ordre de 20 & 50%. Ces valeurs sont déja supérieures a la fraction intégrée ac-
tuelle F, ~ 10%. 1l est aussi intéressant de noter que les fractions de gaz froid
obtenues a haut z (z ~ 5) sont suffisantes pour rendre compte de I’ensemble
des étoiles observées dans I'univers a notre époque! Or les données CFRS
montrent que la formation d’étoiles depuis z = 1 est loin d’étre négligeable,
et les données HDF ont tendance a indiquer que le plus gros de la formation
d’étoiles a eu lieu a relativement bas z, éventuellement aussi bas que z = 1.
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redshift

F1G. 6.1: Fractions intégrées F, pour deuz modéles CDM avec T' = 0,5 (traits
fins) et I' = 0,25 (traits épais). Les fractions ont été calculées a l'aide de
I’équation 6.6. La fraction actuelle de baryons ayant refroidi est relativement
insensible aux paramétres, et est proche de 80%.
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FiGg. 6.2: Mémes quantités que dans la figure 6.1, la fraction intégrée F,
(calculée a laide de l’équation 6.5) dans deux modéles CDM avec T' = 0,5
(traits fins) et ' = 0,25 (traits épais), pour différentes valeurs de €. Le
parametre de biais vaut ici b = 1,6. L’équation 6.5 donne des valeurs plus
faibles dans le régime des grands F., mais est proche de ’équation 6.6 dans
le régime intéressant ou F, est petit.
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F1G. 6.3: Fractions instantanées f. pour deur modéles CDM, T' = 0,5 (traits
fins) et I' = 0,25 (traits épais), avec différents Q. Le paramétre de biais vaut
b=1,6.
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F1G. 6.4: Fractions instantanées f. pour deuz modéles CDM, T' = 0,5 (traits

fins) et T' = 0,25 (traits épais), avec différentes valeurs du parameétre de biais.
Ici 4 = 0,05.

Si l'on regarde cependant la forme des courbes f.(z) représentant la frac-
tion instantanée de gaz accessible pour la formation d’étoiles, il apparait que
le pic de formation stellaire devrait se produire a relativement bas z, ce qui
semble étre observé. Ainsi si la quantité de gaz devant produire des étoiles est
beaucoup plus grande que le taux de formation stellaire réellement observé,
la forme de leurs distributions chronologiques semble proche. Cela nous en-
courage a penser qu’'un scénario ot la formation d’étoiles serait auto-régulée
apporterait une réponse satisfaisante au probleme du sur-refroidissement, ce
que nous étudierons plus en détail dans la suite de ce chapitre.

6.3 MIG réchauffé et formation des structures

S’il n’est pas difficile de se convaincre que le réchauffement du MIG joue
un role important dans la formation des galaxies, il est cependant beaucoup
plus difficile de dire quelle en est la source et quelle est précisément la phy-
sique de ce mécanisme d’auto-régulation. En suivant l'exemple de Larson
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(1974), Dekel & Silk (1986) ont construit un modele ou la formation des pe-
tites galaxies était régulée par le réchauffement dii au supernovae; dans ce
modele le gaz est réchauffé et éjecté des petites galaxies, supprimant ainsi la
formation d’étoiles dans les petits potentiels gravitationnels. Le méme méca-
nisme fut repris par Cole (1991). Plus récemment, Tegmark et al. (1993) a
étudié ce type de modeles de maniere plus quantitative, et en a conclus que
si le MIG pouvait étre ionisé par les vents de supernovae et satisfaire ainsi au
test de Gunn & Peterson, une grande quantité de métaux étaient produits
aussi tot que z = 5.

Dans un scénario avec réchauffement, I'état physique du MIG pourrait
bien étre non homogene et compliqué. Dans notre modele, nous allons faire
I’hypothese simplificatrice que le gaz est essentiellement dans deux phases,
la premiere, condensée, consiste en du gaz froid éventuellement transformé
en étoiles, et la seconde consiste en un MIG supposé homogene. A grand z,
aussitot que le MIG est ionisé, ce dernier refroidit tres efficacement, et un
mécanisme de régulation doit étre invoqué pour le maintenir chaud

6.3.1 Meécanisme de suppression de la formation des
structures

Pour que notre scénario résolve le probleme du sur-refroidissement, il faut
que deux contraintes soient satisfaites:

— la quantité totale d’étoiles produites ne doit pas étre plus grande que
celle observée a I'heure actuelle,

— la quantité de gaz froid ne doit pas étre plus grande que celle observée
dans les systemes denses Lyman a.

Méme s’il existe des moyens de circonvenir ces contraintes (voir I'introduction
de ce méme chapitre), nous allons nous intéresser uniquement aux modeles
qui les satisfont. Pour réduire la quantité de gaz susceptible de refroidir au
cours de I'histoire de la formation des structures, il y a deux mécanismes dis-
tincts auxquels on peut penser. Le premier a déja été invoqué par Blanchard
et al. (1992); si le MIG est chaud, de température Ty, alors la formation
des galaxies sera supprimée aux échelles de masses telles que:

T, <Twuic (6.7)

Ce critere est certainement minimal dans la mesure ou la suppression pourrait
affecter des masses plus grandes. En effet lors du collapse d’une structure, le
gaz pourrait subir une compression adiabatique, menant a une augmentation
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de sa température. La suppression interviendrait alors pour des échelles de
masses telles que

T, < ATy (6.8)

Il est intéressant de noter que pour une température Ty ~ 10K, cela
conduit a la suppression de la formation de galaxies de vitesse circulaire
V. < 100km/s. Cependant, I’existence d’un critére de suppression a vitesse
circulaire constante n’est pas particulierement attrayant, en effet les obser-
vations montrent ’existence de petites galaxies, et la fonction de luminosité
ne montre aucune particularité autour de la magnitude M ~ 16. En fait, il
semblerait au contraire qu’il y ait un accroissement du nombre de galaxies
de faible luminosité autour de cette magnitude, plutot qu’'un décroissance
comme l'on pourrait s’y attendre (Zucca et al. (1997)).

Le deuxieme mécanisme auquel on peut penser pour supprimer la forma-
tion de galaxies est la photoionisation du MIG. Cette derniere ne se contente
pas de réchauffer le gaz aux alentours de 10*K, elle change également la
fonction de refroidissement du gaz. Les implications de ce second mécanisme
sont discutées dans la section suivante.

6.3.2 Effets de la photoionisation

L’existence méme des quasars a grand z suffit pour affirmer que la pho-
toionisation joue un role important dans I’histoire cosmologique des baryons.
En revanche, le fait que le flux UV a grand z soit suffisant pour expliquer
les faibles densités de colonne de HI le long de la ligne de visée des QSOs
est encore une question tres débattue (Haardt & Madau (1996); Cooke et al.
(1997)). Dans tous les cas, la photoionisation par les quasars permet aisé-
ment de réchauffer le MIG & une température de 10K & z = 5. D’autre
part, la photoionisation supprime le refroidissement de raie en supprimant
les atomes neutres (Efstathiou (1992)). Nous étudions ce mécanisme en cal-
culant la fraction instantanée de gaz susceptible de refroidir dans un milieu
totalement photoionisé; nous utilisons pour cela la fonction de refroidisse-
ment d'un gaz completement ionisé. Le résultat est montré dans la figure 6.5.
En la comparant avec la figure 6.3 on peut voir que l'effet de la photoioni-
sation est de supprimer efficacement le refroidissement du gaz a bas z. Cela
signifie que le processus de photoionisation peut altérer substantiellement le
refroidissement du gaz a bas z, mais n’est pas suffisant en soi pour résoudre
le probleme du sur-refroidissement pour des valeurs raisonnables de 2. Cela
vient du fait que la majeure partie du sur-refroidissement survient a une
époque ou le gaz est trop dense pour que la photoionisation empéche un re-
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Fi1G. 6.5: Fractions instantanées f. pour deur modéles CDM avec I' = 0,5
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le cas du MIG photoionisé.
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FiGc. 6.6: Cette figure montre la fraction intégrée de baryons sous forme

d’étoiles en fonction du temps pour deux modéles CDM, T' = 0,5 (traits fins)
et T' = 0,25 (traits épais), dans le cas du MIG photoionisé. Le paramétre
de biais vaut ici b = 1,6. La photoionisation n’empéche pas suffisamment le
refroidissement du gaz pour résoudre le probléme du sur-refroidissement pour
des valeurs raisonnables ().

froidissement efficace du gaz. Cela est illustré par la figure 6.6 qui montre la
fraction intégrée F,. des baryons sous forme d’étoiles en fonction du temps.

6.4 Formation des galaxies dans le cadre d’un
MIG chaud

6.4.1 Processus de chauffage

Comme la photoionisation ne semble pas suffisante pour résoudre le pro-
bleme du sur-refroidissement, il est nécessaire d’invoquer d’autres processus
de chauffage. Or la formation stellaire ne produit pas que des photons ioni-
sants, elle libere également beaucoup d’énergie par le biais des supernovae soit
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directement de maniére mécanique (réchauffage par des chocs ou des vents),
soit par I'intermédiaire de rayons cosmiques. La premiere possibilité fut étu-
diée par Tegmark et al. (1993). D’autre part, des études théoriques indiquent
qu'une grande partie de I'énergie des supernovae pourrait étre transférée a
des rayons cosmiques (Malkov & Voelk (1995)). Ceci est également suggéré
par la quantité de rayons cosmiques observés dans la galaxie (Drury et al.
(1989)). D’autre part, Prantzos & Casse (1994) ont étudié la possibilité que
le flux de rayons cosmiques ait été beaucoup plus grand lors de la forma-
tion de notre (Galaxie, en relation avec la formation stellaire elle-méme, afin
d’expliquer ’abondance de bore. Ces deux mécanismes peuvent aisément ré-
chauffer le MIG. Les rayons cosmiques les plus énergétiques peuvent de plus
se propager loin de leur source d’émission, fournissant ainsi un mécanisme
de chauffage du MIG relativement homogene, ce qui permettrait de valider
I’hypothése prise dans notre modele.

Dans la suite, nous allons supposer qu’une fraction de 1’énergie libérée
par les supernovae est transmise au MIG. Nous pouvons ainsi écrire 1’énergie
recue par le MIG sous forme paramétrique :

UMIG||+ = ep«Esn (6-9)

ou p, est le taux de formation stellaire par unité de volume, Egy est 1’éner-
gie produite par le biais des supernovae par unité de masse d’étoile formée
avec une Fonction de Masse Initiale (FMI) standard. Enfin, € est un para-
metre décrivant 1'efficacité du transfert. En supposant que le gaz froid est
« instantanément » transformé en étoiles, la source de chauffage du MIG est
donc:

PbUMIch avec UMIG = GESN (610)

En supposant une température uniforme 7T);;¢ pour le MIG contenant tous
les baryons (c.-a-d. en négligeant la petite fraction de baryons sous forme
d’étoiles), 'équilibre thermique dans ce scénario auto-régulé s’écrit :

L1 e
P N(T) = prMIG;/ N(m)mdm (6.11)

m1(T)

Dans cette équation m1—m2 est 'intervalle de masses dans lequel le refroidis-
sement du gaz est possible. La masse m; sera déterminée comme étant la plus
masse du plus petit halo capable de former des étoiles dans un MIG chaud.
Comme nous I’avons mentionné précédemment, les baryons ne se concentrent
pas dans des halos de température virielle inférieure a la température du
MIG. En revanche, pour des halos plus gros, les barons suivront le collapse
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de la matiére noire (et donneront donc naissance a des étoiles) tant que le
temps de refroidissement du gaz sera plus petit que le temps dynamique.
Ainsi la masse m1 est une fonction de 7', et le systéme est auto-régulé: si le
refroidissement est important une grande quantité d’étoiles seront formées,
libérant a leur tour beaucoup d’énergie dans le MIG et supprimant la for-
mation d’étoiles ultérieures et donc la source de chauffage ... En pratique, le
systeme se stabilisera autour d’une position d’ équilibre qui peut étre calcu-
lée. Il faut cependant noter qu'un tel équilibre n’existe pas forcément si le
refroidissement est trop efficace, ce qui arrive a grand z ou le MIG est dense.

6.4.2 Régulation des supernovae

Dans cette section, nous allons essayer d’estimer le parametre de transfert
€, et la production de métaux dans le MIG. On sait que les étoiles finissant
leur vie en SNII sont des étoiles de masse plus grande que 8 M. Or nous
devons calculer I’énergie mécanique (thermique ou cinétique) Egy libérée
par unité de masse d’étoile. Nous devons donc supposer une FMI que nous
prendrons égale a celle de Salpeter :

T(m) = Am*(1+2) (6.12)

avec ¢ = 1,35. On peut de plus calculer le rapport p en masse des SNIIs a
la masse totale des étoiles formées:

f8100 m¥(m)dm
m¥(m)dm

p= 8 = 0,21 (6.13)

0,1
pour la FMI adoptée. D’autre part la masse moyenne d’une étoile formant
une SNII est (Mgnyr) =~ 30 M. L'énergie moyenne dégagée par une SNII
étant (Esnyr) = 105! ergs, on peut calculer:

p<ESNII>
<M SNII>

Une fraction € seulement de cette énergie sera accessible pour réchauffer le
MIG. Cependant, on aurait pu considérer une FMI plus plate (z = 1), ou
bien une formation stellaire bimodale (Elbaz et al. (1995)). En conséquence
nous laisserons varier ¢ dans l'intervalle [0, 125; 2].

Esy = = 3,510"ergs/g (6.14)

6.4.3 Le MIG réchauffé par les SNe

Dans cette section nous allons nous intéresser au cas ou le MIG est ré-
chauffé uniquement de maniére thermique par les SNe (on suppose qu'’il n’est
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Redshift

F1G. 6.7: Un ezemple des températures (échelle logarithmique) du MIG auto-
réqulé dans le cas d’un réchauffage collisionnel seul, pour e =2 et {2, = 0, 1.
Le trait fin correspond a I' = 0,5, et le trait épais a I' = 0, 25. Le paramétre
de biais vaut ici b =1,6.

pas photoionisé). Les paramétres du mécanisme de chauffage se résument
alors a la seule valeur de son efficacité e. La température du MIG est alors
presque entierement déterminée. Les solutions d’équilibre sont présentées
dans la figure 6.7. A cause de la forme particuliere de la fonction de re-
froidissement, plusieurs solutions d’équilibre peuvent coexister (nous n’avons
montré que les solutions d’équilibre stable). On peut donc voir qu’aucune
solution d’équilibre continue n’existe sur l’ensemble des z. En pratique, le
gaz doit «sauter» d’une solution a l'autre, ce qui est appelé habituellement
une bifurcation. Dans ce cas le comportement exact de la température du
gaz ne peut étre calculé que par le biais des équations hors d’équilibre, et on
peut s’attendre que le résultat dépende intimement du processus de chauf-
fage (on pourrait éventuellement avoir un milieu multiphasé). Afin de pallier
ce probleme, nous supposerons que le MIG reste uniforme et se stabilise au-
tour de la position d’équilibre nécessitant le plus petit échange d’énergie (et
donc la plus petite formation stellaire). Ce comportement est illustré dans
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redshift

Fi1G. 6.8: La température du MIG auto-régulé pour un réchauffage thermique
seul, pour différentes valeurs de €, et pour I' = 0,5 (traits fins), et ' = 0,25
(traits épais). Ici ©, = 0,05 et b= 1,6.

la figure 6.8. Entre les z de 15 et 5, la température croit, pour atteindre
une valeur de quelques 10° K, satisfaisant ainsi le test de Gunn & Peterson.
D’autre part, quelque soit I'efficacité du chauffage, les températures calculées
restent groupées un peu au dessus de 10° K, ce qui indique donc que c’est
une prédiction générale du scénario envisagé ici. Les fractions instantanées
correspondantes sont montrées dans la figure 6.9. Cette figure nous montre
que le maximum de formation stellaire devrait avoir lieu a grand z pour le
MIG chaud non photoionisé, ce qui semble en contradiction avec les données
CFRS et HDF qui favorisent un pic de formation stellaire & bas z (encore
I’obscurcissement di aux poussiéres puisse étre plus grand que prévu, voir
Guiderdoni et al. (1998) par exemple). Cependant, ce modele a le mérite de
prédire une densité totale d’étoiles (£2,) en accord avec les observations (voir
figure 6.10). Cela signifie que le probleme du sur-refroidissement est résolu
par l'auto-régulation du MIG. Cette figure nous montre en fait que €2, est
en accord raisonnable avec les données pour peu que 10% de ’énergie des
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F1G. 6.9: Fraction instantanée f. pour deur modéles CDM, ' = 0,5 (traits
fins) et I' = 0,25 (traits épais) dans le cadre du MIG chaud. On a pris
b=1,6 et Q = 0,05.
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FiGg. 6.10: Densité intégrée d’étoiles pour deux modeles CDM, I' = 0,5
(traits fins) et I' = 0,25 (traits épais), pour différentes valeurs de €. Les
autres parameétres sont comme dans la figure 6.8.

SNe soient réinjectés dans le MIG. Ainsi méme avec une efficacité faible le
probleme du sur-refroidissement est résolu.

6.4.4 MIG chaud photoionisé

Bien que nous ayons montré auparavant que la photoionisation n’est pas
suffisante a elle seule pour résoudre le probleme du sur-refroidissement, elle
devrait cependant jouer un role important dans I’histoire thermique du MIG
(Efstathiou (1992)). D’autre part, d’'un point de vue purement observation-
nel, la photoionisation ne peut étre oubliée dans la mesure ou les quasars
fournissent déja un flux ionisant UV important & haut z (méme si ces der-
niers ne fournissent peut-étre pas tout le flux nécessaire a l’ionisation du
MIG). Nous avons donc étudié le cas ou le MIG est photoionisé, et réchauffé
en méme temps par I'énergie des SNe. Notre traitement de la photoionisa-
tion a été décrit dans la section 6.3.2, il consiste a supposer que le MIG
est totalement photoionisé, supprimant ainsi le refroidissement collisionnel
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Fi1c. 6.11: Températures d’équilibre pour le MIG chaud et photoionisé pour
deuz modéles CDM, T' = 0,5 (traits fins) et I' = 0,25 (traits épais), avec
différentes valeurs du parameétre . On a pris 0, = 0,1 et b =1,6.

avec les atomes de gaz neutre. La température du MIG a été calculée comme
précédemment (voir figure 6.11). La photoionisation, en supprimant le re-
froidissement de raies, rend la fonction de refroidissement plus réguliere et
supprime les phénomenes de bifurcation. D’autre part, si la température a
grand z est semblable & celle du MIG réchauffé non photoionisé (quelques
10° K), elle est notablement différente & bas 2. En effet, cette derniére décroit
plus vite, et atteint des valeurs inférieures & 105K & z = 0. Le fait que la
température décroit plus vite dans le cas photoionisé implique que de plus
petites galaxies peuvent alors se former, contrairement aux interprétations
traditionnelles. En effet, le refroidissement étant nettement moins efficace a
basse température (~ 104 K), ’équilibre se fait & plus basse température dans
le cas photoionisé, conduisant & la formation (récente) de petites galaxies. La
densité intégrée d’étoiles, calculée pour ce modele de MIG chaud et photoio-
nisé, est montrée dans la figure 6.12. On peut voir que dans ce cas également
le probleme du sur-refroidissement est résolu pour des parameétres d’entrée
raisonnables. Cependant, la situation pourrait étre plus compliquée que cela
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FiG. 6.12: Densité intégrée d’étoiles pour deuxr modéles CDM, T' = 0,5
(traits fins) et I' = 0,25 (traits épais). Les autres paramétres sont comme
dans la figure 6.11.
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encore. En effet, a haut z, le gaz est au milieu de la zone de refroidissement,
conduisant ainsi a un collapse quasi-isotherme. Ceci n’est plus le cas a bas z,
et l'inefficacité du refroidissement devrait conduire & une compression quasi-
adiabatique du gaz, provoquant alors son réchauffement lors du collapse de la
structure. Dans ce cas le gaz ne formerait sans doute pas de petites galaxies,
mais viendrait plutdt s’accréter sur les grandes déja existantes. Seules des
simulations numériques détaillées pourraient répondre a cette question.

6.5 Comparaisons avec les observations

L’essence de notre modele consiste dans la suppression de la formation
de galaxies a haut z par le chauffage du MIG, et le maintien de cette haute
température grace a l'auto-régulation du MIG par la formation d’étoiles dans
les premieéres galaxies. Les tests les plus directs de ce modele consisteraient
en une mesure de la température du MIG a grand z, ainsi qu’'une mesure de
son contenu en baryons. La meilleure mesure de I’épaisseur optique Gunn &
Peterson a grand z (Giallongo et al. (1994)) suggere que le MIG ne contient
qu’'une petite fraction des baryons prédits par la nucléosynthese a z = 5, dans
I’hypothese toutefois que les quasars sont la principale source ionisante a cette
époque. Les simulations numériques, cependant, suggerent quant a elles que
la majorité des baryons réside dans les systemes Lymana. Ainsi la situation
a la fois théorique et observationnelle n’est pas claire a I’heure actuelle, et
ne permet pas de conclure quant a I’état du MIG a cette époque. Les limites
observationnelles issues du parametre de «comptonisation» y mettent d’autre
part des contraintes supérieures sur la pression du MIG, mais qui sont loin
d’étre assez restrictives pour éliminer notre modele.

6.5.1 Gaz neutre a grand =z

Les observations des quasars a grand z ont révélé la présence de systemes
Lymana denses, qui sont vraisemblablement des nuages denses de gaz rela-
tivement froid. On pense que ce sont les progéniteurs des galaxies spirales
actuelles. Ces nuages peuvent étre interprétés, dans le cadre de notre modele,
comme un état transitoire du gaz avant qu’il ne forme des étoiles. Si I’'on ap-
pelle ¢, le temps de survie de ce gaz, et que de plus ce temps est court devant
le temps de Hubble t5(z) & une époque donnée, alors la densité de gaz HI a
cette méme époque peut étre reliée a la fraction f,:

t

Qpr ~ %g(z)ﬂo (6.15)
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F1G. 6.13: Densité de gaz HI pour deuz modéles CDM, T' = 0,5 (traits fins)
et ' = 0,25 (traits épais), avec différentes valeurs du paramétre de chauffage
€ Ici %y =0,1etb=1,6.

Dans la plupart des scénarios actuellement envisagés, la formation des étoiles
a partir du gaz HI est relié a I’évolution gravitationnelle de la structure, qui
se produit sur une échelle de temps typiquement égale & tg(z). Ainsi, dans
notre estimation de (2g; choisissons-nous le rapport t;ﬁ de l'ordre de 1.
Le résultat est montré dans la figure 6.13. Comme on peut le voir dans
cette figure, 'évolution du gaz HI prédite est en accord avec les observations,
croissant d’abord puis décroissant ensuite. Le modele I' = 0, 5 donne un pic de
HI & un z supérieur a celui des observations, en revanche le modele I' = 0, 25
est en accord avec la position observationnelle de ce pic. Afin de construire un
scénario compatible avec les observations, nous avons décidé de sélectionner
les modeles qui donnaient une densité intégrée d’étoiles {2, compatible avec
les observations. Il est intéressant de noter que ce sont ces mémes modeles
qui reproduisent de facon satisfaisante 1’évolution de la densité de gaz HI.
Ceci n’est pas surprenant dans la mesure ou l'on sait que la quantité de
gaz HI observé est du bon ordre de grandeur pour expliquer la quantité
actuelle d’étoiles observées, et justifie également notre choix d’avoir fixé le
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Fi1G. 6.14: La densité de Qg en fonction du z dans des modéles sélectionnés
pour reproduire la quantité actuelle d’étoiles observées, avec I' = 0,25, dans
le cadre d’'un MIG chaud photoionisé. Les modéles T' = 0,5 ne peuvent en
aucun cas reproduire les observations.

rapport tfjﬁ a 1; une valeur plus petite de ce rapport aurait conduit a une
surproduction artificielle d’étoiles dans la mesure ou ’apport de nouveau gaz
froid est controlé par 1’évolution gravitationnelle des structures. Comme le
montre la figure 6.14, le modele I' = 0,25 est en accord particulierement
satisfaisant avec les données, tandis que le modele I' = 0,5 ne s’ajuste pas
aux données, quelque soient les valeurs des autres parametres. On a ainsi une
contrainte (méme si elle est imprécise) sur la forme du spectre des fluctuations
a une échelle beaucoup plus petite que les contraintes habituelles (amas de
galaxies, FCM), qui favorise également la valeur I' = 0,25 du parameétre
de forme. D’autre part, le cas non photoionisé reproduit grosso modo les
observations, mais pas dans les détails. En effet la quantité de HI a bas z
dépasse celle observée d’un facteur 2, et & z > 4 ce scénario prédit une
quantité importante de HI (ceci pourrait en fait ne pas étre réellement un
probléme si I’on considere I'absence d’informations concernant le gaz neutre
a cette époque, voir figure 6.15). Enfin, le fait que notre modele reproduise



160 CHAPITRE 6. MIG CHAUD ET PHOTOIONISE

0.0050 &= T T T T 4

0.0040

0.0030

0.0020

Q |\\~,.

0.0010

0.0000

@)
O
n

FiGc. 6.15: La densité Qg en fonction de z pour différents modéles sélec-
tionnés de maniére a reproduire la quantité actuelle d’étoiles observées, avec
I'=0,25.
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facilement les quantités de HI observées a différentes époques est sans doute
son plus grand succes ; nous avons en fait trouvé qu'un scénario de MIG chaud
photoionisé avec I' = 0,25 reproduit automatiquement les observations de
HI si le parametre d’efficacité € est fixé de maniére a reproduire la quantité
d’étoiles actuelle.

6.5.2 Formation d’étoiles

Etant donné le succes de ce modele a reproduire la quantité de gaz neutre
observé, il est tentant d’aller encore plus loin et de voir si le modele peut
reproduire d’autres aspects de I’histoire des baryons. Une des principales
avancées dans les dernieres années est ’estimation de la formation d’étoiles
cosmique, basée sur les données du CFRS et du HDF. Bien que la formation
des étoiles soit un phénomeéne tres complexe, il est possible que quelques
hypotheses simples puissent révéler une description raisonnable de la réalité.
Pour étudier la formation d’étoiles cosmique dans notre modele nous avons
adopté une regle simple : la fraction de gaz accessible a la formation d’étoiles a
une époque est convertie en étoiles avec un retard At,. Dans cette hypothese,
le taux de formation cosmique d’étoiles s’écrit :

1 tH(Z)
po / Q92 dt (6.16)
t

tu(2) 1 (z) LAt

Nous avons calculé ce taux pour deux valeurs de At,, 1 et 2 Gyr, et tracé
les résultats dans la figure 6.16. Un bon accord avec les observations est
trouvé dans le régime de bas z, pour lequel la photoionisation joue un role
tres important ; en effet le scénario non photoionisé ne reproduit pas bien
les données. Il est intéressant de noter que cette modélisation tres simple de
la formation d’étoiles suffit a reproduire assez précisément les observations,
et nous conforte dans I'idée que le processus d’auto-régulation joue un role
fondamental dans I’histoire de la formation des galaxies.

6.5.3 Meétallicité du MIG

Le probleme de I'enrichissement métallique du Milieu Intra-Amas (MIA) a
été étudié par de nombreux auteurs (Renzini et al. (1993); Mushotzky et al.
(1996); Renzini (1997); Ishimaru & Arimoto (1997); Gibson et al. (1997);
Fukazawa et al. (1998)), et il a été proposé que le MIA soit représentatif du
MIG en ce qui concerne les métaux (Renzini (1998)). Le principal probléme
est de contraindre le rapport de la production métallique due aux SNla et
aux SNII. En effet, une SNIa moyenne produit dix fois plus de fer qu'une
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FiG. 6.16: Taux de formation d’étoiles estimé d’apres I’équation 6.16, pour
deuz valeurs du délai At, = 1Gyr (traits épais) et At, = 2Gyr (traits fins).
Les données da bas z sont celles du CFRS, tandis que celles a haut z sont
celles obtenues par Madau a partir des données HDF, en tenant compte ou
non de l’absorption des poussieres. Les paramétres utilisés sont les mémes
que dans la figure 6.14.
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SNII moyenne (Renzini et al. (1993)), mais leurs progéniteurs sont des sys-
temes binaires dont I’abondance est mal connue. La méthode habituelle pour
contraindre ce rapport est de mesurer I’abondance du gaz en éléments a et
de la comparer a ’abondance en fer, car les éléments a sont produits ex-
clusivement par les SNII. Les échelles de temps tres différentes (quelques
millions d’années pour les SNII, quelques milliards pour les SNIa) ajoutent a
la complexité du probleme ; en effet, les populations d’étoiles jeunes et vieilles
n’auront pas le méme rapport d’abondance d’éléments a comparativement
au fer, méme si elles ont la méme FMI. Comme les populations stellaires
des amas sont vieilles, le MIA a été enrichi par les deux types de SNe, et le
rapport a/Fe est typiquement solaire. Dans ce cas les SNIa fournissent 75%
du fer du MIA (Renzini et al. (1993)). Renzini (1997, 1998) pensent que cette
situation pourrait étre représentative du MIG a bas z étant donné que les
métallicités observées dans les galaxies de champ a bas z sont comparables
a celles des galaxies des amas. En supposant que cette hypothese soit vraie,
on peut d’abord calculer 'abondance en fer produite par les SNII puisque
ces dernieres déterminent 1’énergie libérée dans le MIG, et ensuite calculer
I’abondance totale de fer en incluant les SNla:

Zsnir(z=0)=0,5 x By(z2 = 0)p(Mge)/{Msnrr) (6.17)

ou B,(z = 0) est la fraction actuelle des baryons convertis en étoiles, (Mp,)
est la masse moyenne de fer produite par une SNII, et le facteur 0,5 tient
compte du fait que la moitié du fer seulement est éjecté dans le MIG, le reste
restant enfermé dans les étoiles. En incluant la contribution des SNIa, on
obtient :

Ziot(2 = 0) = Zsn11 + Zsnia = 4 X Zsnir(z = 0) (6.18)

On trouve des métallicités typiques de 0, 1 solaire a z = 0, et de 0, 05 solaire a
z = 2,5 qui sont comparables aux récentes observations des systemes denses
Lyman « (Lu et al. (1997)).

6.6 Remarques finales

Notre modélisation simple de I’histoire cosmique des baryons a permis de
souligner un certain nombre de points importants :

— La nécessité de recourir a une auto-régulation de la formation de galaxie
par le biais du controle de la température du MIG par la formation
stellaire.
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— Le role tres important de la photoionisation du gaz dans son histoire
thermique récente. Cette derniere, dans le cadre de ce scénario, permet
la formation récente de petites galaxies (au contraire des scénarios sans
chauffage collisionnel).

— Enfin, les rayons cosmiques pourraient jouer un role important dans le
processus d’auto-régulation en tant que vecteurs de I’énergie des SNe.
Leur role précis demanderait une étude plus approfondie.

Il serait d’autre part assez simple de coupler ce modele a une analyse du
type «arbre de merging», pour avoir une idée plus précise de I’histoire des
baryons au sein des halos. Enfin, une analyse spectro-photométrique plus
compléte (incluant une synthese de population stellaire et la création de
spectres galactiques étendus) pourrait étre couplée a ce modele pour avoir
des contraintes plus précises sur la formation stellaire prenant en compte
I’absorption par les poussieres. En effet, si ces dernieres absorbent la lumiere
visible et UV des étoiles, elles réémettent en infrarouge et sont partiellement
responsables du Fond de Rayonnement Cosmique Infrarouge détecté par Pu-
get et al. (1996) et ultérieurement confirmé par Guiderdoni et al. (1997);
Fixsen et al. (1998). Une analyse précise de ce transfert de rayonnement per-
mettrait de tester plus précisément les prédictions de ce modele en terme de
formation stellaire cosmique.



Conclusion et perspectives

Nous aimerions ici rappeler quels sont les objectifs qui ont été atteint du-
rant ce travail de these, et les développements possibles de ce travail. Dans
le cadre de la préparation scientifique de la mission d’observation des aniso-
tropies du FCM PLANCK , nous avons exploré les retombées scientifiques de
I’'observation de la composante polarisée du FCM. Afin de quantifier de la
maniere la plus réaliste possible I'information que la mesure de la polarisation
du FCM pourrait nous apporter, nous avons fait une modélisation de 1'un
des principaux contaminants de ce signal : I’émission polarisée des poussieres
de notre galaxie en milieu diffus. Si cette premieére tentative de modélisation
de ce contaminant nous donne seulement un ordre de grandeur de sa contri-
bution au signal polarisé (ce qui déja est utile pour quantifier I'erreur que ce
signal entraine sur la mesure du FCM), il semble qu'un analyse plus poussée
de ses caractéristiques nécessitent 1’acquisition de données plus précises. Or,
si ces données ne sont pas disponibles a ’heure actuelle, nous avons montré
néanmoins que la mission PLANCK a été étudiée de maniére & pouvoir mesu-
rer cette émission par le biais de la voie a 545 GHz, et & permettre ainsi sa
soustraction en tant que contaminant.

Il en est de méme pour 1’émission synchrotron polarisée de notre galaxie,
pour laquelle il n’existe pas a ma connaissance de modélisation dans les
régions de haute latitude, en particulier aux fréquences millimétriques, et
cela encore une fois par manque de données sur cette émission. Une voie
cependant pourrait permettre une premiere modélisation de cette émission ;
il s’agirait d’extrapoler aux fréquences millimétriques les mesures faites par
Brouw & Spoelstra (1976) de cette émission sur une assez grande partie du
ciel dans la gamme de fréquences [408,1411], MHz. Une telle extrapolation
n’est cependant pas aisée a cause de la rotation Faraday; cette derniere
ne nous permet d’explorer que des régions d’émission proches aux basses
fréquences. Ce travail est actuellement en cours.

En ce qui concerne les méthodes d’extraction du FCM des futures ob-
servations, nous avons généralisé la méthode du filtrage de Wiener multi-
fréquences au cas du signal polarisé. Cela a permis d’obtenir une premiere
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estimation de la qualité de la mesure de la polarisation du FCM par les fu-
tures missions satellites telles que PLANCK . Nous voudrions insister ici sur
une différence majeure avec le cas de la température: le rapport signal sur
bruit est ici beaucoup plus faible, et en conséquence le signal extrait apres
filtrage dépend beaucoup plus des hypotheses prises pour construire le filtre.
C’est pourquoi une estimation la plus précise possible des contaminants po-
larisés du FCM, conjointement au développement d’une méthode d’inversion
générale de type bayesien sont nécessaires pour quantifier la qualité de la
mesure de la polarisation du FCM de maniére vraiment fiable. Ainsi, les
résultats obtenus dans la présente étude ne peuvent étre qu’indicatifs a ce
stade. D’autre part, nous avons montré la puissance d’une mission telle que
PLANCK pour la mesure des parametres constitutifs des modeles d’inflation,
méme quand ces derniers impliquent des formes non triviales du spectre de
puissance primordial.

Dans la deuxieme partie de la these, nous avons présenté la physique de
Ieffet «papillon» (ou de lentille gravitationnelle en mouvement), ainsi que
I’empreinte d’une population de telles lentilles sur le FCM. Nous en avons
conclu que cet effet cumulé ne sera pas préjudiciable a la mesure des ani-
sotropies primaires du FCM, et nous avons d’autre part échoué dans notre
tentative de détection de cet effet dans le cas réaliste ot ’on y superpose les
anisotropies primaires et ’effet Sunyaev-Zel’dovich cinématique. Une compa-
raison simple des amplitudes des signaux aux différentes échelles, ainsi que
la confusion spectrale de ces différends effets nous rendent pessimistes quant
a une éventuelle détection de cet effet pour une structure individuelle.

Enfin, nous avons présenté un modele semi-analytique de formation de
galaxies, basé sur le formalisme de Press & Schechter, dans lequel le milieu
intergalactique est maintenu chaud et photoionisé par la formation stellaire
des galaxies. Ce modele auto-régulé reproduit avec succes la densité actuelle
d’étoiles en termes de la densité critique, ainsi que I’histoire de la densité de
gaz froid, apportant ainsi une réponse au probleme du sur-refroidissement
du gaz qui est susceptible de se produire dans tout scénario hiérarchique de
formation des structures. Considérant la simplicité (et donc le petit nombre
de parametres) de ce modeéle et sa faculté de reproduire les observations,
nous pensons que ce modele mérite d’étre couplé a des modeles spectro-
photométriques qui permettraient de calculer les fonctions de luminosité dans
différentes longueurs d’onde, ce qui nous donneraient un test direct de la ca-
pacité de ce modele a reproduire les taux de formation d’étoiles récemment
observés. D’autre part, le probleme du sur-refroidissement ayant été observé
dans les simulations numériques, il serait intéressant d’y appliquer les prin-
cipes de base de ce modele, ou I'on pourrait tester le comportement de la
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formation stellaire suivant que 1’énergie est réinjectée dans le MIG de ma-
niere locale ou homogene.
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Annexe A

La physique du FCM

Nous allons présenter dans cet appendice les équations fondamentales
gouvernant la physique du FCM, ainsi que les outils statistiques permettant
de définir les observables pertinentes pour son étude.

A.1 Les équations d’Einstein

Elles gouvernent la dynamique de I’espace-temps et incluent indistincte-
ment toutes les contributions énergétiques (matiere baryonique, non baryo-
nique, rayonnement, énergie du vide). Dans ’approche perturbative adoptée
ici, il faut distinguer les équations gouvernant la « métrique de fond » de celles
gouvernant les perturbations de celle-ci. Nous supposons que la métrique de

fond est de type Friedmann-Roberson-Walker (FRW), et si p(7), P(7) dé-
signent respectivement la densité d’énergie et la pression de l'univers non
perturbé, alors le facteur d’expansion a(7) est donné par:

a\’ 8
— — - 2_i
<a> 3 Ga*p—k (A1)
d [a dr 5, —

ou 7 désigne le temps conforme, et , courbure réduite de I'univers, est posi-
tive, nulle ou négative pour un univers fermé, plat et ouvert respectivement.
Nous nous restreindrons ici au cas des univers plats (2 = 1), donc k = 0.
Nous rappelons que ces équations incluent la possibilité d’une constante cos-
mologique, qui est une forme de matiere ayant 1’équation d’état suivante:

pr = — P (A.3)
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L’évolution de la métrique de fond est completement décrite par les équations
ci-dessus.

A.1.1 Perturbations de la métrique

En ce qui concerne les équations gouvernant les perturbations de la mé-
trique, un choix de jauge s’impose, nous écrirons donc toutes les équations
dans la jauge synchrone qui part définition ne comporte que des perturbations
d’espace. D’autre part les équations suivantes concernent des perturbations
scalaires (les perturbations tensorielles seront traitées par la suite). Com-
mencons par définir les perturbations dans la jauge synchrone. La métrique
perturbée s’écrit de facon générale ainsi:

ds* = a®(1) (—dr* + (8;5 + hyj)da'da?) (A.4)

Cette perturbation peut étre décomposée en plusieurs parties, d’'une part sa
trace (au sens matriciel du terme) h = hy;, et d’autre part une partie sans
trace comportant trois sous-parties. On a donc

hij = héi; /3 + hi; + his + B (A.5)
avec les conditions suivantes:
erdiOhy, =0,  dFhi=0,  hL=0 (A.6)

Les perturbations scalaires sont donc représentées par h, hl, tandis que h*
et hT désignent les perturbations vectorielles et tensorielles respectivement.
On peut réécrire une perturbation scalaire en terme de modes de Fourier:
L7 A A — - — 1 —
hij(f, T) = / d3k62k'm {kzk]h(k, T) + (klk] — 5(51])67’](]6, T)} (A7)

avec k = kk.

Nous pouvons maintenant écrire les équations d’Einstein linéarisées pour
les perturbations scalaires dans la jauge synchrone:

k*n — §_h = 47Ga*6T" (A.8)
a
k’n = 4nGa*(p+ P)d (A.9)
haolh -2k = —8rGa®oT (A.10)
a

ho+6ij+22 (h+6i) —2k% = —24nGa*(p+ Pl (A11)
a
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ou 'on définit

_ , _ nn 1 )
ou XY = T% — §';T%,/3. Ecrivons maintenant I’équation correspondante pour
les perturbations tensorielles :

. T a; T 21T T

ou Xj; est la partie transverse sans trace et de divergence nulle (tensorielle
pure) du tenseur d’énergie-impulsion. Nous remarquons qu’il s’agit, a la dif-
férence des autres équations, d’une équation d’ondes, il s’agit en effet de
I’équation des ondes gravitationnelles.

A.1.2 Cas du fluide parfait

Un fluide parfait de densité d’énergie p et de pression P, le tenseur
d’énergie-impulsion prend la forme suivante (par définition):

T", = Pg*, + (p + P)U"U, (A.14)

ou U* = dx*/+/—ds? est le quadri-vecteur vitesse du fluide. Si de plus la
vitesse spatiale v® = dr'/dr du fluide est petite, elle peut étre traitée comme
une perturbation du méme ordre que 6p = p — p et P = P — P. Donc
au premier ordre de ces perturbations le tenseur d’énergie-impulsion peut
s’écrire :

T% = —(p+dp) (A.15)
T = (P+6P)§+3y (A.17)

D’autre part, comme conséquence des équations d’Einstein, ce tenseur conservé
(i.e. de dérivée covariante nulle). Cela nous donne:

5 = —(1+w) <9+g>39 (6—Pw>5 (A.18)

a \ op
) i [ P
6 = 20 3w Y g+ L0015 2, (A.19)
a 1+w 14w

ou w = P/p est 'équation d’état du fluide. Ces équations sont valides pour
un fluide parfait isolé des autres. Nous verrons par la suite que pour la ma-
tiere baryonique, le couplage avec le rayonnement introduit un terme sup-
plémentaire correspondant au transfert d’énergie-impulsion entre les deux
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composantes. D’autre part, pour des perturbations isentropiques, nous avons
la relation supplémentaire §P = c2§p, ol la vitesse du son adiabatique est
définie par ¢? = ‘2—1; =w+ p‘fi—’;’. Pour les baryons et les photons, w est une
constante (égale & 1/3 pour les photons, et approximativement 0 pour les

baryons), ce qui implique que

0P

— —w=20. (A.20)

op
L’entropie engendrée par le couplage des deux composantes par collisions
Thomson avant la recombinaison est inclue dans les termes de collision ad-
ditionnels mentionnées plus haut.

A.1.3 Application: CDM

La matiere noire froide, (en anglais « Cold Dark Mater » ou CDM), est
définie comme un fluide parfait non collisionnel. Elle peut servir de référentiel
de base pour la jauge synchrone (i.e. la vitesse particuliére de cette derniere
est choisie nulle). Les équations la gouvernant se simplifient alors a l’extréme :

5 = %h (A.21)
0 = 0=0 (A.22)
w = w=0 (A.23)

Pour les perturbations tensorielles, on obtient ’équation homogeéne (sans
sources) pour les ondes gravitationnelles:

7T a . T 21T

A.2 L’équation de Boltzmann

Les composantes relativistes de la matiére (neutrinos légers, photons) ne
peuvent étre décrits comme des fluides, et c’est pourquoi il faut recourir a
une description d’espace des phases.

A.2.1 Espace des phases

L’espace des phases est habituellement défini par les trois coordonnées
d’espace z°, ainsi que par leurs moments conjugués P;. Cependant en rela-
tivité générale il faudrait en toute rigueur inclure inclure le temps (et son
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moment conjugué) comme quatriéme coordonnée. Nous allons néanmoins
garder le temps comme une variable & part, au prix de briser la covariance
des équations et donc de devoir spécifier en terme d’observables les variables
dépendantes de la jauge choisie, et cela pour pouvoir partir de la forme de
I’équation de Boltzmann que nous connaissons et 1’étendre au cas général-
relativiste. Les moments conjugués sont simplement égaux a P; = mU; ou
U; = dx;/+/—ds?. Les moments propres p; = p' mesurés par un observateur
de coordonnée spatiale fixée sont reliés aux moments conjugués par:

1 )

dans la jauge synchrone. On peut alors définir la densité de particules dans
I’espace des phases:

dN = f(2*, P, 7)dz"'dv*dz*dP,dP,dP; (A.26)

ou la fonction de distribution f est un scalaire invariant sous les transforma-
tions canoniques. La fonction de distribution d’équilibre s’écrit :

B 1
fole) = 5—377 (A.27)
pekBTo +£1

ot € = a(p? + m?)V? = (P? + a®m?)'/2, Ty = aT est la température ac-
tuelle des particules, g, le nombre de degrés de liberté de spin, et enfin +
et — correspondent respectivement aux fermions et aux bosons. Méme si les
variables z’ et P; restent canoniquement conjuguées sous des perturbations
de la métrique, on leur préferera les variables z' et ¢; = ap;, car ainsi les
perturbations de la métrique n’interviennent plus dans la définition des im-
pulsions; de plus on définit g; = gn; ol n; est un vecteur unitaire. Il faut
noter ici que ce jeu de variables ne constitue plus une ensemble de variables
canoniquement conjuguées, et donc que fd3qd®x ne représente pas en géneral
la densité de particules.
L’expression générale du tenseur d’énergie-impulsion est donnée par:

1 PP, .
Tu,,—/d3P— 2 f(zt Py, T) (A.28)

\/TgPO

ou g est le déterminant de la métrique g,,. Ecrivons maintenant la fonction
de distribution de maniére perturbative :

f(a:i,Pj,T) = fo(q) (1 + fi(z', q, nj,T)) ) (A.29)
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Dans la jauge synchrone nous avons (—g)*'/? = a*4(1 — h/2) et d*°P =
(1 + h/2)g*dqd), ot d2 est 'angle solide élémentaire associé au vecteur n;.
L’équation A.28 donne alors:

TOU = / QdeQ\/ q + m2a f(] 1 + fl (A30)

T = al4/q2dqdﬂqnif0(q)f1 (A.31)
2
i g nin
T = aL4/q2dqu2—]2f0( )1+ f1) (A.32)
q*> + m?a

au premier ordre dans les perturbations.
L’équation de Boltzmann gouverne 1’évolution de 1’espace des phases:

Df _0f  dd'df , dgdf | dn;Of _ <8_f>
C

(A.33)

Dr  or or

Dr Ot  dr 0z  drdq  dr Ony

ou le terme de droite dépend des collisions Thomson et sera explicité ulté-
rieurement.

L’équation géodésique des moments implique qu’on ait en jauge syn-
chrone:

dq 1 .

E = —thi]‘nin]‘, (A34)
et que dn;/dr soit d’ordre 1 dans les perturbations. Ceci implique que le
terme ‘fi’f g,f, est d’ordre 2 dans les perturbations et peut donc étre négligé
par la suite. Dans l’espace de Fourier, I’équation de Boltzmann prend donc
la forme suivante :

df1 - dinfy (. h+6n,, 1 (of
5 T 6(k.n)f1+d1nq (n— 5 (k. )> T (m) . (A35)

Il a été supposé que la perturbation possede une symétrie axiale de sorte que
la dépendance en ¢ = gn se traduit par une dépendance en ¢ et en le cosinus
directeur k.7 uniquement. Cela n’est en revanche pas le cas pour les per-
turbations tensorielles. Nous expliciterons donc les dépendances angulaires
ultérieurement. L’équation de Boltzmann perturbée pour les perturbations
tensorielles s’écrit donc:

oft  .q,». Ldln fo (. 1 (of
G vitEa)f -5 (hfjninj) i ( >C. (A.36)
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A.2.2 Collisions Thomson

Nous allons préciser dans ce qui suit la valeur du terme de droite de
I’équation de Boltzmann, terme du a I'interaction Thomson entre les électrons
du plasma et les photons.

Définition des parametres de Stokes

Une onde plane électromagnétique polarisée elliptiquement peut étre dé-
crite par la donnée des composantes (transverse) du champ électrique suivant
deux axes:

E, = Elsin(wt—¢) (A.37)
E, = E,sin(wt— €) (A.38)

ou Egy et €2 sont des constantes. On peut alors définir les parametres de

Stokes comme suit :

= (B) +(B) =L+1, (A.39)
= (B0 = (BY)’ =1, - I, (A.40)

2B, E, cos(e; — €3) ( )
= 2EJE)sin(e; — €) ( )

< T 0 ~

I est proportionnel a l'intensité de 'onde, V' mesure le rapport des axes de
I’ellipse tandis que ) et U donnent I'orientation de I’ellipse par rapport aux
axes de référence (z, y). Les paramétres de Stokes offrent donc une description
compléte de I’onde polarisée. Lors d’une rotation d’un angle £ des axes {z, y},
le vecteur (I, I,,U, V) subit 'opérateur suivant :

cpsj((g)) sin’ (é)) 11//228m(?2fg)
L=1 ~ sin(2¢) sin(2¢)  cos(2€)
0 0 0

V)

(A.43)

—_ o O O

Evolution des parametres de Stokes

Pour de la lumiere diffusée faisant un angle © avec la direction d’incidence
(cf figure A.1) on a:

E} = +/3/207E" cos Osin(wt — €;) (A.44)
E} = /3/200E, sin(wt — €,) (A.45)
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Lumiére incidente

Ly
/ %lél‘e )@

s Qy
E 1EE,
y ~S'ee

E

y

Fi1G. A.1: Collision Thomson entre un photon et un électron

ce qui se traduit sur les parametres de Stokes par:

I! = (3/2)orI,cos’© (A.46)
I, = (3/2)orl, (A.47)
U* = (3/2)orU cos©® (A.48)
Ve = (3/2)orV cos® (A.49)

Cela peut se réécrire sous forme matricielle, I* = opRI avec

cos’® 0 0 0

3 0 1 0 0

2 0 0 cos® 0
0 0 0 cos ©®

R= (A.50)

Il faut noter que cette expression des paramétres de Stokes de la lumiere
diffusée n’est pas donnée dans le méme repeére que les parametres de la lumiere
incidente. Pou remédier a cela regardons la figure A.2. Un rayon incident
passe par Py, entre en collision avec 1’électron situé en O, et diffuse en passant
par le point P,. Pour exprimer la variation des parametres de Stokes dans
le référentiel de la figure A.2, il faut appliquer I:(—il) au vecteur I. Nous
obtenons alors les parameétres de Stokes dans le référentiel du plan de collision
(cf figure A.1). Il faut ensuite leur appliquer I'opérateur R pour obtenir les
parametres de Stokes de la lumi‘ere diffusée, toujours dans le plan de la
collision. Enfin, on obtient les parametres de Stokes de la lumiere diffusée
dans le référentiel de départ en appliquant ’opérateur ﬁ(w — 43). Résumons,
nous obtenons:

I°(9,¢) = %/ﬁ(@,gﬁ; 01, $1) I (01, d1)dSu (A.51)
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@
U

=

Fi1G. A.2: Collision Thomson dans un référentiel fizé
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avec

P = Q [p(](/,b, ,LL/) + \/1 o ,LLQ\/l - ,LL/2P1(,LL,¢,,LL’, ¢,) +I:)2(,LL, ¢a s ¢/)

(A.52)
1000
A 0100
=100 2 0 (4.53)
00 0 2
2(1 = p®) (1 — i) + pPp® > 0 0
- 3 ur? 1 0 0
Fo=7 0 0 0 0 (A.54)
0 0 0 put
dpprcos(d — @) 0 2usin(gr — o) 0
- 3 0 0 0 0
P= 4| —2ursin(¢p —¢r) 0 cos(¢p — @) 0 (4.55)
0 0 0 cos(¢ — @)

prpurrcos2(gr — @)  —p*cos2(pr — @) pPursin2(¢r — @) 0

P 3| —wur*cos2(¢r— o) cos 2(¢r — @) —ulsin2(¢pr — ¢) 0
27 4| —wlusin2(¢r— @) psin2(¢r— @) prucos2(¢r— @) 0
0 0 0 0

(A

|

ol u et p/ sont respectivement égaux a cosf et cos 6.

A.2.3 Equations de Boltzmann polarisées
Remarques préliminaires

A la place de la distribution totale f dans I’espace des phases, nous allons
définir une variable réduite (intégrée sur les impulsions) dont la signification
physique sera plus claire. Regardons les équations A.32, définissons

sy = Jadaafo(a)fi
BT = J a*dq fo(q)

= i(i)l(m + 1)F(k,7)B(k.n)  (A57)

=0
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ou Py(u) est le polynéme de Legendre d’ordre [. Avec cette définition de la
variable F', nous avons

]_ —
5, = 4—/dQF(k,ﬁ,7):F0 (A.58)
v
b, = —1:;2 dQ(E.ﬁ)F(E,ﬁ,T)—ngI (A.59)
e
3 1] 1

La nouvelle variable F' représente donc I’anisotropie d’intensité lumineuse.
Prenons maintenant pour chaque mode k un repere qui lui soit associé,
i.e. dont le troisitme axe soit collinéaire a k. En définissant maintenant,
dans ce repere, 'équivalent de F' pour tous les parameétres de Stokes (soit
FQ FU FV), on peut écrire le terme de collision pour ce vecteur F' comme

(‘Z_f) - an,or (ﬁt . F) (A.61)

Perturbations scalaires

On doit tout d’abord remarquer que les perturbations scalaires, dans le
repere lié au mode k défini plus haut, sont indépendantes de l’azimut ¢. Donc
I'intégration sur cet angle montre que seule P, donne une contribution non
nulle. Ainsi dans ce repeére, le parametre de Stokes U n’a pas de source;
on peut donc le prendre nul. Dans ce cas ’équation de Boltzmann pour les
variables réduites F' et F'9 devient :

a%(;,i) ) +z‘k:u< qu ) + < §h+§(hg6mp2(“)>

= an.or ( 1 Ms(u, ) < ;:22 ) dut — < F+4i%’,ékpl(”) )%.62)

11

on M, correspond aux deux premieres lignes et colonnes de P, dans la base
(I,Q,U, V). Cette équation se traduit en deux équations pour les quantités
Fet FQ:

. 2. 4 . _

F+ikuF = —=h— g(h + 6n) Py (1)

3
N
+  aneor —F + F() — 427 + 2P2('LL)H (A63)

F9+ikuF? = ancor [-F2+2(1 — Py(u))1] (A.64)
M = F+Fe+F2 (A.65)
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En développant ces équations sur les modes de Legendre on obtient

o, = §97 — gh
0, = kK (i&, — 07> + ancor (6, — 6,)
Fy, = 26, = 18—5,)97 - ng3 + %h + %7‘7 - ganeaw7 + 1—10an80T(F0Q + FP)
Fy = 21% [[Fii1— (14 1)Fa] — aneorFy
o= g e R
+ aneor [—F,Q + %(F2 + F2 + FP) <5m + %)} (A.66)

Ce sont ces équations de transfert radiatif qui sont résolues numériquement
dans les codes de Boltzmann. Nous verrons par la suite qu'une intégration
directe de 1’équation de Boltzmann A.65 sur la ligne de visée est beaucoup
plus rapide que la résolution compléte numérique des équations de modes
de Legendre couplées ci-dessus. C’est pourquoi il est important de garder les
deux formes de I’équation en mémoire.

Evolution de la matiere baryonique

Les baryons, comme nous I’avons mentionné précédemment se comportent
comme un fluide non relativiste, et leur évolution est décrite par les équa-
tions A.19. Etant vraiment non relativiste a la période qui nous intéresse,
on a P,/dpy = ¢2 = w <K 1, et ces contributions peuvent étre négli-
gées partout sauf dans le terme acoustique c?k*¢ qui devient non négli-
geables pour des grandes modes; d’autre part leur pression est négligeable
devant leur densité d’énergie (de masse). Avant la recombinaison ils sont de
plus couplés avec les photons, ce qui introduit un terme supplémentaire de
transfert d’'impulsion. Le transfert d’'impulsion dans I’équation de Boltzmann
pour les photons prend la forme an.or (6, — 6,,) (¢f Eq. A.66). La conserva-
tion de I'impusion dans les collisions Thomson implique I’addition du terme
(45, /30s)anco,(6, — 6) a I'équation sur f,. On obtient donc les équations
suivantes pour 1’évolution des baryons:

. 1.
b = 6 5h (A.67)

| . is
B = —"0,+ k2, + angor(8, — 6y) (A.68)
a 30
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La vitesse du son est calculée comme suit :

P, kT 1dlogT
2 _Tb_ TR (g 2008 (A.69)
Db W 3 dloga

Quant a la température, le premier principe de la thermodynamique donne
son évolution :

Cs

- a 8 up
Tb = *QETIJ + gﬁeﬁ—ZCLne(J’T(T',y - Tb) (A70)

ou 'on a supposé que les collisions électrons-ions sont suffisamment rapides
pour assurer I’équilibre thermique entre les deux espeéces.
Perturbations tensorielles

De la méme facon que pour les perturbations scalaires, on peut écrire
I’équation de Boltzmann pour les perturbations tensorielles :

o (I P P (1 — p2) cos(2¢) — AL (1 — ) sin(2¢)
— | F +ikp | F + 0
o \ Fv FU ) 0
i B\ do "
= aneor MT(/'La ¢7 s ¢/) Fr - F (A71)
o) AT FU

ou les perturbations tensorielles de la métriques ont été décomposées sur les
modes + et x comme suit: h{; = h3, = hl et h{, = h, = hl. La matrice
My est composée des trois premieres lignes et colonnes de la matrice b,
Nous voyons que malgré le choix du repere lié au vecteur l;, I’équation de
Boltzmann A.71 dépend encore de I’azimut ¢. Cependant le changement de
variables suivant va nous permettre de nous débarasser de cette dépendance
(cf Polnarev (1985)). Définissons tout d’abord les variables suivantes:

hy = (hy—ihy)/V2 (A.72)
ho = (hy+ihy)/V?2 (A.73)

On peut alors définir les nouvelles variables

F = [(1-u»)eh + (1 - u?)e'?@hy| F (A.74)
(F +iFY) = [(1— u?)e”hy + (14 p?)e'*h,) FP (A.75)
(F? —iFY) = [(1+4 p*)e*®hy + (1 — p?)e™@hy| ¥ (A.76)
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En suivant toujours Polnarev (1985) ces nouvelles variables F et F'¥ obéissent
aux équations de Boltzmann suivantes:

Ft ikuF = —4h —an.op(F —B) (A.77)
FP 4+ ikuF? = —an.op(FF +5) (A.78)

oit Ty = heyj et T = (& Fy + LBy + £ By — LFf + LB — SFF).

Intensité vs Température

Nous avons vu que des perturbations de la distribution des photons dans
I’espace des phases correspondent a des fluctuations d’intensité lumineuse
dans une direction donnée. Comment sont définies alors les fluctuations de
température (plus usuelles) du FCMT De maniére générale, elles se définissent
comme suit :

atamn) = o () (A.79)

ou par définition Ar = AT/T, et fy est la distribution de Bose-Einstein de
masse nulle.L’équation A.29 nous donne au premier ordre en fi :

11
Ap = — <(i1111;{10> fi (A.80)

Or, en regardant les équations A.35 et A.36, on voit que le terme de per-
turbation de la métrique ainsi que le terme de collision au premier ordre
ne dépendent de ¢ qu’a travers d;ﬁl’;“, et donc Az ne dépend pas de q. Ceci
n’est vrai qu’au premier ordre pour le terme de collision. En effet dans le
cas ou la température des photons est tres différente de la température des
électrons, le spectre de corps noir subit une distorsion (un bon exemple est
I'effet Sunyaev-Zel’dovich dans les amas, ou la température des électrons est
de l'ordre de quelques keV, alors que celle des photons n’est seulement de
quelques K).Dans notre cas les anisotropies en température sont tres simple-
ment reliées aux anisotropies de la fonction de distribution intégrée, en effet

Aq = F/4.

A.3 Statistique du FCM

Nous allons ici suivre 'article de Zaldarriaga & Seljak (1997). Il s’agit tout
d’abord de définir les fonctions mathématiques nécessaires a la représentation
de la polarisation sur la sphere.
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A.3.1 Harmoniques sphériques spinnées

Les fonctions harmoniques sphériques spinnées sont définies théorique-
ment comme les modes propres d’'une équation de Poisson tensorielle sur la
sphere. Comme les harmoniques sphériques classiques, elles constituent une
représentation du groupe des rotations, mais de plus elles permettent de re-
présenter sur la sphere non plus des quantités scalaires, mais des variables
de spin non nul. Principalement appliquées dans le passé a I’étude des ondes
gravitationnelles (¢f Thorne (1980)), nous verrons que leur utilisation est
tout indiquée dans le cas de la représentation sur le ciel de la polarisation du
FCM.

Définissons tout d’abord ce que nous entendons par une variable de spin.
Sur la sphére repérée par ses coordonnées (6, ¢), on définit le vecteur radial
n, ainsi que deux vecteurs tangents (é;,és), définis & une rotation autour
de n prés. Une fonction (6, @) est dite de spin s si, par une rotation d’un
angle ¢ des vecteurs (é1,é3) dans le sens des aiguilles d’une montre, elle se
transforme de la facon suivante:

sJ1(8,0) = eV (6, ) (A.81)

Ces fonctions peuvent étre décomposées en harmoniques spinnées Y}, (6, @)
qui ont les propriétés d’orthogonalité suivantes:

27 1
/ do [ dcost. Y (6.6) Yim(0.0) = oudmms (A.82)
0

11

Z Y (0,0) s Yim(01,01) = 6(¢p— ¢r)d(cosf — cos )
Im

Comme en mécanique quantiques, les harmoniques spinnées sont obtenues a
partir des harmoniques scalaires par 1'action d’opérateurs de spin d et 9,
respectivement montant et descendant. Ainsi par la rotation d’un angle 1
des vecteurs tangents on obtient :

(B f)r = etilstvg ¢ (A.83)
(D f)r = ety f (A.84)

Leur expression est donnée par:

d sf(0,9) = sin®(0) {3 + icsc(@)—} sin™*(0) ,f(0,4)  (A.85)

00
d .f(6,¢) = —sin*(6) [ﬁ—z’csc(e)a%] sin®(6) ,f(6,$) (A.86)
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Les variables de polarisation, @) + iU sont d’autre part de spin +2. Or pour
des fonctions 1o f(p, @) telles que Jy sf =im f, on a:

%05 (1 6) — <3u+ ) (L 12)of(u8)]  (AST)

m
1—p?

0% af(m9) = <—3u -7 in/ﬂ) (1= p?) 2f (n,8)]  (A.88)

ou u = cosf. Finalement les harmoniques spinnées .Y}, peuvent s’exprimer
a partir des harmoniques scalaires :

(1 —s)7?
st - 35Ym A.89
: [(z +s)! : (4.89)
R Gl ;( 19 Y (A.90)
stim — (l+8)' Im .
Ces fonctions spinnées ont d’autre part les propriétés suivantes:
Vim = (=1)° 1sYiim (A.91)
& Yim = VI—35)(1+s+1)51Yim (A.92)
d Yim = —VU+3)(1—s+1)511Yim (A.93)
D8 Yim = —(1—8)(1+s+1),Y, (A.94)
Enfin, on peut donner une forme explicite de ces fonctions:
T+ m) (1 —m) 2 +1]7
Y = e™m? ( *l(9/2 A.95
tm =€ [(l+s)!(l—s)! | S e2) (A.95)

l—s l +s _1\llrLls+m 2r+slm
xZ( . ><r+s—m>( 1) cot (0/2)

A.3.2 Modes de polarisation

A partir de maintenant nous ne considérerons plus que les anisotropies de
température du FCM, et les perturbations des parametres de Stokes associées.
Nous rappelons que ces anisotropies sont tres simplement reliées a la fonction
de distribution perturbative intégrée par Ax = FX ou X désigne un des
parametres de Stokes I, @, U. Nous rappelons que lors d'une rotation dans le
sens des aiguilles d’'une montre des vecteurs tangents (i.e. perpendiculaires
au vecteur de direction n), les parametres de Stokes se transforment ainsi:

Q! = Qcos(2¢) + Usin(2¢) (A.96)
Ur = —Qsin(2¢) + U cos(29) (A.97)
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Nous pouvons donc construire deux quantités de spin £2:
(Q + iU = T2 (Q + 4U) (A.98)

Ces quantités peuvent donc étre décomposées sur la base des harmoniques
spinnées :

Agp(n) = Z ar imYim (1) (A.99)
(Ag +iAp)(d) = > a2m2Yim(R) (A.100)
(Ag —iAy)(n) = Z a19im12Yim(N) (A.101)

La difficulté principale dans le calcul des spectres de puissance de polarisation
vient du fait que les parametres de Stokes ne sont pas invariants par rotation.
Or si ces derniers sont facilement calculé pour chaque mode de Fourier E,
ils doivent étre recalculés dans un repere fixe lorsque l'on integre sur ces
modes de Fourier, ce qui rend le calcul analytique impossible sauf dans le
cas de petites échelles ou certaines approximations rendent le calcul possible.
L’avantage de la décomposition en harmoniques spinnées est qu’elle permet
de construire a partir de ces parametres de Stokes des quantités invariantes
par rotation grace aux opérateurs de spin. En effet

5 (Mg +ily)() — Z[EF?!

} 2imYim(d)  (A.102)

Im

)!

Im

sont des variables de polarisation scalaires. Les coefficients s’expriment donc
ainsi:

onn = [ ;5 () () (A104)

a2vlm = /dQQY}:n(ﬁ)(AQ + ZAU)(TAZ)

_ [8*2} dQYl;‘n(ﬁ)3_2(AQ+iAU)(ﬁ) (A.105)

- / 0901,V (7) (Do — iAg) ()

_ [8*2} dQYl;‘n(ﬁ)32(AQ—iAU)(ﬁ) (A.106)
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On peut alors définir les combinaisons suivantes

Qg Im = *(a2,1m+a¢2,lm)/2 (A.107)
agim = H(a2im — ai2im)/2 (A.108)

qui ont les propriétés d’étre respectivement paires et impaires (au sens d’une
transformation de parité). Par analogie avec les propriétés des champs élec-
trique et magnétique E et g, ces variables seront appelées parties « élec-
trique » et « magnétique » de la polarisation. Il est a noter que par construc-
tion méme, B n’est corrélée ni avec F ni avec T' car ce sont des variables de
parité opposée. Nous pouvons donc définir les spectres de puissance suivants:

1 *
1 *

CEl = 2l—_|_1 Zm:<aE1lmaE’lm> (AllO)
1 *

Cp = —2l—|—1 — <aB,lmaB,lm> (A'lll)
1 *

CC’l = 2l—_|_1 B <aT7lmaE’lm> (A112)

Il est important de noter que ces nouvelles variables E et B ont été définies
dans I’espace des modes spinnées. Pour les calculs dans I’espace réel on peut
définir les deux variables scalaires de polarisation :

E(n) = % [5 (Ag +iAy) + 07 (Aq—z’AU)]
Z [ 1+2) }1/2 ag,imYim(f) (A.113)

B(n) = %[5 (Ag +iAy) — 82(AQ—1'AU)]

1/2
> [8 ir ;;:] a8 imYim(7) (A.114)

Ces variables sont simplement reliées a E et B dans I'espace des multipoles:

(1+2)1"”
a(E~,]§),lm = |:(l _ 2)| a(E,B),Im (A115)
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A.3.3 Spectres de puissance des perturbations scalaires

Nous rappelons que pour un mode Fourier l;, on peut choisir le repére pour
les parametres de Stokes de telle maniere que Ig||z La symétrie azimutale du
mode scalaire de perturbation implique que seul le parametre de Stokes @ est
généré dans ce repere (¢fA.2.3). L’équation d’évolution pour les parameétres
de Stokes est donnée par A.65. Pour obtenir les solutions du transfert radiatif,
nous devons faire évoluer les variables Ar(7,k, u) et Ag(7, k, 1) jusqu'au
temps présent 7 et intégrer sur les modes de Fourier:

APy = /dsﬁg(E)Ag)(T = 70, k, 1) (A.116)
(Aﬁf) +iA)(A) = /d%g(ﬁ)euwk,nAg)(T =70, k, 1) (A117)

(AS —ia) @) = / d*RE(R)e" o AG (1 = m, ko) (A118)

ou ¢, est 'angle de rotation permettant de passer du repere lié a E,ﬁ a
un repere fixe sur le ciel; et (k) est une variable aléatoire définissant la
perturbation initiale dans le mode &, telle que

<f*(k1)f(k2)> = P(k)5(k1 - kz) (A-119)

Enfin la mention (S) précise qu’il s’agit de perturbations scalaires. Pour
obtenir les spectres de puissances on integre I’équation de Boltzmann scalaire
(A.65) le long de la ligne de visée:

T0 .
A (1o, k) = / dre™ S (k, 1) (A.120)
0
3 0
A (o, ko) = 21— u2)/ o()TI(k, 7) (A.121)
0
6, II 3II
S S . b
e 6, 3II 3g11
+ e’ (77+04)+9 (6\4 k—g‘i‘m) +m (A.122)
I = AR +AS) + AL (A.123)

oll k = ancor, g(7) = kel® est la « fonction de visibilité » ou distribution de

probabilité de derniére collision, a = (h + 67)/k? et enfin & = k(rg — 7). Or
dans ce repére k||z, U = 0 et Q est indépendant de I’azimut donc I’équation
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=2
A.88 nous donne § “(Ag +iAy) = d (A, —iAy), S0it as jm = a1 9m, et donc
les modes B de polarisation sont identiquement nuls pour des perturbations

scalaires. En agissant deux fois avec l'opérateur montant & sur I’équation
A.123 on obtient :

3 [ .
A (1o, k,p) = Z/ drg(T)I(r, k)02 [(1 — p?)e™]
0

_ %/0 drg(rT(r, )1+ ) (2™)  (A.124)

Comme les spectres de puissance définis en A.112 sont invariants par rotation,
ils peuvent étre calculés dans le repére ou E||z pour chaque mode de Fourier,
et intégrés ensuite sur ces modes qui sont statistiquement indépendants. Ainsi
pour la température on obtient

2

(S) 1 37,
- - A3k P E (

/ dQYy, () / drSy) (k, 7)e'™
0

m

- (47r)2/k2dkP(k) [/0 dTS(TS)(k,T)jl(ac)r (A.125)

ou j;(z) est la fonction de Bessel Sphérique d’ordre I. Le calcul du spectre
C,(ESI) est mené de maniére analogue :

® - a5 oo

m

2)!
( )

[+ 2)!

R ] /k: dkP(k) [Z /0 dTg(T)H("?»T)jlg)r

ou on a utilisé 1’équation différentielle vérifiée par les fonctions de Bessel,
g+ 25 /z+[1—1(l+1)]5 = 0. Si 'on définit de plus

A k) = de Yk, 7)ji(2) (A.127)
APk = 1/ =) / drSY (k, 7)j,(z) (A.128)
SOk, 1) = (A.129)

4x2

3 [ dovi) [ aratmme,nin + et

2

(A.126)
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on obtient les expressions suivantes pour les spectres de puissance des per-
turbations scalaires:

c), = (4n)? / KdkP(k) A1) (A.130)
cl = (47r)@/k%kp(k)Agi)(k)Ag)(k) (A.131)

A.3.4 Spectres de puissance des perturbations tenso-
rielles

Définissons tout d’abord les variables aléatoires représentant 1’amplitude
des perturbations tensorielles:

& o= (& i)/V2 (A.132)
& = (& +i6)/V2 (A.133)

telles que
GEEGER) = (GEEER) = M@ -8 (a1

(& (k)&(k)) = 0 (A.135)

On peut alors, comme pour les scalaires, intégrer 1’équation de Boltzmann
A.78 sur la ligne de visée:

AD (2, F) = (1 i) (R) + (1 - p2)e 296, (F)| / " are S0k, 7
- - JO
(A +iA]) (r0, 1, B) = [(1= p)e™ 1 (R) + (1+ p)e 296, (F) /Omd”"”"sz‘fklcm)
(A iAo, B) = [(L4+ 1) (B) + (1~ e 9,(F) / " are Sk, )
avec
STk, 1) = —he'r + g(r)= (A.136)

(1]

STk, 1) = —g(7) (A.137)
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En appliquant deux fois les opérateurs de spin aux termes contenant & on
obtient :

52(Ag)+m§)) — fl(E)e2i¢/ drS\ (k, 7) (am
0

S o o 2 )
8%(AG) —iny’) = &(k)e / drSS) (k, ) (au “1p) (e e
— e (R)er / drSD (e, 7)[—€ + iBI[(1 — p2)ei™ (A.139)
0
oll nous avons introduit les opérateurs & = —12 + %(1 — 9%) — 8z0, et

B = 8z +2220,. Des expressions similaires sont obtenues de la méme maniére
pour les termes en &. En terme de ces opérateurs on obtient :

AP (7o, 1, K) = (1= @) 6 (R) + (1 — 1?)e 9 u(R) / dr S (k, 7)ei
B - JO

Ag)(m, k) = (1= p?)e & (k) + (1 — p?)et & (k) | €(x) / dTSg)(k, T)e
B - 0

A (o, 0, k) = (1 p2)e® (k) — (1 p2)e2 & (k)| B() / dr S (k, 7)et"
B - 0

Le spectre de puissance de température est alors obtenu facilement dans cette
formulation :

2

() _ A4« 2
Cr = 21+1/kph(k)Z

m

T0
/ dQYy;, (7) / drSi (k, 7)(1 = p2)e? et
0

2

= 47T2E§+§§: /k;2dkph(ki) /OTO dTS,;T)(k:,T) /ll d'uf)ﬁ('u)(lf/lﬂ)elmll
- (47r)2gir;;:/k2dkPh(k) / dTS;T)(k,T)jlif) 2 (A.140)
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ot nous avons utilisé le fait que Yy, = [(214+1)(1—m)!/4n (I4+m)'|*/2 P/ () e'™¢
et que P™(u) = (—1)™(1 — /,Lz)m/2dZZPl( ). De la méme facon on onbtient :

2

0 . .
e = (4n)? / k2dk Py (k) / dfsj,T)(k,r)g(az)”(f) (A.141)
0 x
2j 45 2
_ / k2dk Py (k <de (k, 7) [jl(x) +jf (=) + J:’ng) + J’;”D
(T) . (@)
Cy’' = /k dk Py (k / dTS (k,T)B(x) p (A.142)
i 2
= 2/k dk Py (k </ dTSE;T)(k,T) [lel(x) + jlm(x)}>
En intégrant par parties les termes en j;/ et j;' on obtient
@ _ JEE2 [Ty, i)
Ay = 2 ), drSy ' (k,T) - (A.143)
70
AT = / drSS Lk, m)5(z) (A.144)
0
STk,7) = ¢ E—E 2“—5 P e e
B k2 kx k2 kx k2
4= 2= =
SOk = —+ — 20—
5 (k,7) g<m+k)+gk
Les spectres de puissance sont alors donnés par:
(1) 2 [ 2 (T) ?
CT,E,Bl = (4m) k*dk Py (k) {AT,E,Bl(k)} (A.145)

cl) = (4m)62 / K2 dk Py (k) AT (B)AD (k) (A.146)
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Annexe B

Dérivées des estimateurs filtrés

En partant de I’équation donnant le spectre de puissance des estimateurs
de Wiener

@) = (WA,

= Qg,, <a:;,a:f;, )

(WAL, (xlxld,) + W WA, (b b

p
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on trouve:

0(2T27)

acT

(&7 T)

pp

aCTF

0(2T27)

(Wpo Aup)”

2 x (W ALLW2422)

(W AZ)”

(W Ap)”

2 x (W2AZW2 ALL)

(W Asp)”

(Wos Ay Wiy Asy)

(Wos AW ALy) + (Wi AL Wi A
(WZ2AZW2AZ)

vp pv

(WAL,



Annexe C

Spécifications instrumentales

C.1 Spectres de puissance du bruit

Nous allons montrer ici comment calculer les spectres de puissance du
bruit (supposé bruit blanc gaussien) sur les modes de polarisation E, B ainsi
que sur la température, a partir des spécifications instrumentales.

Appelons o7 p les écarts type du bruit par pixel pour la température et les
parametres de Stokes @, U respectivement. Les spectres de puissance du bruit
s’expriment simplement en fonction de ces quantités (voir Knox (1995)):

4o
Nrp(l) = N_T’P = wq{,lp (C.1)
piz

D’autre part, comme le montrent Zaldarriaga & Seljak (1997), on a:
Wt E = Wp (CZ)

Il s’agit maintenant de déterminer ces quantités a partir des tables de spéci-
fications instrumentales. Or ces derniéeres se contentent de donner les écarts
type du bruit par récepteur polarisé et non polarisé. Le calcul de o7 p dépend
donc de la configuration instrumentale choisie pour mesurer les parametres
de Stokes. En reprenant les résultats de Couchot et al. (1998), on peut mon-
trer qu’il existe des configurations optimales des détecteurs polarisés ou la
variance du bruit sur la mesure de T',Q, U sont minimisées, et ou d’autre
part les bruits sur leur mesure sont décorrélés. Ces configurations consistent
a mesurer des directions de polarisation réparties a angle égal sur le ciel.
Alors on peut montrer que pour ny détecteurs non polarisés et np détecteurs
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polarisés, on a:

Or

2
Op

40_2 n - 9\ 11

= Pyt L (C.3)
np np Ounpol
8 2

_ %% (C.4)
np

0l Opoi €t Tunpor SONt les moyennes harmoniques des variances du bruit
par détecteur respectivement polarisés et non polarisés.
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Planck instrument characteristics” (TBC)

Telescope

1.3+0.2 m. (projected aperture) Gregorian; shared focal plane; system emissivity 1%

Viewing direction offset 80-85° from spin axis.

Center Frequency (GHz)

30 44 70

100

100

143

217

353

545

857

Detector Technology

HEMT radio receiver arrays

Bolometer arrays

Detector Temperature

~20K

0.1K

Cooling Requirements

H, sorption cooler

H, sorption cooler + 4K J-T stage + Dilution system

Number of Detectors 4 6 12 34 4 12 12 6 8 6
Angular Resolution (*) 33 23 14 <13.1 10.7 8.0 5.5 5.0 5.0 5.0
Optical Transmission 1 1 1 1 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3
Bandwidth (A v/ v) 0.2 0.2 0.2 0.2 0.25 0.25 0.25 0.25 0.25 0.25
A T/ T Sensitivity per 1.6 2.4 3.6 4.3 1.7 2.0 4.3 14.4 147.0 | 6670.
res. element (12 months, P) P) P) ®) P3.7) | (P8.9) (P208)
16, 10 units)*

# Table last updated 10/6/1998

* Sensitivity to polarized signal is marked with a P

Eesa PLANCK
\_
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MAP Instrument Description

Frequencies (GHz) 22 30 40 60 920

Wavelengths (mm) 13.6 [10.0 |7.5 5.0 3.3

# of channels 4 4 8 8 16
Resolution - spec. (FWHM,

0.90 |(0.65 |[0.53 |[0.39 [0.29
degrees)

Resolution - current design  [0.93 [0.68 [0.47 [0.35 [0.21

Sensitivity - spec. (uK, 0.3x0.3
pixel)
Sensitivity - current design 26 32 27 35 35

Fic. C.2: Spécifications instrumentales de la mission MAP. Voir
hitp://map.gsfc.nasa.gov/Default. html
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