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Introduction

La quéte de l'infiniment petit et de l'infiniment grand est arrivée aujourd’hui a une période
charni¢re de son histoire. Les développements théoriques réalisés au cours du XX°®™e siecle et les
mesures de précision croissante, ont permis de fournir & ces deux domaines des modeles cohérents
que sont le Modéle Standard de la physique des particules et le Modéle Standard de la cosmologie.
Malgré les différences de formalisme, la période que nous vivons est singuliére, car pour la premiere
fois, les observations réalisées aux échelles subatomiques et cosmologiques permettent aux deux
modeles de se contraindre mutuellement.

La cosmologie est une science qui trouve ses origines a I’aube de ’Humanité. Reflexion métaphy-
sique jusqu’a la Renaissance, elle est peu a peu devenue une science au sens moderne du terme avec
les travaux fondateurs de Copernic, Galilée, Kepler et Newton. Au début du XX®™¢ siecle, Einstein
révolutionna la conception que nous avions de I’Univers avec sa théorie de la gravité, la Relativité
Générale, offrant un outil puissant a la formalisation de la cosmologie. Forts de ce cadre, Friedmann
et Lemaitre dériverent des solutions non-statiques aux équations de la Relativité Générale qui trou-
veront une assise observationnelle apres que Hubble efit constaté en 1929 que les galaxies s’éloignent
les unes de autres avec une vitesse proportionnelle a leurs distances, montrant que notre Univers est
en erpansion.

La physique des particules est une science plus jeune. Elle a vu le jour & la fin du XIX®™® siecle
avec la découverte de l’électron et le premier modele d’atome proposé par Thomson en 1897 et
a évolué, absorbant au passage le formalisme quantique développé dans les années vingt, jusqu’a
I’établissement du Modéle Standard initié par Glashow, Salam et Weinberg a la fin des années
soixante.

Les deux domaines vont se rapprocher une premiere fois & la fin des années quarante, grace a
Gamow, Alpher et Herman. En s’appuyant sur la physique nucléaire, ils proposérent un modele de
formation des noyaux légers dans un Univers en expansion, initialement dense, suivant les observa-
tions de Hubble et les solutions de la Relativité Générale de Friedmann et Lemaitre. C’est le modele
de Big Bang. Ces travaux offrent la possibilité de tester quantitativement les prédictions par l'expé-
rience, avec notamment la mesure de I’abondance des éléments légers ou encore ’observation d’un
rayonnement fossile vestige d’un Univers primordial chaud et dense, le Fond Diffus Cosmologique.

Depuis lors, l'intrication entre ces deux branches de la physique n’a fait que se consolider et
s’entretenir. De surcroit, chaque modele cherche des réponses a ses limitations et ses lacunes dans
les succes et les progres de autre. Aujourd’hui, infiniment petit et infiniment grand sont plus que
jamais reliés a travers la volonté de compréhension du contenu de I’Univers. Ainsi et pour exemple,
I'un des problémes majeurs en cosmologie est 'omniprésence d’une matiere dont la nature nous
échappe, la matiére noire non-baryonique. C’est une théorie issue du monde de la physique des
hautes énergies, proposée pour expliquer des insuffisances du Modéle Standard de la physique des
particules, la Supersymétrie, qui offre une particule stable qui possederait les propriétés requises et
qui est & ce jour I'un des candidats a la matiere noire des plus pertinents. La recherche de cette
particule est un domaine de recherche particulierement actif, se situant & la croisée de la physique
des hautes énergies et de la cosmologie.

Un autre exemple de rapprochement est celui de I'extension des modeles standards. En effet,
le modele de Big Bang ne permet pas d’expliquer plusieurs propriétés pourtant incontournables de
I’Univers comme la formation des structures, la platitude ou I’homogénéité du rayonnement de Fond



Diffus Cosmologique. Le Modeéle Standard de la physique des particules ne permet pas d’introduire
la masse des constituants élémentaires. Au-dela de ces deux modeles, la cosmologie par I'Inflation
et la physique des particules par le mécanisme de Higgs, font appel a des champs scalaires et des
mécanismes de brisure de symétrie.

Le développement de grands accélérateurs a permis a la physique des particules de sonder la
structure “infinitésimale” de la matiere grace a des énergies de plus en plus grandes, s’approchant
des conditions de densité et de pression qui régnaient dans I’Univers peu apres le Big Bang. Par la
méme nous avons apporté des contraintes sur les processus qui régissaient I’évolution de 1'Univers
a ces époques. Néanmoins, il sera impossible de recréer sur Terre les énergies mises en jeu si 'on
considere 1'Univers primordial. Aussi ce sera par 1’étude de ces instants que I'on pourra compléter
nos connaissances en physique des hautes énergies.

Tres récemment, les méthodes d’observation de la cosmologie se sont modernisées permettant a
cette science d’entrer dans une nouvelle phase, la cosmologie de précision. L’observation de 1’abon-
dance des éléments légers, de la relation distance-luminosité des Supernovee, de la distribution en
trois dimensions de la matiere dans I’Univers, ou encore la mesure de précision de l'intensité et de
la polarisation du rayonnement de Fond Diffus Cosmologique nous ont permis de contraindre forte-
ment les modeles cosmologiques a travers le contenu, la géométrie et la dynamique de I'Univers. Ces
contraintes s’appliquent également aux modeles de la physique des hautes énergies et par exemple,
la contrainte la plus forte sur la masse des neutrinos est d’origine cosmologique.

A.u sein des observables cosmologiques, le rayonnement de Fond Diffus Cosmologique (CMB
pour Cosmic Microwave Background) joue un role prépondérant. Il a été émis & peu pres 380000 ans
apres le Big Bang, quand les photons de 'Univers ont cessé d’étre en interaction avec les électrons.
Son intensité (ou température) est en premieére approximation isotrope, mais comporte des aniso-
tropies qui sont les empreintes de la physique de 1'Univers primordial, laissées par derniere diffusion
des photons sur les électrons. Il constitue le rayonnement le plus ancien que nous pouvons détecter!
et I’étude de l'information physique véhiculée dans ses anisotropies permet de contraindre les para-
metres du Modeéle Standard de la cosmologie avec une précision inégalée. Elle permet également de
sonder de maniere indirecte mais unique les premieres fractions de seconde de 1’Univers, quand la
densité d’énergie était plusieurs dizaines d’ordres de grandeur supérieure a celle que nous pouvons
atteindre au sein des accélérateurs.

Ces anisotropies de I'intensité du CMB furent mesurées pour la premiere fois par le satellite COBE
en 1992, avec une amplitude de 'ordre de 10~° par rapport & 'intensité moyenne, avec une résolution
de 7°. Depuis, un grand nombre d’expériences au sol, embarquées a bord de ballons stratosphériques
(comme l'expérience ARCHEOPS) ou & bord de satellites se sont attelées a cette mesure avec des
sensibilités et des résolutions angulaires croissantes. La mesure la plus compleéte et la plus précise
a ce jour est le fait de I'expérience satellite WMAP qui a permis de donner les contraintes les plus
précises a ce jour sur un grand nombre des parametres des modeles cosmologiques. La mesure
ultime de ces anisotropies d’intensité, c’est a dire limitée uniquement par des contraintes statistiques
intrinseques a la nature du CMB, sera réalisée par le satellite européen PLANCK, dont le lancement
est prévu le 31 juillet 2008.

En outre, le CMB est un rayonnement polarisé. Cette polarisation, elle aussi anisotrope, est due
a des processus physiques semblables a ceux responsables des anisotropies d’intensité. Sa mesure
mene a des informations complémentaires et de ce fait permet de lever des dégénérescences dans la
détermination des parametres des modeles cosmologiques. Elle sera également une source d’informa-
tions inaccessibles au travers de la température, comme par exemple sur la formation des premieres
étoiles et galaxies, sur les modeles d’'Inflation ou sur ’existence et la nature d’un champ magnétique
primordial. Cependant, le signal polarisé est bien plus faible que celui des anisotropies en tempéra-
ture et c’est pour cela que les mesures en sont a leurs balbutiements. Elles furent initiées a grande
échelle par le satellite WMAP mais ce sera le satellite PLANCK qui le premier pourra effectuer une

1 Les neutrinos se sont decouplés avant les photons, néanmoins la détection du fond de neutrinos cosmologiques
demeure a ce jour inenvisageable.



mesure de précision de la polarisation & grande échelle du CMB.

La bande de fréquence dans laquelle nous observerons le CMB (de la dizaine au millier de
GHz) est également peuplée par d’autres émissions qui viendront contaminer la mesure. Ce sont
les émissions d’avant-plan. Ces émissions peuvent étre ponctuelles (planeétes, étoiles, galaxies) ou
diffuses. Les émissions diffuses sont les plus genantes aux échelles auxquelles nous nous intéresserons,
en raison du fait qu’elles s’ajoutent & l'information cosmologique sur tout le ciel. Ces émissions
diffuses sont dues a ’émission de notre Galaxie et sont principalement de trois types : ’émission
synchrotron et le rayonnement de freinage des électrons libres de notre Galaxie a basses fréquences
et ’émission des grains de poussiere du milieu interstellaire & hautes fréquences. De plus, la premiere
et la derniére devraient étre significativement polarisées.

S’affranchir efficacement de ces signaux non-cosmologiques au sein des données dans des expé-
riences destinées & ’observation du CMB requiert le développement de méthodes efficaces en vue
de leur soustraction et une trés bonne connaissance de la localisation spatiale et du comportement
spectral de ces émissions. Ceci est particulierement vrai pour la polarisation, ou le signal que nous
cherchons a extraire de la mesure du ciel est trés faible et ou les connaissances sur les émissions
galactiques sont pour le moment insuffisantes.

Cette these est dédiée a la mesure des anisotropies du Fond Diffus Cosmologique, particu-
lierement en polarisation et a la compréhension, la modélisation et la soustraction des émissions
d’avant-plan. Les travaux que nous avons entrepris s’inscrivent tous dans la préparation a ’analyse
et a Iexploitation des données du satellite PLANCK. L’exposé s’articulera en cing parties :

* Dans une premiere partie nous donnerons une introduction aux anisotropies du Fond Diffus
Cosmologique. Pour ceci nous mettrons tout d’abord en place le formalisme du Modéle “Stan-
dard” de la cosmologie. Nous donnerons ses limites et nous présenterons une introduction a
la période d’'Inflation. Nous dresserons pour finir I’état des lieux des mesures cosmologiques,
menant a un modele de concordance, le modele ACDM. Ensuite, nous présenterons le rayon-
nement de Fond Diffus Cosmologique. Nous aborderons le formalisme utilisé pour son étude
et les mécanismes physiques responsables de ses anisotropies, en température et en polarisa-
tion. Enfin, nous présenterons ’expérience ballon ARCHEOPS dont le traitement des données a
constitué une partie de nos travaux, I’expérience satellite WMAP autour de laquelle s’articulent
les comparaisons que nous effectuerons au long de cet exposé et 'expérience satellite PLANCK
dont la préparation est le fil conducteur de cette these.

* Au cours d’une seconde partie, nous regarderons 'effet d’'un champ magnétique primordial
sur la polarisation du CMB. Nous présenterons pour commencer, de maniere plus formelle, les
processus de génération des anisotropies en température et en polarisation afin d’obtenir des
expressions analytiques décrivant leur évolution et de formuler des hypotheses simplificatrices
permettant d’intégrer ces relations. Forts de ce formalisme, nous y incluerons l'effet d’'un champ
magnétique primordial. Nous essayerons enfin de comparer nos résultats a d’autres approches
et de donner des contraintes expérimentales sur la nature de ce champ.

* Dans une troisiéme partie, nous présenterons les analyses effectuées a partir des mesures de
I'expérience ARCHEOPS, en vue de la préparation a ’analyse des données de PLANCK. Un pre-
mier chapitre sera consacré a I’étude de la gaussianité des données en température, permettant
de contraindre les modeles inflationnaires et de détecter d’éventuels effets systématiques rési-
duels et des contaminations par des émissions d’avant-plan. Un second chapitre sera consacré
a la premiere mesure de I’émission diffuse polarisée de la poussiere galactique a grande échelle,
a ’aide des mesures effectuées a 353 GHz.

* Dans une quatrieme partie nous présenterons une méthode de séparation de composantes per-
mettant d’extraire les différentes contributions physiques (CMB, émissions d’avant-plan, bruit
instrumental) & partir d’observations & plusieurs fréquences. Ces observations seront traitées de
maniere aveugle, conjointement en température et en polarisation, ce qui constitue I'originalité
de cette méthode. Nous donnerons en premier lieu le principe général de ce genre de méthode
et nous passerons en revue les différents algorithmes couramment utilisés par la communauté



CMB. Nous présenterons ensuite la méthode que nous avons développée, POLEMICA, et nous
tenterons de montrer ses performances sur des simulations simples du ciel, vu par PLANCK.
Enfin, nous essayerons a ’aide de simulations plus réalistes de donner des contraintes sur le
traitement des données de PLANCK.

Enfin, dans une cinquiéme et derniére partie, nous nous attacherons a modéliser les émissions
galactiques polarisées du synchrotron et de la poussiere. Pour cela, nous considérerons les
processus physiques qui en sont responsables et nous verrons qu’ils sont fonction du champ
magnétique galactique, que nous modéliserons. Nous intégrerons ces effets sur la ligne de visée
afin d’obtenir des cartes de ces émissions. Pour finir, nous comparerons notre modele des
émissions galactiques polarisées aux données des expériences ARCHEOPS et WMAP.
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Chapitre 1

La cosmologie et le modele ACDM

Au cours de ce chapitre, nous allons présenter le modele ACDM (pour Lambda-dominated Cold
Dark Matter), qui est le modele cosmologique qui décrit le mieux les observations actuelles.

Nous allons de prime abord donner une introduction au Modéle “Standard” de la cosmologie' ou
modele du Big Bang chaud, qui permet de décrire la dynamique de 1'Univers dans le cadre de la
théorie de la Relativité Générale d’Einstein et qui est I'un des éléments du modele ACDM. Cependant,
comme nous le verrons, ce modele n’est pas suffisant pour expliquer certaines des observations qui ont
été faites. Il faudra lui ajouter une phase d’expansion accélérée, 1'Inflation, dont nous présenterons
les grandes lignes. Enfin, nous présenterons les observations faites a ce jour pour contraindre la
composition et la géométrie de I’'Univers, dont aucune a ce jour ne s’éloigne du modele ACDM.

1.1 Formalisme de la cosmologie

1.1.1 Hypotheses constitutives

Pour décrire un systeme aussi complexe que I’Univers, il va falloir formuler des hypotheses fortes.
La plus forte d’entre elles, mais aussi la plus simple, est de considérer I'Univers comme un systeme
homogene (invariance par translation) et isotrope (invariance par rotation) a grande échelle. C’est
ce que l'on appelle le principe cosmologique. Cette hypothese implique que 'on retrouve les mémes
caractéristiques statistiques en terme de contenu ou de géométrie quel que soit le point de I’Univers
considéré. Méme si il apparait évident que cette hypothese n’est pas justifiée aux échelles astrophy-
siques, un nombre croissant d’observations a grande échelle la motive, a des échelles supérieures au
Gpc. Parmi celles-ci, I'observation de la température du Fond Diffus Cosmologique a apporté une
manifestation puissante du principe cosmologique. En effet, quelque soit la direction d’observation,
cette température est constante sur le ciel & quelques 10~ K pres [Smoot et al. 1992].

La seconde hypothese, est basée sur ’observation faite par Hubble en 1929, qui a mesuré un déca-
lage vers le rouge ou redshift des galaxies augmentant avec leur distance par rapport a la Voie Lactée,
montrant ainsi que plus une galaxie est éloignée, plus elle s’éloigne rapidement de nous et mettant en
évidence un Univers en expansion [Hubble 1929]. Dans cet Univers en expansion, si I’on remonte le
temps, la densité augmente et une phase initiale trés dense devra étre envisagée. Cependant, celle-ci
est courte par rapport a ’age de I'Univers et nous considérerons une densité suffisamment faible
pour que seules soient significatives les interactions a longues portées, électromagnétique et gravi-
tationnelle. L’Univers étant électriquement neutre, la force électromagnétique résultante a grande
échelle sera négligeable (effet d’écrantage). Ainsi, une théorie décrivant I’Univers sera une théorie
gravitationnelle. Elle sera la meilleure théorie de la gravitation dont nous disposons actuellement, la
théorie de la Relativité Générale d’Einstein, qui ne souffre d’aucune contradiction expérimentale &
ce jour.

1 Le terme standard est relativement ambigu au vu de histoire de la cosmologie. Lorsque nous utiliserons Modele
“Standard” entre guillemets, nous nous référerons a ce qu’était le modele au début des années 70. Aujourd’hui, la
Cosmologie Standard moderne inclut d’autres théories devenues incontournables au fil des ans.
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1.1.2 Les équations d’Einstein en relativité générale

Dans la théorie de la relativité générale, espace et temps sont contenus au sein d’une géométrie
commune. Cette géométrie a quatre dimensions est définie par un tenseur symétrique, la métrique
dénotée g,,, dans un systéme de coordonnées z*. L’intervalle séparant deux événements est alors
défini par? :

ds? = g, dxtdz” (1.1)

La valeur des composantes du tenseur métrique dépend de la géométrie de I’Univers. Ce ten-
seur étant symétrique, 10 de ses 16 composantes sont indépendantes. Les lois de la physique étant
invariantes par changement de coordonnées (invariance de jauge), seules 6 équations décrivant la
dynamique pourront étre formulées. Les 4 degrés de liberté subsistants devant étre fixés, il faudra
choisir une jauge.

Les équations d’Einstein, vont relier I'information purement géométrique contenue dans le tenseur
d’Einstein, que nous définissons a partir de la métrique en annexe B.1, au contenu de 1’Univers décrit
par le tenseur énergie-impulsion, T),,. Ce dernier a une composante temps-temps correspondant a
la densité d’énergie, des composantes temps-espace correspondant aux moments et des composantes
espace-espace correspondant aux composantes de 'impulsion. Les équations d’Einstein s’écrivent :

G = 81GT, (1.2)

ou le facteur de proportionnalité 87wG est présent pour retrouver la limite newtonienne dans le cas
de champs gravitationnels faibles.

La dérivée covariante du tenseur d’Einstein est nulle (identités de Bianchi). Il en résulte, d’apres
Péquation (1.2), la conservation du tenseur énergie-impulsion. Une solution particuliere de cette loi
de conservation est la métrique elle-méme. Cette solution particuliere est souvent écrite comme un
terme supplémentaire au sein des équations d’Einstein qui introduit la constante cosmologique A :

G + Mgy = 87GT,, (1.3)

Cette constante cosmologique fut historiquement ajoutée afin de fournir une solution statique
a I’équation d’Einstein avant d’étre abandonnée apres ’observation de ’expansion de 1’Univers par
Hubble. Récemment, au cours des années 1990, elle a suscité un regain d’intérét avec I’observation de
Paccélération de ’expansion, pour devenir incontournable de nos jours, comme nous le présenterons.

1.2 Le Modele “Standard” de la cosmologie

Afin de pouvoir utiliser la théorie de la relativité générale dans le cadre de la cosmologie et d’en
déduire les lois de la dynamique de 1'Univers, il va falloir imposer des symétries, comme celles dictées
par le principe cosmologique ou encore tenir compte de ’expansion de 1’Univers.

1.2.1 Symétries, choix de la métrique

La classe des métriques répondant aux symétries dictées par le principe cosmologique et qui
satisfont & I’expansion peut se résumer & la métrique de Friedmann-Robertson-Walker, qui s’écrit en
coordonnées sphériques :

dr? 2702 | 22 2
5 +7r7df° +r7sin” Odp (1.4)

ds? = g, datda” = dt* — a(t)? { T

ol k est l'indice de courbure® et a(t) est le facteur d’échelle, rendant compte de l’expansion de
Pespace au cours du temps. Le redshift z est relié au facteur d’échelle par la relation (1+ z) = a/ag

2 Nous utilisons la convention selon laquelle les indices grecs vont de 0 & 3 et les indices latin de 1 a 3. Ainsi, dans
xt, 20 représente la dimension de temps et les z¢ = {z1!, x2, x3} représentent les trois dimensions d’espace.
3 k vaut -1, 0 ou 1 selon que 1'Univers est respectivement ouvert, plat ou fermé.
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ou ag est le facteur d’échelle actuel, ag = a(z = 0). Toujours en considérant les symétries reliées a
I’homogénéité et a I’isotropie, nous pouvons également donner la forme du tenseur énergie-impulsion.
Ce dernier est dans ce cas diagonal et ne dépend que de la densité p(t) et de la pression P(t) du
fluide parfait contenant 'ensemble des composantes de 1'Univers : T% = p(t), T%, = P(t).

1.2.2 Dynamique, équations de Friedmann-Lemaitre

Si Ton applique les équations d’Einstein (1.3) & la métrique de Friedmann-Robertson-Walker
(1.4), nous obtenons les équations de Friedmann-Lemaitre, dictant la dynamique de 1'Univers?
[Friedmann 1922, Friedmann 1924] :

. 2
o_(a\ _8G A &
H_<a) h 3p+3 a2

i 4nG A
- = — 3P)+ — 1.5
ST () + 5 (15)

ou H est le parameétre de Hubble. On définit la constante de Hubble, valeur actuelle de H par Hy =
H(z = 0). La premiere équation peut étre réécrite de la fagon suivante :

G 3K A
H2 =" . = ———— = — 1.
3 (p+ pr + pa), p S Ca?’ PA= g (1.6)

ou p représente la densité totale de matiere non relativiste (pngr) et de rayonnement et de matiere
relativiste (pr), px est la densité de courbure et pj la densité de constante cosmologique. En dé-
finissant la densité critique de I’Univers correspondant a la densité totale d’'un Univers plat sans
constante cosmologique, p. = 3H?/87G, nous pouvons réécrire 'équation (1.6) sans dimension® :

2
H2(Q + Qn — Q) = ()
= Q-0 = 1 (1.7)

ou l'on a défini les parameétres cosmologiques §2;, rapports des densités de matiere, de courbure et de
constante cosmologique a la densité critique, de la maniere suivante :

Q, = P/Pc
Q. = pu/pe = K/(a®H?) (1.8)
Q= palpe = A/(BH?)

L’équation (1.7) relie la densité de courbure a la somme des densité de matiere et de constante
cosmologique, que 'on appellera densité totale de I’Univers, Q¢ = €, + Q4. Ainsi selon que g soit
plus petit, égal ou plus grand que 1, I’Univers sera respectivement de géométrie ouverte, plane ou
fermée.

Enfin, & partir des deux équations de Friedmann-Lemaitre ou encore a partir de la conservation
du tenseur énergie-impulsion, nous pouvons écrire I’ équation de continuité pour le fluide primordial :

p+3H(p+P)=0 (1.9)

Dans cette équation, p et P ne sont pas dépendants. Ainsi, on définit une constante w telle que
I’on puisse écrire pour chaque composante une équation d’état :

P=wp (1.10)

4
a =da/dt
5 La densité critique actuelle pe,0 est de I'ordre de 10=2°h2g:cm =3, on h = H0/100km-s’1-Mpc’1. La valeur de
pe,0 équivaut environ a 3 protons par metre cube.
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1.2.3 Evolution du facteur d’échelle

Gréce aux équations d’état (1.10) pour chaque composante (matiere non-relativiste, rayonnement
et matiere relativiste, courbure, constante cosmologique) ainsi qu’a I’équation de continuité que ’on
considérera dans le cas oll une des composantes domine, nous pouvons donner 1’évolution de la
densité en fonction du facteur d’échelle :

p oc 30+ (1.11)

De plus, grace a la seconde équation de Friedmann-Lemaitre (1.5) nous pourrons également
donner la dépendance en temps du facteur d’échelle.

a o 30 (w #£ —1) (1.12)

* domination de la matiére non-relativiste (pnr ) : pour la matiere non-relativiste, w = 0 et ainsi
poxadetaocx t3. Ce résultat est intuitif, la densité de matiere se diluant volumiquement
avec ’expansion.

* domination du rayonnement (pr) : pour le rayonnement, w = 1/3 et ainsi p oc a™* et a ts.

Pour le rayonnement, a la dilution volumique s’ajoute le décalage en longueur d’onde linéaire
1

ena .
* domination de la constante cosmologique (pp) : la constante cosmologique possede I’étrange
équation d’état P = —p < w = —1. Ainsi sa densité ne dépend pas de a. Etant donné

que les densités de matiere et de rayonnement décroissent au cours du temps, la densité de

constante cosmologique, méme faible mais constante, peut dominer a long terme. I.’équation de

Friedmann permet de voir que cette domination conduit & une expansion exponentielle a o< e,

Nous verrons que 1'Univers a pu connaitre une telle phase d’expansion dans ses tout premiers

instants, lors de la phase d’Inflation et que les observations les plus récentes montrent que nous

subissons actuellement un tel type d’expansion. Cependant, ces phénomenes sont tres différents

car ils sont provoqués par des especes différentes, comme nous le présenterons ultérieurement.

Les observations récentes tendent a montrer que la densité de courbure est tres faible et de

ce fait, nous écarterons la domination qui lui incombe. La dépendance des densités de matiere et

de rayonnement montre que I’Univers primordial a di étre dominé par le rayonnement. Au fil de

I’expansion, le rayonnement s’est dilué plus rapidement que la matiere et aprés une période d’égalité

intervenant a tsq ~ 1000 ans, la matiere a a son tour dominé pour finalement laisser place & la
constante cosmologique.

1.2.4 Le modele du Big Bang chaud

En s’appuyant sur la description géométrique de 1’'Univers que nous avons formulée, nous voulons
désormais donner une description microscopique de 1'Univers mettant en jeu les particules et leurs
interactions. Le modele du Big Bang chaud propose une telle description en s’appuyant sur trois
observations fondamentales que nous allons présenter.

Les trois piliers du modele du Big Bang chaud

* L’expansion de I’Univers :
que nous avons déja mentionnée en 1.1.1.

* La nucléosynthése primordiale :
Au cours des années 50, la théorie la plus acceptée postulait que les éléments chimiques plus
lourds que 'Hydrogene avaient été produits au sein des étoiles et lors des explosions de super-
nove. Bien que satisfaisantes sur les éléments lourds, cette théorie n’était pas suffisante pour
expliquer ’'abondance dans 1'Univers des éléments légers, comme celles du Deutérium 2H, de
I'Hélium ®He et *He ou du Lithium “Li. En 1946, Gamow élabora une théorie selon laquelle
quasiment toute la matiere de I’Univers fut formée aux cours des 3 premieres minutes, lorsque
la température était suffisamment importante pour permettre la fusion des protons et neutrons
en éléments légers [Gamow 1946]. C’est ce qu’on appelle la nucléosynthése primordiale. Cette
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théorie prédit avec une remarquable précision I’abondance des éléments jusqu’au 7Li, pourtant
étalée sur plusieurs ordres de grandeur [Kolb & Turner 1990].
* Le découplage des photons du CMB :

Au sein du plasma primordial, les photons sont couplés aux électrons par diffusion Compton.
Le taux de réaction est proportionnel a la section efficace de diffusion, a la densité d’électrons
et a leurs vitesses relatives. Photons et électrons restent en équilibre thermodynamique tant
que le temps moyen entre deux collisions reste inférieur au temps de Hubble (tg = 1/H).
La température de I’'Univers décroissant avec le temps et la section efficace de diffusion étant
proportionelle a la température, le temps moyen entre deux collisions va augmenter, jusqu’au
moment ou les espéces n’intéragissent plus entre elles. On dit qu’elles sont découplées. Depuis,
les photons se propagent librement dans 1’Univers, ne subissant plus qu'un effet de dilution du
a 'expansion. C'est le rayonnement de Fond Diffus Cosmologique (ou CMB pour Cosmic Mi-
crowave Background) que nous observons aujourd’hui et qui constitue le sujet central de cette
these, dont la température fut mesurée par COBE & 2.72540.001 K [Fixsen & Mather 2002].

Histoire thermique de I’Univers

A partir des observation décrites ci-dessus et du Modele Standard de la physique des particules
nous pouvons reconstituer I’évolution des constituants et de leurs interactions.

En appliquant les lois de la thermodynamique, on peut définir une température, en particulier
pour les photons cosmologiques, qu’ils soient couplés a la matiere ou non. Cette température, que
'on peut relier & 1'énergie, est soumise a la dilution due & I'expansion (T'(¢) < a(t)~!). En remontant
le temps, le facteur d’échelle diminue, la température augmente et les réactions entre les différentes
especes évoluent. Nous allons donner les principales étapes de cette évolution (voir figure 1.1), d’au-
jourd’hui au temps de Planck (tp = 10743 s), au-deld duquel mécanique quantique et gravitation
devraient s’unifier, ce qu’aucune théorie ne permet a ce jour.

t T E z
15 milliards d’années T=3K 0.0002 eV z=0 Aujourd’hui
1 milliard d’années T=15K 0.01 eV z=10 Formation des structures
300 000 ans T =23000 K 0.3eVv z = 1000 Recombinaison, émission du CMB
1 seconde T=10%k 1 MeV z=10" Nucléosynthése primordiale
10 5% T=10 13K 1GeV z=10" Transition quarks—hadrons
10 %5 T=10 16K 1 TeV z=10" Transition électrofaible
107 T=10%k 10 °Tev 2=10% Fin de GUT, Inflation
10™% T=10%K 10 Tev z=10% Temps de Planck
7 Singularité
[

F1G. 1.1 — Evolution de I'Univers dans le modele du Big Bang chaud, du temps de Planck jusqu’a aujourd’hui. Les
étapes remarquables de I'histoire de I’Univers sont indiquées. Les valeurs de temps, de températures, d’énergies et de
redshift portées le sont a titre indicatif et ne constituent que des ordres de grandeur.

* T~ 2.725 K aujourd’hui : Les galaxies et amas de galaxies sont formés et 1’Univers est forte-
ment inhomogene a petite échelle. L’Univers est baigné dans un rayonnement de photons libres
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a la température de 2.725+0.001 K [Fixsen & Mather 2002].

* T~ 15 K formation des structures : Les structures se forment. Méme si le processus de for-
mation des structures n’est pas encore compris, le scénario “bottom-up” est largement favorisé
(voir 1.4.3). Dans ce scénario, les protogalaxies se forment en premier et donnent, par accrétion,
des galaxies, des amas de galaxies et des super amas. Ce scénario rend nécessaire 1’existence
de matiére noire froide (CDM pour Cold Dark Matter), c’est a dire non-relativiste au moment
de son découplage.

* T~ 3000 K découplage ou recombinaison : A cette époque, la température étant suffisamment
basse, la grande majorité des électrons et des protons se sont recombinés pour former de I’'Hy-
drogene neutre. Les photons n’intéragissent plus. L’Univers devient transparent aux photons.
Les photons se propagent jusqu’a nous dans un Univers en expansion, leur température pas-
sant d’environ 3000 K a environ 3 K. Le rayonnement de Fond Diffus Cosmologique est né.
C’est un rayonnement de corps noir, car les photons ont eu le temps de se thermaliser avant
le découplage.

* T~ 65000 K égalité rayonnement-matiére : C’est 1a qu’intervient la transition entre un Univers
dominé par le rayonnement, avec un facteur d’échelle évoluant en ¢!/2 et un Univers dominé par
la matitre avec un facteur échelle évoluant en t2/3. Cette transition intervint lorsque I’Univers
était 4gé d’environ un millier d’années, & t¢q.

*x T~ 109K nucléosynthése primordiale : A cette température protons et neutrons ne sont plus
a ’équilibre et commencent a interagir par collision. Il en résulte la formation des éléments
légers (voir 1.2.4). Ce sera au cours de la nucléosynthese primordiale que les neutrinos se
découplent, formant un fond de rayonnement cosmologique ayant une température actuelle de
1.96 K [Gnedin & Gnedin 1998].

x T~ 103K transition quarks-hadrons : La température devient suffisamment basse pour que
les quarks ne puissent plus rester libres. Ils se regroupent en hadrons, car 1’énergie d’une
particule colorée isolée devient infinie. Confinés en hadrons ou en d’autres particules sensibles
a linteraction forte, ils deviennent stables. Avant cette transition de phase, I’état stable est un
plasma de quarks et de gluons que 1’on cherche activement a reproduire en accélérateur.

* T~ 10K transition électrofaible : A cette échelle d’énergie (~300 GeV), interactions faible et
électromagnétique s’unissent en une force, c’est la transition électrofaible. La symétrie SU(2) ®
U(1) serait brisée par le mécanisme de Higgs.

* T~ 102K GUT: Au dela de cette échelle, seule la gravitation n’est pas unifiée aux trois autres
forces. A plus basse température, le mécanisme de Higgs briserait la symétrie pour donner la
symétrie usuelle du Modele Standard de la physique des particules SU(3) ® SU(2) ® U(1).

1.3 Les limites du modele et ’introduction de 1’Inflation

1.3.1 Limites du modele de Big Bang chaud

Malgré de grands succes prédictifs comme la nucléosynthese primordiale, le modele de Big Bang
chaud a rencontré certaines lacunes. En effet, un certain nombre d’observations n’y ont pas trouvé
d’explications. Nous allons brievement présenter trois de ces problemes® :

* probléme de I’horizon : I’'Univers possédant un age fini et la vitesse de la lumiére ¢ étant finie,

un observateur a un instant ¢ n’a pu étre en contact causal qu’avec d’autres observateurs a
une distance finie. On appelle horizon d’un observateur la plus grande de ces distances. Dés
1992, le satellite COBE [Smoot et al. 1992] montre que la température du CMB est homogene
sur le ciel & quelques 1072 pres. Ceci implique que I'Univers était thermalisé au moment du
découplage, au moins dans une région correspondant a la taille de notre horizon observable. De
ce fait, toute la région observée devrait avoir été en contact causal avant le découplage. Or notre
horizon observable est tres grand devant I’horizon au moment du découplage, correspondant
a une taille sur le ciel aujourd’hui de 'ordre du degré. Cela nous indique que des régions qui

6 S’ajoutent également le probléme des monopdles magnétique [Peebles 1993], ou des particules reliques
[Liddle & Lyth 2000], que nous n’aborderons pas ici.
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nous apparaissent plus éloignées que le degré sur la sphere céleste n’ont pas pu étre en contact
causal. Il est donc singulierement étonnant que la température du ciel soit homogene avec une
telle précision.

* probléme de la platitude : Véquation (1.7) peut-étre réécrite de la maniére suivante :

K .9
= = KQ
a?H?

Q—1=0,

Dans le Modele “Standard” de la cosmologie, le facteur d’échelle a une dépendance en temps
du type tP avec p < 1. Il en résulte que a est une fonction décroissante du temps. Ainsi, Oy — 1
croit. A partir de cette constatation, nous pouvons voir que si nous observons un Univers plat
a 10% pres, agé de 15 milliards d’années, il faudrait qu’au temps de Planck (¢, ~ 10743 s),
Qo — 1~ 10791 Or au sein du Modele “Standard”, rien n’impose & Qg d’étre égal & un. Un
ajustement aussi fin des conditions initiales ne parait pas naturel.

* probleme de la formation des structures : ’Univers que nous observons actuellement n’est
pas homogene et isotrope. Il existe des structures (galaxies, amas de galaxies, ...) qui se
sont formées par effondrement gravitationnel de petites inhomogénéités, celles responsables
des anisotropies du CMB. Ces fluctuations de densité peuvent étre décrites par les modes
de Fourier de leur longueur d’onde physique A(t) = 27wa(t)/k, qui évoluent comme le facteur
d’échelle a(t), c’est a dire en t? (p = 1/2 ou 2/3 selon que le rayonnement ou la matiere
domine). Le rayon de Hubble rg(t) = H(t)~! = t/p, quant & lui, évolue plus vite que ().
Ainsi, des fluctuations nées a l'intérieur du rayon de Hubble ne peuvent pas avoir eu le temps
de croitre suffisamment pour engendrer les structures observables actuellement. Dans le Modele
“Standard” de la cosmologie, les mécanismes proposés pour générer ces fluctuations hors du
rayon de Hubble font appel aux défauts topologiques. Cependant, ils sont tres défavorisés
par les mesures a haute résolution angulaire des anisotropies du CMB. Ceci met en exergue
I'insuffisance du Modele “Standard” de la cosmologie pour expliquer des fluctuations ayant les
bonnes propriétés.

1.3.2 L’Inflation

11 est possible de résoudre les trois problemes rencontrés par le Modele “Standard” de la cosmologie
en ajoutant une phase de ’'Univers primordial ou I’expansion se serait déroulée de maniére accélérée.
L’ Inflation, développée au début des années 80 ([Guth 1981, Linde 1982, Linde 1983]), décrit une
telle phase et offre une solution particulierement intéressante a ces problemes. Il ne s’agit pas d’une
théorie remplacant le Modele “Standard” du Big Bang chaud, mais plutét d’une théorie d’appoint
décrivant ses premiers instants sans pour autant remettre en cause ses succes.

Principe

La définition précise de I'Inflation est simplement une époque au cours de laquelle le facteur
d’échelle a(t) évolue de maniere accélérée :

Inflation < a(t) >0 (1.13)

Une définition équivalente permet de tirer une interprétation plus physique :

: d 1
Inflation <« o (a(t)H(t)) <0 (1.14)

ott la quantité (a(t)H(t))~! est le rayon de Hubble comobile. L’équation (1.14) implique donc que
cette distance décroit au cours du temps, contrairement a ce qui se passe dans le Modele “Standard”.
L’Univers observable, au cours de I'Inflation, devient ainsi plus petit qu’il n’a été. Les structures vont
alors sortir de 'horizon, comme nous pouvons le voir en figure 1.2.

Une derniére maniere d’appréhender la définition est de considérer la seconde équation de Fried-
mann (1.5) dans le cas d’une expansion accélérée, en considérant la composante A nulle ou contenue
dans p et P :
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log(r)

Inflation Rayonnement Matiére log(t)

Fi1G. 1.2 — Evolution de la taille des perturbations A et du rayon de Hubble 7 en fonction du temps. Nous montrons
I’évolution de perturbations de tailles \; différentes vérifiant A; < A2 < A3. Pendant I'Inflation, les grandes structures
sortent de I’horizon en premier. En dehors de I’horizon, la physique causale ne peut plus s’appliquer, les perturbations
sont gelées. Apres I'Inflation, les petites structures pénétrent dans I’horizon en premier.

1
Inflation & p+3P<0 & w< —3 (1.15)

ou 'on rappelle que w définit I’équation d’état reliant P a p. p étant par définition positive, I’équation
d’état indique que pour une phase d’expansion accélérée, la pression du fluide doit étre négative.

Nous connaissons déja une composante proposant une pression négative, la constante cosmolo-
gique, pour laquelle w = —1. Mais un Univers dominé par un tel fluide ne sortirait jamais de sa
phase d’Inflation et ne pourrait pas évoluer vers des phases de domination par le rayonnement ou
par la matiere. Nous allons présenter une espece qui répond a toutes ces caractéristiques et qui peut
étre a 'origine de cette période d’Inflation, un champ scalaire.

Le champ scalaire en cosmologie

La physique des particules nous apprend qu’'un champ scalaire fournit naturellement des pres-
sions négatives. Cependant, & ce jour, aucune particule scalaire (de spin zéro) n’a pu étre observée.
Néanmoins, ces champs scalaires proliferent au sein de nombreuses théories. Le champ scalaire res-
ponsable de I'Inflation, que nous allons présenter ici, est fréquemment appelé ’inflaton.

Pour point de départ, nous allons exprimer la densité et la pression d’un champ scalaire quasi-
homogene ¢(t) ~ ¢(z,t) (voir annexe A.1) :

po = 58+ (V6P + V(9) (1.16)
Py= 36 (Vo) ~ V(9) (117)

ou V(¢) désigne le potentiel associé au champ scalaire, que 'on pourra tirer de motivations physiques.
Les différents modeles inflationnaires correspondent a différentes choix de ce potentiel. Les points
désignent une dérivation par rapport au temps et ainsi %¢2 est naturellement un terme cinétique.
Les équations d’évolution de ce champ peuvent étre écrites en substituant densité et pression par
leur expression ci-dessus au sein des équations de Friedmann (1.5) et de continuité (1.9). Nous
supposerons un Univers plat, car nous avons vu que la densité de courbure était faible, a cette
époque (voir 1.3.1) :

(Vo)?

2a2

o2 - 8nG (1

5 5& + + V(qS)) (1.18)
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2
¢+3H¢—ﬂ_—d‘;7@—— () (1.19)
¢
L’équation (1.19) est appelée équation d’onde scalaire. Notons que pendant I'Inflation le facteur
d’échelle a devient tres grand et le terme de gradient est souvent négligé, d’autant que ¢ désigne une
fonction quasi-homogene.
La condition d’expansion accélérée (1.15) que nous avons énoncée, revient pour Uinflaton & satis-
faire 2 < V(¢). En d’autres termes, il y a Inflation lorsque la partie potentielle du champ devient
supérieure a sa partie cinétique.

L’approximation de slow-roll

L’approximation de slow-roll (“roulement lent”) permet de répondre & la condition d’Inflation
énoncée ci-dessus en négligeant les termes cinétiques par rapport aux termes potentiels. Ainsi, on
négligera ¢2 dans I’équation de Friedmann (1.18) et gf) dans I'équation (1.19). Le systeme d’équations
d’évolution devient alors :

H?~ ———
(1.20)
3HG+V'(¢) ~0

ol ~ indique une égalité tant que nous restons dans le régime du slow-roll. Pour que 'approximation
soit valide, nous avons négligé un terme dans chaque équation d’évolution. Ceci revient a écrire des
conditions sur deux parameétres, les paramétres de slow-roll €(¢) et n(¢), que nous définissons ainsi :

| _ L (Vi)Y
%¢2 < V(9) (9= Torc <V(¢) ) <l
= (1.21)
$ < 3H¢ (¢)z%“//((j)) <1

Les parameétres de slow-roll définissent la forme du potentiel de l'inflaton. €(¢) contraint sa
pente, tandis que 7(¢) contraint sa courbure. L’Inflation prend fin dés que I'un des deux parametres
devient de 'ordre de 1. On peut vérifier aisément que dans le régime de slow-roll I’'Univers subit une
expansion accélérée (a(t) > 0).

Génération des perturbations

L’Inflation fournit également les conditions initiales nécessaires a la formation des perturbations
cosmologiques, scalaires, vectorielles et tensorielles. Par exemple, ’expansion accélérée de 1'Univers
va permettre aux fluctuations quantiques d¢ du champ scalaire ¢ de devenir des perturbations
de densité cosmologiques [Starobinsky 1982, Liddle & Lyth 2000], générant & leur tour les grandes
structures que nous observons actuellement.

Sous I'approximation de slow-roll les fluctuations quantiques du champ scalaire ménent & des
perturbations de densité distribuées de maniere gaussienne, décrites par leur spectre de puissance
P;fal(k) (voir annexe A.2) et qui s'écrit :

scal 1 H ?
Py (k) = I <27r> (1.22)

Cette expression est valable pour les perturbations dont ’échelle est plus grande que ’horizon
(k < aH). Or, nous 'avons vu, a la fin de I'Inflation, la plupart des perturbations se trouvent hors de
I’horizon. De fait, ce spectre sera celui qui décrit la distribution de matiére présente dans 1’Univers.
Notons qu'’il est invariant d’échelle (il ne dépend pas de k). Il en sera de méme pour les fluctuations
quantiques du vide, responsables de perturbations cosmologiques tensorielles qui s’expriment sous
la forme d’un fond d’ondes gravitationnelles primordiales (voir annexe A.2).
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Remarquons que définies ainsi par leurs spectres de puissance, ces fluctuations sont distribuées de
maniere gaussienne. Cependant, nous allons voir que méme si cette condition est respectée pour les
fluctuations quantiques, ce ne sera pas nécessairement le cas pour les perturbations cosmologiques
qui en découlent.

Inflation et non-gaussianité des perturbations

Nous avons vu qu’au travers de fluctuations quantiques du champ scalaire, 'Inflation va générer
des perturbations cosmologiques dont la distribution sera gaussienne. Cependant, des non-linéarités
dans I'Inflation pourront produire des perturbations sensiblement non-gaussiennes, évoluant jusqu’au
découplage entre rayonnement et matiére et laissant leur empreinte dans le rayonnement de Fond
Diffus Cosmologique, que nous pourrons observer (voir chapitre 2). Le traitement formel de ces
non-linéarités est complexe et ne sera pas présenté ici. Nous pourrons le trouver par exemple dans
[Komatsu 2001]. Nous essayerons cependant d’en présenter les idées de base de maniére simple.

Les fluctuations quantiques du champ scalaire d¢ évoluent en perturbations cosmologiques qui
se traduisent, pour leur partie scalaire, en perturbations du potentiel gravitationnel ®. Ces pertur-
bations du potentiel gravitationnel laisseront leurs empreintes dans les anisotropies du Fond Diffus
Cosmologique, aux échelles plus grande que ’horizon, comme nous le verrons en 2.4.2. La relation
entre anisotropie sur le ciel AT et perturbation du potentiel gravitationnel ® peut-étre linéaire dans
le cas de théories des perturbations linéaires, ou non-linéaires, comme dans le cas de la théorie des
perturbations cosmologiques en relativité générale [Pyne & Carrol 1996]. Dans cette théorie, ce lien
s’écrit au second ordre en O :

AT ~ g7 (® + fo9?) (1.23)

ou gr est un facteur de couplage reliant Ar & ® et fo ~ O(1) est le facteur d’ordre dominant
au second ordre des perturbations. Nous pouvons voir que méme dans le cas ou les perturbations
du potentiel gravitationnel sont distribuées de maniere gaussienne, AT deviendra légerement non-
gaussien.

Nous pouvons ensuite relier le potentiel gravitationnel aux fluctuations quantiques de I'inflaton,
ici encore au second ordre en d¢ :

@~ mptge (36 -+ my! frp00°) (1.24)

ol mgll = /G/hc est l'inverse de la masse de Planck.

[Salopek & Bond 1990] ont montré qu’il s’agissait d’une solution non-linéaire pour les pertur-
bations du potentiel gravitationnel aux échelles plus grandes que I'horizon. Pour des modeles de
slow roll, les parametres de couplage sont donnés par ge ~ O(10) et fs5 ~ O(1071). L’équation
(1.24) montre que méme si les fluctuations quantiques du champ scalaire sont distribuées de maniére
gaussienne, ce ne sera pas nécessairement le cas des perturbations du potentiel gravitationnel.

En collectant les contributions (1.23) et (1.24), nous pouvons écrire :

AT ~ gr [Pr + (fo + 95 f50) 7] (1.25)

ou &, = gq>m;115¢. Il sera alors utile de définir un facteur de couplage non-linéaire fni, = fo +

g;lfw. En utilisant fnr, et ’équation (1.23) au premier ordre, AT (z) ~ gr®(z), nous pouvons alors
réécrire 'équation (1.25) :

®(z) = Pr(2) + fau[P%(2) — (@%(2))] (1.26)

ou (...) désigne la moyenne d’ensemble.

Ainsi, nous avons vu que les fluctuations quantiques du champ scalaire de I'Inflation, méme
si elles sont distribuées de maniére gaussienne, vont pouvoir étre responsables de perturbations
cosmologiques dont la distribution dévie sensiblement de la gaussianité. L’ampleur de la déviation
sera alors exprimée par 'amplitude du facteur de couplage non-linéaire fxi,.

16



Chapitre 1 La cosmologie et le modele ACDM

Ces perturbations cosmologiques laissent leur empreinte dans les anisotropies du rayonnement
de Fond Diffus Cosmologique. Si elles sont distribuées de maniere non-gaussienne, les anisotropies
de ce rayonnement seront distribuées de maniere non-gaussienne. La mesure de cette distribution
constituera I'une des parties de cette these, présentée au chapitre 6.

1.3.3 Résolution des problemes du Modele “Standard” par I'Inflation

* probléme de I’horizon : Par construction, I'Inflation résout le probleme de ’horizon. En effet,
le rayon de Hubble évoluant moins vite que le facteur d’échelle, un espace en contact causal
peut s’étendre de maniere suffisante au cours de I'Inflation pour étre plus grand que I’Univers
observable aujourd’hui. Ainsi, ’homogénéité du ciel trouve une explication.

* probléeme de la platitude : La relation Qg — 1 oc a2 est toujours vérifiée. Cependant, I'Inflation
amene a > 0. a est donc une fonction croissante du temps. Ainsi, 29 — 1 va tendre vers 0. La
platitude devient une prédiction de 'Inflation.

* probléme de la formation des structures: Nous avons vu en 1.3.2 que les fluctuations quantiques
du champ scalaire présentes a la fin de I'Inflation évolueront en perturbations cosmologiques.
Parmi elles, les perturbations scalaires sont sous la forme de sous- et de sur-densités qui par
effondrement gravitationnel donneront naissance aux grandes structures que nous observons
aujourd’hui.

1.4 Le modéele ACDM

Au cours de ces vingt derniéres années, le Modele “Standard” de la cosmologie a beaucoup
évolué. 1l est passé d’un modele décrivant un mélange peu contraint de baryons et de matiere noire,
a un mélange relativement précis de baryons, de matiere noire froide et d’énergie noire. En effet, un
nombre croissant d’observations astrophysiques concordent vers un modele unique, le modele ACDM
(pour A-dominated Cold Dark Matter).

Comme nous ’avons vu en 1.2.2, I’évolution de I'Univers a travers les équations de Friedmann
sans dimension est régie par les parametres cosmologiques décrivant son contenu et sa géométrie :

Q0 = Q’m + Q/\ + QK
Onr + Or (1.27)

Qp + Qcpm er + QupMm

ol 25 décrit ici la densité d’un fluide de pression négative, I'énergie noire qui pourrait étre une
constante cosmologique ou encore une quintessence [Wetterich 1995, Peebles & Ratra 2003], Q, dé-
crit la densité de courbure et €2, la densité de matiere. €2, peut étre décomposée en une partie
non-relativiste qui contient la densité de matiere usuelle (baryonique), 0y, et de matiére noire froide,
Qcpm (CDM pour Cold Dark Matter) et une partie relativiste qui contient la densité de rayonne-
ment, ., et de matiére noire chaude, Qupm (HDM pour Hot Dark Matter).

Nous allons décrire les observations les plus récentes qui ont permis de donner les contraintes les
plus précises a ce jour sur chacun de ces parametres, menant de concert vers le modele de concordance
ou modele ACDM.

1.4.1 Rayonnement, (2,

Nous avons vu que la densité de rayonnement évolue en a4, tandis que celle de matiere évolue
en a—3. De ce fait, de nos jours, la densité de rayonnement est négligeable (Q,h? =2.47-107° < 1
[Eidelman et al. 2004]).

1.4.2 Matiere baryonique, (2,

Depuis les travaux de Gamow au cours des années 40, la théorie de la nucléosynthese primordiale
prédit correctement ’abondance des éléments légers dans I’Univers avec un rapport entre nombre
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de baryons et nombre de photons de I'ordre de 7/, ~ 1079, Cette valeur s’est affinée avec la mesure
de I'abondance du Deutérium dans les nuages a haut redshift qui a donné n,,, = (6 £2) - 1010
[Kirkman et al. 2003]. Ceci correspond & une densité de baryons actuelle de 2, = 0.04 £ 0.01.

Conjointement et de maniere indépendante cette valeur a regu une confirmation puissante a la
publication des premiers résultats de I’expérience satellite WMAP dédiée a la mesure du Fond Diffus
Cosmologique, que nous présenterons en détail au chapitre 3.2. La mesure de 'amplitude des pics
acoustiques (voir le chapitre 2) du spectre de puissance angulaire des anisotropies en température
est prédit de maniere précise par un rapport 7/, = (6.1 +£0.2) - 10719 menant & une densité Q, =
0.0416+0.0001 [Spergel et al. 2006]. Des valeurs encore plus précises seront obtenues avec le satellite
PLANCK (voir le chapitre 3.3).

Il est particulierement remarquable que la valeur d’€2; mesurée a partir du CMB a z ~ 1000 soit
si proche de celle calculée & partir de la nucléosynthese primordiale & z ~ 10°.
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F1G. 1.3 — Contraintes apportées dans le plan (Qy,,24) par les expériences de type CMB, Supernovze de type Ia, et
les comptage d’amas de galaxies. Nous pouvons voir que ces trois types d’expérience indépendantes convergent vers
un modele de concordance avec 2y, ~ 0.3 et Q25 ~ 0.7.

1.4.3 Matiere, 2,, et matiere non-baryonique, Qxpy et Qcpu

Depuis les travaux de Zwicky dans les années 30, la nature et la quantité de matiere noire ont
été des questions majeures de la cosmologie observationnelle.

La densité de matiere noire non-baryonique est désormais bien contrainte. Elle se mesure de
manieére indirecte par la comparaison entre €, et €2,. Plusieurs expériences indépendantes se sont
attelées a cette mesure. Nous en citerons ici quelques-unes.

Le sondage 2dFGRS (2-degree Field Galactic Redshift Survey) a mesuré