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Résumé

La quéte des modes B de polarisation du fond diffus cosmologique est aujourd’hui un
des enjeux scientifiques majeurs de la cosmologie observationnelle. Observer les modes
B constituerait une sonde directe de la période d’inflation. La détection de ce signal,
attendu a un niveau tres faible, représente un défi technologique. Il nécessite non seule-
ment une sensibilité importante, mais aussi une soustraction des signaux d’avant-plans
et un tres bon controle des effets systématiques. Dans ce but, un important travail expé-
rimental est en cours. L’instrument QUBIC est une des expériences dédiées a la détection
des modes B. Il est basé sur une technologie novatrice : I'interférométrie bolométrique,
qui permet de réunir les avantages d’un imageur en terme de sensibilité et ceux d’un
interférometre en terme de contrdle des effets systématiques. Dans ce manuscrit, nous
expliquerons le concept de l'instrument et nous décrirons ses composantes. Nous nous
concentrerons sur le combineur optique de l'instrument dont nous expliciterons le role
et nous présenterons une méthode développée afin d’étudier I'impact des aberrations
optiques et des désalignements des composantes du combineur sur la sensibilité globale
de l'instrument. Nous introduirons une procédure de calibration spécifique a l'interfé-
rométrie bolométrique basée sur la redondance des lignes de base : la self-calibration.
Cette méthode permet de calibrer les parametres qui caractérisent compléetement 1’ins-
trument simultanément et pour chaque canal cornet-bolometre-pointage. Finalement,
nous présenterons les derniéres avancées des simulations sur la fabrication des cartes
avec I'instrument QUBIC et sur I'estimation des spectres de puissance.

Mots clés : Cosmologie : Fond Diffus Cosmologique, Inflation - Instrument : Interféro-
metre Bolométrique - Méthode : analyse de données






Abstract

The quest of B-mode polarisation of the cosmic background is one of the scientific
priorities of the observational cosmology today. Observing the B-mode would be the
most direct way to constrain the period of inflation. The detection of such a weak signal
is however a real experimental challenge. In addition to a high statistical sensitivity
(huge number of horns and bolometers required), future experiments will need an ex-
cellent quality of foreground removal and an unprecedented control of systematics. An
important experimental effort aiming at the detection of the B-mode is in progress. The
QUBIC instrument is one of the many experiments dedicated to the search of B-mode,
it is based on a novel technology: bolometric interferometry. In this thesis, we explain
the design of this instrument and we describe the different components. We will focus
on the optical beam combiner, we will present a method which allows to study the ef-
fects of optical aberrations and of misalignments of the components of the combiner on
the global sensitivity of the instrument. We will develop a new specific procedure of
calibration: the self-calibration, specific to bolometric interferometry, which is based on
the redundancy of baselines. The self-calibration relies on comparing all the redundant
baselines with each others and permits to calibrate parameters that characterize com-
pletely the instrument at the same time for each channel. Finally, we will present the
latest results of the simulation for the map-making with the instrument QUBIC and the
estimation of the power spectra from the resulting maps.

Keywords: Cosmology : Cosmic Background Radiation, Inflation - Instruments : Bolo-
metric Interferometers — Methods : Data Analysis

iii






Remerciements

Je vais débuter en remerciant mon jury de these pour avoir accepté de lire cette these
pendant leurs vacances et en particulier mes deux rapporteurs Paolo De Bernardis et
Juan Francisco Macias-Pérez.

J’aimerais remercier mon directeur de these Jean-Christophe pour m’avoir encadré
dans cette recherche et conseillé durant ces trois années de thése, pour son enthousiasme
et sa curiosité scientifique qu’il a su me faire partager. J’aimerais aussi remercier Jean
pour la sagesse et la rigueur qu’il a apporté a cette these, ainsi que Pierre, méme si nous
avons tres peu travaillé ensemble.

Merci aussi au laboratoire Cosmologie et Gravitation pour m’avoir accueilli durant
cette these et en particulier a Yannick pour sa disponibilité.

Un projet ne pourrait aboutir sans un travail d’équipe, j’aimerais ainsi remercier toute
la collaboration QUBIC | et en particulier Michel, Tanguy, Andrea, Adnan et Laurent.

Cette these n’aurait pas été aussi enrichissante autant d’un point de vue culturel que
scientifique et bien au-dela, sans les « anciens » : Sébastien, Romain, Clément, Gaél, Syl-
via, Mariana, Josquin et les « actuels » doctorants : Georges, Guilio, Florient, Guillaume,
Benjamin, Julian, Romain, Mathieu, Julien. Je remercie particulierement Joseph pour
ses précieux conseils ... et pour m’avoir fait visiter Paris sans me perdre. Merci a mes
compagnons de thése Alexandre et Loic pour les parties de question pour un champion,
les lecons de ski et de danse, et les encouragements mutuels au cours de ces trois ans et
bien plus.

La vie de tous les jours ne serait pas aussi joyeuse sans les amis : les PF auvergnats
Alexandre et Clément, mes copines et bindmes dans le sport : Karima, Nathalie et Claire,
et toute la bande d’Athlétic Coeur de fond : Jean-Jacques (pour ses encouragements
d’entraineur et au dela), Jean-Philippe, Otman, Michel ... .

Je ne pourrais écrire ces remerciements sans parler de ma belle région auvergnate et
sans remercier mon peére pour son soutien.

Je terminerais en remerciant trois personnes sans qui tout c¢a n’aurait été possible :
Alexis pour son engouement pour la vie, sa curiosité au quotidien et ses encouragements,
maman pour nous avoir laissé choisir notre chemin tout en restant présente et pour avoir
su nous faire partager et nous avoir fait aimer grand nombre de choses, Cloclo pour son
humour et sa détermination (& presque) toute épreuve et surtout pour sa présence a mes
cOtés depuis plus de 26 ans. Merci a tous les trois.






Table des matieres

Résumé i
Abstract iii
Remerciements v
Table des matiéres vii
Table des figures xiii
Liste des tableaux Xix
Introduction 1
1 Introduction au modele standard de la cosmologie 5
1.1 Emergence de la cosmologie moderne . . . . . . .. ... ... ... ... 5
1.1.1 Histoire breve de l'astronomie . . . . . . . . ... ... ... .... 6

1.1.2 Initiateurs de l'astronomie moderne . . . .. . ... ... ... .. 7

1.2 Les contributeurs de la cosmologie moderne . . . . . . . ... ... .... 8
1.2.1 Récession des galaxies et homogénéité de I'univers . . . . . . . .. 8

1.3 Lemodele du Big-Bang . . . . .. ... .. ... L 10
1.3.1  Du principe cosmologique au modele standard de la cosmologie . . 10

1.3.1.1 Métrique de Friedmann-Robertson-Walker . . . . .. .. 10

1.3.1.2 Equations de Friedmann-Lemaitre . . . . . .. ... ... 12

1.3.1.3 Parametres cosmologiques . . . . . . . ... ... ... .. 13

1.3.1.4 Solutions du modeéle standard . . . .. ... ... .. .. 14

1.3.1.5 Agede lunivers . .. ... ... .. ... ... ... ... 14

1.3.1.6  Distances en cosmologie . . . . . . . .. ... ... .... 15

1.3.1.7 Horizons en cosmologie . . . . . .. .. ... ... .... 18

1.4 Histoire énergétique de I'univers. . . . . . . . . ... ... ... 19
1.5 Lemodele ACDM . . . . . . . . e 20
1.5.1 Les oscillations baryoniques acoustiques (BAO) . . . . . . ... .. 21

1.5.2 Cisaillement gravitationnel . . . . ... .. ... ... .. ..... 21

1.5.3 La nucléosynthese primordiale . . . ... ... ... ... ..... 22

1.5.4 Le diagramme de Hubble . . . .. ... ... ... ......... 22

1.5.5 L’étude des grandes structures . . . . . . .. ... ... 23

1.5.6 Le rayonnement de fond cosmologique . . .. .. ... ... .... 24

vii



TABLE DES MATIERES

viii

1.5.7 Discussion . . . . . . . .. 24
1.6 Les limitesdumodele . . . ... .. .. ... ... ... . ... ... ... 29
1.6.1 Le probleme de la platitude . . . . .. .. ... ... ... ... .. 29
1.6.2 Le probleme de 'horizon . . . . . . ... ... ... ... ... 29
1.6.3 Absence de monopdle et autres reliquats . . . . . . .. ... .. .. 30
1.7 Linflation . . . . . . . . . e 30
1.7.1 Motivations . . . . . . . ... 31
1.7.2 Equations du mouvement et solutions . . . ... .. ... ... .. 32
1.7.3 Inflation & un champ en roulement lent . . . . .. ... ... ... 33
1.7.4 Durée de l'inflation . . . . . . . ... .. ... ... ... ... ... 35
1.7.5 Fin de I'inflation : phase de réchauffement . . . . . . . .. ... .. 36
1.7.6  Origine des fluctuations . . . . .. .. ... ... ... ... .... 36
1.7.6.1 Fluctuations scalaires . . . . ... .. ... ........ 37
1.7.6.2 Perturbations tensorielles . . . . .. . ... ... ..... 39
1.7.7 Echelle d’énergie de I'inflation . . . . . . ... ... ... ... ... 40
1.7.8 Contraintes observationnelles . . . . . . ... ... ... ... ... 41
1.8 Discussion . . . . . . . . . e e e e e 42
Le rayonnement de fond cosmologique 45
2.1 Introduction au rayonnement de fond cosmologique . . . . . . .. ... .. 46
2.2 Des prédictions a la détection . . . . . . . ... ... 46
2.3 Le rayonnement du fond diffus cosmologique . . . . . . . .. ... ... .. 51
2.3.1 Dipole du fond diffus cosmologique . . . . . . . . ... ... ... 53
2.4 Les anisotropies en température du fond diffus . . .. ... ... ... .. 54
2.4.1 Etude statistique du spectre des fluctuations de température . . . 55
2.4.2 Les anisotropies primaires . . . . . . . .. ... oL 58
2.4.3 Physique des anisotropies de température . . . . ... ... .. .. 59
2.4.4 Anisotropies secondaires . . . . . ... ... 62
245 Lesavant-plans . . . . . . . .. ... Lo Lo 65
2.4.6 Statut des observations actuelles . . . . . ... ... ... ... .. 66
2.5 Anisotropies en polarisation . . . . . . ... 68
2.5.0.1 Les parametres de Stokes . . . . . . ... ... ... ... 69

2.5.0.2  Origine de la polarisation du rayonnement de fond cos-
mologique . . . . . . ... 70
2.5.0.3 Perturbations et figures de polarisation résultantes . . . . 73
2.5.04 Leschamps FetB . .. ... ... ... ... ...... 76
2.5.0.5 Effets de diffusion et de gravité . . . . . . ... ... ... 81
2.5.1 Contraintes cosmologiques . . . . . . . . .. ... 82
2.6 Les modes B de polarisation du fond diffus . . .. ... ... ... .... 86
2.6.1 Pourquoi le smoking-gun? . . . . . .. ... .. Lo 86
2.6.2 Champ de vue des expériences actuelles . . . . . . ... ... ... 87
2.7 Conclusion . . . . . . . . e 90



TABLE DES MATIERES

3 L’instrument QUBIC - Concept de l'interférométrie bolométrique 93
3.1 Dinterférométrie . . . . . . . . . .. 93
3.1.1 Des fentes de Young au principe de l'interférométrie . . . . . . .. 94
3.1.2 Principe d'un interférometre. . . . . . . ... oo 96
3.1.2.1 Fonctions de cohérence - Théoreme de Van Cittert - Zernike 96

3.1.2.2 Interférometre a deux éléments . . . . . . .. .. .. .. 98

3.1.3 Leplanwv . . . . . . 100
3.1.4 Syntheése d’ouverture . . . . . . . .. ..o Lo 101
3.1.5 Interférométrie multiplicative ou interférométrie additive . . . . . . 102
3.1.6 La sensibilité d’un interférometre . . . . . . . . . ... ... .. .. 103
3.1.7 Application aux interférometres pour ’étude du fond diffus . . . . 104

3.2 Comparaison Interférométrie/Imagerie . . . . . . .. ... .. ... .. .. 105
3.2.1 Imterférométrie . . . . . . . . . ... 105
3.2.1.1 Avantages . . . . . . ... 106

3.2.1.2 Désavantages . . . . . . . ..o 106

3.22 Imagerie . . . . . . ..o 107
3.22.1 Avantages . . . . . . ... 107

3.2.2.2 Désavantages . . . . . . . ..o 108

3.2.3 Effets systématiques . . . . . .. ..o Lo oL 108
3.24 Conclusion . .. ... ... ... 109

3.3 L’interférométrie bolométrique avec 'instrument QUBIC . . . . . . .. .. 109
3.3.1 Emergence du concept . . . . . . .. ... 110
3.3.2 DLinstrument QUBIC . . . . . . ... .. ... . L. 111
3.3.21 Leconcept . . ... ... ... ... 111

3.3.2.2 Lescomposantes . . . . . . . . ... ... 113

3.3.2.2.0.1 Cryostat . . ... ... ... ....... 113

3.3.2.2.0.2 Lame demi-onde achromatique . . . . .. 113

3.3.2.2.0.3  Matrice de cornets . . . . . ... ... .. 114

3.3.2.2.04 Filtres . . . . .. ... 116

3.3.2.2.0.5  Interrupteurs . . . .. ... ... ... .. 116

3.3.2.2.0.6  Combinateur optique . .. ... ... .. 117

3.3.2.2.0.7  Chaine de détection . . .. ... .. ... 117

3.3.23 Lesobservables. . . . . . .. ... ... ... ... .. 119

3.3.3 Balayage du ciel et réalisation des cartes (map-making) . . . . .. 123
3.3.4 Sensibilité de 'instrument QUBIC . . . ... ... ... ...... 124
3.3.4.1 Sommation cohérente des lignes de base . . . . . . .. .. 124

3.3.4.2 TImpact de la largeur de bande . . . . . . ... ... ... 125

3.3.4.3 Sensibilité. . . . . ... 125

3.3.5  Calibration . . . . . . . . 126
3.3.6 Conclusion . .. ... ... . ... ... e 127

4 Optimisation du combineur optique de I'instrument QUBIC 129
4.1 Descriptions générales . . . . . . .. ..o oo 130
4.2 Role du combineur optique de l'instrument QUBIC . . . . . . .. ... .. 135
4.2.1 Combineur quasi-optique de Fizeau de l'instrument QUBIC . . . 136
4.2.2 Contrainte sur la distance focale et le nombre de bolometres. . . . 140
4.2.3 Spécifications du combineur optique de 'instrument QUBIC . . . 142

ix



TABLE DES MATIERES

4.24 Observables . . . . . . . . ... 144

4.3 Méthodes d’analyse du systéme optique . . . . . . .. ... ... ... .. 146

4.3.1 Formalisme des faisceaux gaussiens . . . . . . ... ... ... ... 146

4.3.2 Puissance couplée a chaque détecteur . . .. ... ... ... ... 149

4.4 Performances optiques du systeme en terme de sensibilité . . .. ... .. 152

4.4.1 Performance en sensibilité du concept optique retenu . . . . . . . . 153

4.4.2 Tolérances optiques pour différentes perturbations du télescope . . 155

4.4.2.1 Considérations générales . . . . . . ... ... ... ... 155

4.4.2.2 Méthode . .. .. . . ... 156

4.4.2.3 Interprétation . . . . .. ... ... .. 164

4.4.3 Test de tolérance global . . . . . .. ... ... .o 0L 165

4.5 Conclusion . . . . . . . 167

5 Self-calibration 169

5.1  Self-calibration en interférométrie . . . . . . . . . . . ... 169

5.1.1 Les quantités de cloture . . . . . . . . .. .. ... ... ... .. 170

5.1.2  Principe générale de la méthode de la self-calibration . . . . . . .. 171
5.1.3 Principe de la méthode en utilisant la redondance d’un réseau

d’antenne . . . . ... 171

5.2 Self-calibration avec l'instrument QUBIC . . . . . .. ... ... .. ... 173

5.2.1 Modélisation des mesures dans le cas sans effet systématique . . . 173

5.2.2 Modélisation des effets systématiques avec la matrice de Jones . . 174

5.2.2.1 Formalisme de Jones . . . . . . . .. ... 174

5.2.3 Modélisation des mesures avec les effets systématiques . . . . . . . 177

5.2.4 Application de la méthode a l'instrument QUBIC . . . . . . .. .. 177

5.3 Description de la simulation . . . . . ... ... ... ... ... ... ... 180

5.4 Résultats . . . . . . . e 181

5.4.0.1 Reconstruction des images synthétiques . . . . . . .. .. 181

5.4.0.2 Histogrammes de I’écart type des parametres reconstruits 183

5.4.0.3 Tempsdecalcul .. ... ... ... ... ... ... 185

5.4.0.4 Extrapolation de lerreur sur les parametres reconstruits 185

5.4.1 Extrapolation a 'instrument QUBIC . . . . . . . ... .. ... .. 187

5.4.2 Impact des effets systématiques sur les parametres de Stokes . . . 188

5.4.3 Erreur sur les spectres de puissance des modes Fet B . . . . . .. 191

5.5 Discussion . . . . ... 194

6 Fabrication de cartes, estimation des spectres de puissance et perspectives 209

6.1 Simulation des données TOD (time ordered data) . . . . . . . . ... ... 209
6.2 Map-making . . . . . .. e 211
6.2.1 Méthode générale . . . . . . . ..o Lo 211
6.2.2 Méthode spécifique a l'instrument QUBIC . . . . . .. .. ... .. 213
6.2.3 Résultats . . . . . .. L L 214
6.3 Estimation des spectres de puissance . . . . . . . ... ... ... ... .. 216
6.3.1 Méthode générale . . . . . . . .. ... 216
6.3.2 Méthode spécifique a I'instrument QUBIC . . . . . .. .. ... .. 219
6.4 Récapitulatif et perspectives . . . . . . . . . ... Lo 222



TABLE DES MATIERES

Conclusion 225
Annexes 227
A Des équations d’Einstein aux équations de Friedmann-Lemaitre 229
B Puissances de bruit 231
B.0.1 NEP (Noise equivalent power) . . . . . ... .. ... ... .... 231
B.0.2 NET (Noise equivalent temperature) . . . . . . . . . .. ... ... 232
B.0.3 Le rapport signal sur bruit . . . .. .. .. ..o 232
Bibliographie 233

xi






1.2.1

1.31

1.3.2

141
1.5.1

1.5.2

1.5.3

1.7.1
1.7.2

1.7.3

2.3.1

2.3.2

Table des figures

Diagramme de Hubble des vitesses de récession des nébuleuses extra-
galactiques en fonction de leur distance [96]. La pente de la droite déter-

mine le parametre de Hubble. . . . . . . . . ... o000 10
Densité d’énergie en fonction du facteur d’échelle. . . . . . . .. . .. .. 15
Mesures de distance en fonction du décalage spectral : un univers d’Ein-

stein de Sitter, un modele vide et le modele standard ACDM. . . . . .. 18
Histoire thermique de I'univers. Cette figure traduite est tirée de [20]. . 20

Diagramme de Hubble de supernovae la mesuré par les expériences Su-
pernova Cosmology Project et le High-Z Supernova Search [149, 169]
comparé aux prédictions de trois modeles ACDM. La figure de droite
montre la différence entre les données et un univers ouvert avec Qy =
Q=03 . e e e 23
Contrainte sur le parameétre de 1’énergie noire en fonction du parametre
de densité de la matiére en combinant divers jeux d’observation (contours
a 68%, 95% et 99%), le fond diffus cosmologique (WMAP [111]), les
oscillations baryoniques acoustiques (SDSS-DR7, 2dFGRS [148]) et les
supernovae Ia [169] [189]. . . . . . . . . . . ... 25
Combinaison des parametres 2, et 24 pour différentes valeurs de Hy
obtenue avec le fond diffus. A droite est ajouté la reconstruction du
spectre lentillé par Planck et les données des oscillations acoustiques [156]. 26
Solution du probleme de 'horizon. . . . . . ... .. ... ... ... .. 32
Exemple d’un potentiel d’inflation d’un champ scalaire ¢. L’accélération
de I'expansion se produit lorsque le potentiel V(¢) domine sur I'éner-
gie cinétique %aﬁ? et se termine lorsque ces deux quantités deviennent
comparables. Pendant la période de réchauffement, apres 'inflation, le
champ ¢ commence a osciller autour de son minimum. . . .. ... ... 33
Contours des niveaux de confiance de 68% & 95% pour les parameétres
ng et 70,002 des données Planck en combinaison avec d’autres données de
SPT [174] et ACT [112] aux petites échelles, de polarisation de WMAP
[111] et les BAO (6dFGRS [27], SDSS-II [141], BOSS CMASS [14]),
comparés aux prédictions des modeles d’'inflation (figure tirée de [157]). 42

Spectre du corps noir du rayonnement de fond cosmologique. La ligne
pleine représente un spectre théorique de corps noir a 2.7 K. . . . . . .. 52

Température du rayonnement du fond diffus cosmologique en fonction
du décalage spectral. Cette figure provient de [134]. . . . . . .. ... .. 53

xiii



TABLE DES FIGURES

2.3.3 Cartes du monopodle et du dipdle du fond diffus obtenues par I'instrument
DMR du satellite COBE [183]. . . . . . . .. ... .. ... ...... 54
2.4.1 En haut a gauche est représentée la carte des anisotropies de température
obtenue par le satellite Planck. Les sept cartes suivantes représentent les
cartes de température pour chaque multipéle [ (source [91]). . . . . . .. 56
2.4.2 Spectre de puissance angulaire des anisotropies de température. . . . . . 59
2.4.3 Meécanisme des oscillations acoustiques. La premiere figure représente
I’évolution des structures de différentes tailles a la recombinaison. La fi-
gure du bas montre le spectre de puissance résultant. (source Lineweaver

1997). . o o 62
2.4.4 Empilement de régions du fond diffus correspondant & des vides ou & des
amas identifiés a l'aide du catalogue SDSS [81]. . . ... ... ... ... 63

2.4.5 Dépendance en fréquence des anisotropies du rayonnement de fond cos-
mologique (en rouge), et de trois émissions diffus galactiques : synchro-
tron (en orange), rayonnement free-free (en bleu) et la poussiére (en vert
et en jaune) en unités de température d’antenne (source http ://lambda.gsfc.nasa.gov/).
......................................... 66
2.4.6 Spectre de puissance des anisotropies en température du rayonnement
de fond cosmologique obtenu par la superposition des données Planck,
WMAP 9ans, SPT et ACT (sources [153, 155]). . . . . . .. .. ... .. 68
2.5.1 Polarisation du fond diffus cosmologique : diffusion d’une anisotropie du
flux de photons sur un électron sous la forme d’un rayonnement polarisé
lindairement. . . . . . . . . ... 71
2.5.2 Représentation de la direction de polarisation transmise pour deux di-
rections orthogonales. Les traits de couleur représentent l'intensité. A
gauche est représentée une intensité isotrope : un monopdle, au milieu,
une intensité présentant un gradient suivant la direction verticale : un
dipdle, et a droite, deux contributions d’intensité différente : un quadru-
pole. . . L 71
2.5.3 Diffusion Thomson d’un photon par un électron. . . . . ... ... ... 73
2.5.4 Dans une perturbation scalaire, le flux de photons observé par un électron
présente une anisotropie quadrupolaire, ce qui génere de la polarisation
linéaire des photons diffusés. . . . . . .. .. ... Lo 74
2.5.5 Mécanisme a l'origine de la polarisation du rayonnement de fond cosmo-
logique avec les directions de polarisation, lorsque le fluide est accéléré
par rapport & un point froid (& gauche) ou décéléré par rapport & un
point chaud (a droite). Cette figure est tirée de [103]. . . . . . . . . . .. 75
2.5.6 Cartes des parametres de Stokes I, (), obtenues & une résolution de 30
arcminutes. Les cartes sont réalisées pour les points chauds du fond diffus
(cartes en haut a droite), pour les points froids (en haut a gauche). Les
cartes de la deuxieme ligne sont les cartes prédites par le modele ACDM.

Cette figure est tirée de [153]. . . . . . . . ... ..o 76
2.5.7 Réponse d’'un anneau de particules libres dans le plan {x,y} & une onde

gravitationnelle provenant de la direction z. . . . . .. .. ... ... .. 76
2.5.8 Figures de polarisation desmodes Fet B. . . . ... .. ... ...... 78

2.5.9 Figures des spectres TT (noir), TE (rouge) et EE (vert) obtenus des
données de WMAP 3ans [91] (Credit : NASA/WMAP Science Team). . 80

Xiv



TABLE DES FIGURES

2.5.10 Correspondance entre les pics de spectre TT et les creux du spectre EE
du rayonnement de fond cosmologique (source [163]). . . . . . ... ...
2.5.11 Spectre C;rg obtenu des données WMAP-9ans [23] en noir. La courbe
rouge représente le spectre ajusté du spectre en température. . . . . . . .
2.5.12 A gauche, est représentée I'influence de la constante cosmologique €2 o
sur le spectre des anisotropies de température. A droite est représentée
I'influence de la courbure sur ce spectre. (source [168]). . . . . . . .. ..
2.5.13 Résultats de I'expérience BICEP 1-2ans [190] publiés en 2010. Les figures
indiquent les dernieres contraintes sur les spectres de puissance C rg,
Cipp et Cipp (source [45]). . . . . . ... .. ... ...

3.1.1 Tavelures obtenues par Labeyrie en observant 1’étoile Véga. La taille
moyenne d’une tavelure est celle de la tache de diffraction du télescope. .
3.1.2 Ce schéma représente un plan défini par les points pi et po observant une
source étendue dans la direction §. . . . . . ... ..o
3.1.3 Schémas d’interférometres a deux éléments. Le schéma de gauche re-
présente un instrument d’interférométrie directe. Le schéma de droite
représente un interférometre hétérodyne. Le retard instrumental est 7;
et le retard géométrique est 75, . . . ..o L
3.3.1 Résultats de la campagne MBI-4 de 2009. La fréquence et l'orientation
des franges d’interférence sont en accord avec les simulations réalisées de
Pinstrument. . . . . . . . . ... e
3.3.2 La collaboration QUBIC . . . . ... ... ... ... ... .. ...,
3.3.3 Concept de l'instrument QUBIC. A gauche, sont représentées l'image
obtenue sur le plan focal pour un cornet ouvert, pour trois paires de
cornets avec différentes orientations et différentes longueurs de ligne de
base, et I'image du signal pour tous les cornets ouverts qui résulte de la
somme de toutes les franges d’interférence. . . . . . . . .. ... L.
3.3.4 Cryostat de I'instrument QUBIC. Cette figure a été réalisée par Claude

3.3.5 Lame demi-onde achromatique. Dessin réalisé par Giampaolo Pisano. . .
3.3.6 Cornets de 'instrument QUBIC. A gauche est représentée une matrice
de 4x4 cornets constituées de plaquettes assemblées. A droite est montrée
la corrugation des cornets. . . . . . . .. ..o
3.3.7 Dessin d’un interrupteur. Ces interrupteurs seront situés entre chaque
couple de cornets primaires et secondaires et ne seront utilisés que durant
la phase de calibration. Ce dessin a été réalisé par Nathan Bleurvacq. . .
3.3.8 Combinateur optique réalisé avec GRASP par I’équipe de Maynooth.
3.3.9 Cartes de projection gnomonique Healpix du lobe synthétique de 'ins-
trument QUBIC. . . . . . . . .. .
3.3.10 Configuration de la matrice des 400 cornets primaires a gauche. Couver-
ture du plan wv a droite. . . . . .. ..o
3.3.11 Partie diagonale de la fonction fenétre de 'instrument QUBIC avec 400
cornets primaires pour un détecteur central pour trois configurations
instrumentales différentes. . . . . . . .. ..o oL
3.3.12 Rapport signal sur bruit de 'instrument QUBIC pour un an d’intégra-
tion. . . . . e

84

XV



TABLE DES FIGURES

xvi

4.1.1 Systéme optique réfracteur de I'expérience BICEP [190], maintenu & une
température de 4 K. La fenétre d’ouverture de cette configuration optique
est a droite du systeme (source [86]). . . . . . ... ... ...

4.1.2 Systémes optiques hors-axe et sur-axe. La figure de gauche représente
le systeme hors-axe Gregorian de 'expérience ballon MAXIMA [187].
Les miroirs contenus dans I’enceinte cryogénique sont a une température
de 4 K. Le schéma de droite est un systeme réflecteur Cassegrain de
I'instrument au sol QUAD [163], & une température de 4 K. . . . . . ..

4.1.3 La figure de gauche montre la dégradation du front d’onde induite par
I'impact de I’aberration de coma. La figure de droite montre la figure
obtenue sans aberration. . . . . .. ... ... L L.

4.1.4 Schéma d’un télescope hors-axe. . . . . . .. ... ... ... ...

4.1.5 Systéme optique Crossed-Dragone de l'expérience QUIET [49]. La confi-
guration de 'entrée du télescope permet d’intercepter les lobes parasites
qui sont inhérents dans ce systeme optique (source [86]). . . . . ... ..

4.2.1 Schéma du chemin optique des faisceaux réémis par les cornets secon-
daires de I'instrument QUBIC pour un systeme optique idéal. . . . . . .

4.2.2 Distance focale de 'instrument QUBIC. . . . .. ... ... .. .....

4.2.3 Systéme optique hors axe de type Gregorian de I'instrument QUBIC
(figure réalisée par I’équipe de Maynooth). . . . . .. ... ... ... ..

4.2.4 Combineur optique de l'instrument QUBIC avec ’enceinte thermique
qui contient le miroir secondaire et le plan focal a 300 mK. Cette figure
a été réalisée par Michel Piat. . . . . . . . . . ... ... ... ......

4.2.5 Fonctions fenétres d’un instrument avec 400 cornets primaires en fonc-
tion des multipdles. En bleu est représentée la fonction fenétre pour un
instrument monochromatique avec des détecteurs ponctuels, en vert pour
un instrument monochromatique avec des détecteurs de 3 mm de dia-
meétre et en rouge pour un instrument avec 25% de largeur de bande et
des détecteurs de taille 3mm. . . . . . . ... .. ... ... .. ...

4.3.1 Schéma des parametres d’un faisceau gaussien. . . . . . . .. . ... ...

4.3.2 Puissance couplée par bolometre pour une sélection de lignes de base
équivalentes de 40 mm pour un systeme optique de distance focale 300
mm. Cette figure a été réalisée par I’équipe de Maynooth. . . . . . . ..

4.3.3 Intensité des franges d’interférence des lignes de base équivalentes de 40
mm selon une coupe au centre du plan focal pour un systéme optique de
distance focale 300 mm. A gauche est représentée la puissance collectée
par bolomeétre pour un systeme optique avec aberrations, a droite, pour
un systeme sans aberration. L’étendue de la puissance intégrée par bo-
lometre est plus importante dans le cas d’un systeme avec aberrations.
Cette figure a été réalisée par I’équipe de Maynooth. . . . . . ... ...

4.3.4 Coupe a travers le plan focal des franges d’interférence des lignes de base
équivalentes de 80 mm échantillonnées par bolometre, pour différentes
distances focales 200 mm, 400 mm, 800 mm. . . . . . . .. .. ... ...

4.4.1 Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques idéals a gauche
et avec aberrations a droite pour 400 cornets en échelle logarithmique.

4.4.2 Rapport des fonctions fenétres de I'instrument idéal et de l'instrument
avec aberrations en fonction des multipoles. . . . . . . . ... ... ...

. 154



TABLE DES FIGURES

4.4.3 Plans images obtenus pour la polarisation x et la polarisation y. . . . . .
4.4.4 Convention du systeme d’axes (x, y, z). Le vecteur rouge est 'axe z, le
vecteur vert ’axe y et le vecteur bleu, 'axe z. Cette figure a été réalisée
avec le logiciel GRASP par I’équipe de Maynooth. . . .. .. ... ...
4.4.5 Définition du point pivot. Cette figure a été réalisée avec le logiciel MO-
DAL par I’équipe de Maynooth. . . . . . .. ... ... ... .......
4.4.6 Les cornets en rouge représentent les cornets sélectionnés pour effectuer
les tests de tolérance, parmi les 400 cornets de la matrice des cornets
primaires. . . . ... ..o e e e
4.4.7 A gauche, la carte de la projection gnomonique du lobe synthétique pour
un instrument idéal avec 22 cornets. A droite, la carte du lobe synthétique
d’un instrument impacté par les aberrations. . . . . ... ... ... ...
4.4.8 Plans images du lobe obtenu sur le plan focal pour chaque perturbation
du miroir primaire testée soit de Py a Pio. . . . . . . . . ... ... ...
4.4.9 Plans images du lobe obtenu sur le plan focal pour chaque perturbation
du miroir secondaire testée soit de Pijg a Poy. . . . . . . . . ... ... ..
4.4.10 Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenus avec
la configuration des 22 cornets pour chaque perturbation du miroir pri-
maire testée soit de P & Pio. . . . . . . ..
4.4.11 Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenus avec
la configuration des 22 cornets pour chaque perturbation du miroir se-
condaire testée soit de Pis & Pog. . . . . . . . . . ..
4.4.12 Diagrammes des plans images pour cette configuration du jeu de tolé-
rances du combineur optique : a gauche est représenté le plan image de
la polarisation z, a droite de la polarisation croisée. . . . . . . ... ...
4.4.13 Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenues dans
le cas d’un instrument monochromatique et un détecteur ponctuel avec
un combineur idéal et dans le cas avec un combineur simulé avec aber-
rations et les perturbations énumérées dans le tableau 4.4. . . . . . . ..
4.4.14 Rapport des fonctions fenétres de I'instrument idéal et de 'instrument
avec aberrations et désalignements des composantes du systéme optique
en fonction des multipdles. . . . . . .. ...

5.2.1 Les interrupteurs utilisés pour réaliser la procédure de la self-calibration
développés au laboratoire APC. . . . . . ... .. ... ... ... ...

5.4.1 Erreur obtenue sur les images synthétiques Sép, Sq%, et S%D pour le plan

focal = dans le cas avec (en bleu) et sans (en rouge) self-calibration.

5.4.2 Erreur obtenue sur les images synthétiques Sép, Sq%, et S%D pour le plan

focal y dans le cas avec (en bleu) et sans (en rouge) application de la
méthode de la self-calibration. . . . . . . . . . . . ... ... ...

A

5.4.3 Histogramme des coefficients ol (dg). . . . . . ... ...
5.4.4 Histogramme des positions des cornets The
5.4.5 Histogrammes des vecteurs de pointage . . . . . . . ... ... ...
5.4.6 Erreur obtenue sur les termes diagonaux de la matrice de Jones de la
lame demi-onde h,, et pour un temps de mesure d’ls par ligne de base

en fonction du nombre de lignes de base par pointage nps. . . . . . . . .

157

xvii



TABLE DES FIGURES

5.4.7

5.4.8

6.1.1
6.1.2

6.2.1

6.2.2

6.2.3

6.2.4

6.3.1

6.3.2

6.3.3

xviii

Erreur sur le gain de la matrice de Jones de la lame demi-onde h, en
fonction du temps de mesure par ligne de base en seconde. . . . . . . . . 187
Erreur ACIPB sur le spectre de puissance des modes B induite par la
fuite des modes F en fonction des multipoles obtenue apres application
de la méthode de la self-calibration et sans méthode de self-calibration
pour l'instrument QUBIC pour différents temps d’intégration par ligne
de base 1s, 10s, 100s. . . . . . . . . . . . e 194

Lobe synthétique de I'instrument QUBIC avec 400 cornets. . . . . . . . . 210
Coupe du lobe synthétique. En bleu est représenté le lobe synthétique
sans largeur de bande avec des détecteurs ponctuels et en rouge le lobe
avec 25% de largeur de bande et 3 mm de taille de détecteur. . . . . . . 210
Carte initiale des modes B sans convolution a gauche et convoluée par le
lobe effectif de 'instrument & droite. Ces deux résultats sont réalisés pour
un instrument monochromatique avec 5000 pointages et 10 orientations
de pointage. . . . . . . ... e e 214
Carte des modes B obtenue avec un map-making classique a gauche.
Carte des modes B obtenue avec la méthode de map-making amélio-
rée avec une meilleure prise en compte du lobe synthétique. Ces deux
résultats sont réalisés pour un instrument monochromatique avec 5000
pointages et 10 orientations de pointage. . . . . . . . .. ... ... 215
Projection gnomonique de la carte en entrée d’un point source a gauche.
A droite est représentée la carte en sortie du map-making de QUBIC. . . 215
Carte d’une source ponctuelle obtenue avec le map-making en fonction

de la distance en degrés au centre. . . . . . . . ... ... ... 216
Spectre de puissance des modes B estimé par Monte-Carlo a partir du
simulateur de U'instrument QUBIC. . . . . . . ... ... ... ... ... 220

Carte de la matrice de corrélation de la carte & gauche obtenue sur 10000
réalisations de bruit sur le méme pointage. A droite est représenté un

agrandissement de cette matrice. . . . . . .. ..o Lo 221
Valeur de la matrice de corrélation en fonction de la séparation angulaire
entreles pixelsiet 5. . . . . . . .. Lo 221



1.1
1.2

2.1

3.1

3.3

4.1

4.2
4.3

4.4

5.1
5.2

5.3

5.4
9.5

Liste des tableaux

Dynamique de I'expansion de I'univers. . . . . . . ... ... ... ....

Parameétres cosmologiques obtenus de la combinaison de plusieurs sondes :
des données en température des expériences Planck, SPT et ACT et des
oscillations baryoniques acoustiques de l'expérience BOSS [156]. . . . . .

Parametres cosmologiques obtenus pour un modéle ACDM pour des per-
turbations adiabatiques basés sur un ajustement du spectre de puissance
des anisotropies de température des données du satellite Planck combi-
nées avec les données de polarisation de WMAP dans la troisiéme colonne
et avec les données de SPT et ACT (CMB) et des oscillations acoustiques
baryoniques (BAO) dans la quatrieéme colonne. [156]. Le parameétre 7,
est la taille comobile de 'horizon sonore et D4 la distance du diametre
angulaire. . . . ... oL oL

Expériences d’interférométrie pour mesurer les anisotropies du rayon-
nement de fond cosmologique. Le parameétre n, correspond au nombre
d’antennes. . . . . ... e

Liste non exhaustive des effets systématiques dans le cas d’un imageur
et d’un interférometre et les solutions proposées (tableau tiré de [196]). .

Liste des expériences pour ’étude de la polarisation du fond diffus cos-
mologique. . . . . ... e e

Spécifications du combineur optique de l'instrument QUBIC. . . . . ..

Résultats des tests de tolérance effectués sur les miroirs primaire et se-
condaire pour la configuration des 22 cornets sélectionnés. . . . . . . ..

Perturbations et tolérances du systéme optique étudié. . . . . .. .. ..

Niveaux d’erreurs instrumentales ou effets systématiques attendus

Exposants obtenus pour la loi de puissance donnée par ’Eq.5.4.1 pour
deux temps de mesure par ligne de base t, = 1s et £, = 100s. . . . . ..

Estimation du résultat de la méthode de la self-calibration pour l'ins-
trument QUBIC avec 400 cornets primaires, 2 x 1024 matrices de bolo-
metres, 1000 pointages. . . . . . ..

Impact des effets systématiques sur les parameétres de Stokes. . . . . . .

Niveau d’acceptance des effets systématiques. . . . .. .. .. ... ...

xix



LISTE DES TABLEAUX

6.1  Lobe synthétique en noir pour un instrument avec 400 cornets et une
fréquence d’observation de 150 GHz. En rouge est modélisé le peigne de

XX



Introduction

Ces dernieres années ont été marquées par d’importants progres sur notre compré-
hension des aspects fondamentaux de la cosmologie, avec I’amélioration continuelle de
la précision sur la connaissance des parametres cosmologiques. Le modeéle standard de
la cosmologie, validé par un certain nombre d’observables : le fond diffus cosmologique,
I’expansion accélérée de l'univers avec les Supernovae Ia, les oscillations baryoniques
acoustiques avec la distribution des galaxies et la forét Lyman-a dans les spectres de
quasars, semble étre bien établi. Ce progrés a été permis par d’importantes avancées
expérimentales consécutives au développement de nouvelles technologies.

Cependant, des défis observationnels demeurent, parmi lesquels nous pouvons citer :
la détection directe de matiere noire, ’explication et la nature de 1’énergie noire, la
compréhension de la physique de la réionisation et la validation du modele de I'inflation.

Les théories inflationnaires fournissent un ensemble de prédictions pour les conditions
initiales des modeles cosmologiques dont la vérification représente un enjeu actuel de la
cosmologie observationnelle. L’inflation est un mécanisme simple permettant d’engendrer
les perturbations de la métrique a partir des fluctuations quantiques. Les perturbations
engendrées sont de deux types : scalaires et tensorielles. Ces perturbations sont prédites
adiabatiques, de statistique gaussienne et de spectre presque invariant d’échelle. Les
perturbations scalaires correspondent a des fluctuations de densité. Les perturbations
tensorielles correspondent & des ondes gravitationnelles primordiales et leur amplitude
est directement reliée a I’échelle d’énergie de 'inflation. Une mesure directe ou indirecte
des ondes gravitationnelles primordiales fournirait une contrainte sur les fluctuations
tensorielles et par conséquent une validation de la théorie de 'inflation.

Le rayonnement de fond cosmologique constitue un pilier du modele du Big-Bang. Ce
rayonnement micro-onde a été détecté en 1965 par les ingénieurs en télécommunications
Penzias et Wilson. 11 a fallu attendre le satellite COBE, lancé en 1989, pour détecter les
anisotropies de température du rayonnement de fond diffus et la mesure du spectre de
puissance de ces anisotropies & bas multipole.

Les expériences ballons et au sol qui ont suivi, BOOMERanG, MAXIMA, CBI ... ont
mis en évidence le premier pic acoustique du spectre des anisotropies de température.
En 2003, le satellite WMAP a permis une mesure précise du spectre du multipdle [ = 2
jusqu’au troisiéme pic acoustique. Les expériences qui ont suivi au sol ACBAR, QUAD,
SPT, ACT ... ont une résolution angulaire permettant d’observer a grand multipole,
et le satellite Planck a permis d’étudier le spectre de puissance sur tout l'intervalle de
multipoles.

L’étude de la polarisation du rayonnement de fond cosmologique est importante car
elle apporte des informations sur la dernie¢re diffusion des photons et sur la réionisa-
tion de I'univers par les premieres sources lumineuses et une estimation des parametres
cosmologiques complémentaire a celle des anisotropies de température. Le champ de
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polarisation du fond diffus cosmologique peut étre linéairement décomposé en modes F
et B. Il est possible de montrer que les fluctuations scalaires engendrent uniquement
des modes E et que les fluctuations tensorielles engendrent des modes F et B. Une
contrainte sur les fluctuations tensorielles pourra donc étre apportée par la détection des
modes B de polarisation du fond diffus cosmologique. Mais la détection des anisotropies
de polarisation est difficile étant dix fois plus faibles que les anisotropies d’intensité. La
détection des modes E a été réalisée en 2002 par linterférometre DASI situé au Pdle
Sud. Le niveau du signal des modes B est attendu encore plus faible : une centaine de
nK, ce qui correspond a 3 ordres de grandeur inférieurs aux anisotropies en temperature.
Sa détection représente a I’heure actuelle un défi technologique. Les détecteurs utilisés
aujourd’hui sont seulement limités par le bruit de photons. Les seuls moyens d’accroitre
la sensibilité de I'instrument sont d’augmenter le nombre de détecteurs, le temps d’obser-
vation et/ou d’utiliser des composantes multi-modes sur la bande passante. A cet enjeu,
s’ajoute la nécessité d’un controle efficace des effets systématiques et la soustraction des
avant-plans astrophysiques qui contaminent le signal du fond diffus aux longueurs d’onde
qui nous intéressent. Les projets dédiés a la détection des modes B nécessitent donc de
développer une analyse de données de plus en plus complexe et le développement de
méthodes efficaces d’étalonnage de I'instrument.

Aujourd’hui, un certain nombre d’équipes se sont concentrées sur la détection des
modes B de polarisation ayant choisi comme concepts instrumentaux celui d’un imageur
ou celui d’un interférometre. Les imageurs équipés de bolometres permettent de bénéfi-
cier d'une grande largeur de bande et d’un bruit faible (en particulier dans le cas d’un
satellite puisque les bolomeétres sont limités par le bruit de photons et que celui-ci est
plus faible hors atmospheére). Les interférometres ont 'avantage de posséder une optique
propre : les premieres composantes de l'instrument & observer le ciel sont les antennes
et non un télescope comme dans le cas d’un imageur. La résolution angulaire est seule-
ment déterminée par la configuration de la matrice de récepteurs. Les interférometres
ont ’avantage d’offrir un meilleur contréle des effets systématiques que les imageurs.

C’est dans cette quéte des modes B que s’est lancée la collaboration QUBIC et que
s’inscrit le travail explicité dans ce manuscrit. Ce projet résulte de la fusion des colla-
borations BRAIN et MBI, qui avaient pour ambition de réaliser un nouveau concept
instrumental qui combine la technologie d’un imageur avec celle d’un interférometre :
I'interférométrie bolométrique optimisée dans le but d’un bon controle des effets sys-
tématiques. A ce jour, 'instrument QUBIC est partiellement financé par PANR. Les
premieres observations avec un premier module sont prévues pour fin 2015 au Déme C
en Antarctique.

Les deux premiers chapitres de ce manuscrit seront consacrés au contexte scientifique.
Le premier chapitre présentera de facon succincte le cadre cosmologique dans lequel
s’inscrit cette these, du modele du Big-Bang jusqu’aux modeles d’inflation. Nous intro-
duirons le modele ACDM, favorisé par un ensemble d’observables indépendantes et de
prédictions confirmées dont les fluctuations du fond diffus et sa polarisation. Nous réali-
serons une liste non exhaustive des problemes présentés par ce modele comme 1’énergie
noire et la matiere noire favorisées par un grand nombre de données, mais qui restent
inexpliquées. Dans un deuxiéme chapitre, nous traiterons plus spécifiquement de la phy-
sique du fond diffus et de sa polarisation et nous fournirons le cadre observationnel de
cette sonde et ses principaux enjeux.

Les chapitres suivants aborderont le cadre expérimental de cette theése. Le troisiéme



chapitre présentera ’architecture de I'instrument QUBIC, les choix technologiques des
différentes composantes et la sensibilité de I'instrument.

Dans le quatrieme chapitre, nous nous concentrerons sur la composante du combi-
neur optique de 'instrument QUBIC et sur son optimisation. Le travail effectué dans ce
but a consisté a développer un algorithme permettant la reconstruction du lobe et de
la fonction fenétre de I'instrument a partir de simulations du systéme optique, afin de
déterminer le meilleur concept du combineur optique. Ce travail a été réalisé en collabo-
ration avec I’équipe de 'université de Maynooth. Les résultats obtenus de cet algorithme
permettent d’estimer directement les effets des aberrations optiques de chaque concept
sur la sensibilité de l'instrument et d’en déduire ainsi la performance du combineur
de faisceaux modélisé. Une étude de tolérances du combineur optique de 'instrument
QUBIC sera présentée dans ce chapitre.

Le cinquieéme chapitre abordera la méthode de calibration développée pour l'instru-
ment QUBIC : la self-calibration. Au cours de cette these, un algorithme de technique
d’étalonnage interne spécifique a I'instrument QUBIC a été développé permettant une
détermination précise des effets systématiques instrumentaux. Nous montrerons dans
ce chapitre que cette technique de calibration permet d’obtenir une estimation des ef-
fets systématiques suffisante pour diminuer considérablement la fuite de polarisation des
modes E dans les modes B a un niveau tolérable.

Le sixieme et dernier chapitre de cette thése présentera les derniéres avancées sur la
fabrication de cartes et I'estimation des spectres de puissance pour I'instrument QUBIC.






Chapitre 1

Introduction au modele standard de la
cosmologie

La cosmologie contemporaine est le fruit d’un long passé de conjonctions d’observa-
tions et de modeles théoriques. Le paradigme actuel, appelé le modele du Big Bang
chaud, a émergé suite a la concordance de résultats observationnels : la loi de Hubble,
I’abondance des éléments légers et le fond diffus cosmologique. Ces derniers constituent
les piliers du modele de la cosmologie actuel. Ces vingt derniéres années ont permis de
réaliser des progres observationnels stupéfiants : ’observation du premier pic acoustique
du rayonnement de fond cosmologique par les expériences Maxima [187] et BOOME-
RanG [56] ou encore la découverte de I'accélération de ’expansion de 'univers par les
supernovae SNIa [149, 169]. Les résultats plus récents obtenus avec le fond diffus cos-
mologique (WMAP [24] et Planck [156]) et des oscillations baryoniques acoustiques ont
permis d’améliorer la précision de notre connaissance sur les parametres cosmologiques.
Le but de ce premier chapitre est de présenter le modele standard de la cosmologie, dit
le modele ACDM (CDM pour cold dark matter). Ce modele représente un univers ho-
mogene et isotrope, de courbure spatiale nulle, et qui contient de la matiere noire froide
et de I’énergie noire en plus de la matiere baryonique.

Malgré une belle concordance entre de nombreuses observations, des questions de-
meurent : la plus grande partie de la densité de matiére dans 'univers est sous la forme
d’une matiere inconnue : la matiere noire. L’étude des supernovae SNla a montré que
I’expansion de 'univers était actuellement accélérée, qu’il est possible d’expliquer par
la présence d’une constante cosmologique dans les équations d’Einstein. Le modele du
Big Bang chaud pose aussi un certain nombre de problémes : notamment 1’ajustement
des conditions initiales, la platitude de I'univers ou la méme température observée pour
des zones non corrélées causalement. Ces derniers peuvent étre expliqués par ’existence
d’une phase d’expansion accélérée de I'univers primordial, appelée I'inflation.

1.1 Emergence de la cosmologie moderne

L’histoire de la cosmologie moderne a débuté avec le premier article d’Einstein de
cosmologie relativiste en 1917 et la découverte de Hubble de I’expansion de I'univers en
1929 et son interprétation de Lemaitre. Auparavant, des questions cosmologiques ont
été formulées, basées sur un raisonnement scientifique dont il nous semble intéressant de
rappeler le cadre.
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1.1.1 Histoire bréve de I’astronomie

La quéte d’une rationalité commence avec les philosophes présocratiques au 6e siecle
avant notre ere. Ils émettent 'hypotheése d’un univers organisé, gouverné par des prin-
cipes naturels qui vont étre étudiés et rompent ainsi avec les récits mythiques et les
explications surnaturelles. Cependant, ces premieres tentatives sont limitées par 1’état
primitif dans lequel se trouve l'astronomie a cette époque dont le modele est composé
du Soleil, de la Terre, de la Lune, de cinq planétes et des étoiles.

Les historiens interpretent la plus ancienne tentative d’un raisonnement scientifique
concernant 1'univers (ou les astres) comme étant celle de Pythagore (570-480 avant J.C.).
Il est le premier a considérer un modeéle d’univers qui rend compte de la position du Soleil,
des planeétes et de la Lune en orbite sur des sphéres concentriques autour d’un feu central.
Il avance I'idée que les mouvements célestes obéissent a des lois quantitatives. Sa théorie
rompt avec le modele d’un univers plat en affirmant que la Terre est sphérique et tourne
autour de son axe.

La recherche d’une approche rationnelle de I'univers continue a 1’époque de Platon
(427-347 avant J.-C.), époque des sophistes et des philosophes chez lesquels les sciences
suscitent un intérét passionné. Platon est le premier philosophe a proposer un modele du
cosmos fondé sur la géométrie. Dans son traité le Timée, nous pouvons lire la premiere
tentative pour décrire I'univers a 'aide des mathématiques. Il définit le monde comme
un espace clos, sphérique constitué d’un emboitement de sphéres en orbites circulaires
autour de la Terre fixe. Mais, il assimile la cosmologie a un mythe dans lequel le monde
est 'oeuvre d’'un Dieu artisan : le Démiurge.

Eurodoxe, contemporain de Platon, élabore un modele mathématique expliquant le
mouvement apparent des planétes (mouvements rétrogrades) avec 33 sphéres en rotation
autour de la Terre statique. L’éleve de Platon Aristote (384-322 avant J.-C.) complete
son modele, il distingue deux mondes : le premier représente le monde divin des spheres
célestes ou 'outil mathématique est utilisé pour en décrire 1’évolution apparente. Le
second est le monde terrestre soumis aux mouvements mécaniques donc physiques. Il
développe l'idée que les astres célestes suivent un mouvement circulaire, uniforme et
éternel tandis que les éléments terrestres ont un mouvement rectiligne vers le haut ou le
bas selon leur masse. Aristarque de Samos (280 avant J.-C.) introduit un modele plus
simple de ce systeme avec un mouvement de la Terre sur elle-méme et autour du Soleil.
Il mesure sous quel angle la Lune est observée et étudie le phénomene d’éclipse.

Une astronomie pratique se met peu a peu en place dans les siécles suivants. Des
écoles de sagesse apparaissent au cours du 3e siecle, avec des physiques concurrentes.
Cette diversité repose, cependant, sur une base commune : le monde est clos, la Terre
se tient en son centre et 'astronomie décrit le mouvement des sphéres célestes. Claude
Ptolémée (100-170) marque le point culminant de la science grecque en réconciliant le
systeme d’Aristote avec les données astronomiques cumulées. I1 élabore un modele géo-
métrique pour mieux rendre compte des apparences, avec deux solutions distinctes :
cercles concentriques pour les astres non statiques ou un mouvement circulaire tournant
autour de divers centres. Ces deux hypotheses différentes permettent d’obtenir le méme
résultat. Ptolémée rédige I’Almageste dont le titre est en réalité Composition mathéma-
tique ou il introduit le systeme géocentrique dans lequel tout mouvement céleste est en
cercle. Son oeuvre, transmise en Occident, régnera 15 siécles.
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1.1.2 Initiateurs de I’astronomie moderne

Au 15e siecle, le chanoine polonais Nicolas Copernic débute une révolution scientifique.
Il n’abondonne pas le modele d’un univers clos composé d’astres d’orbites circulaires.
Mais il décrit le mouvement des planétes autour du Soleil, et celui de la Lune autour
de la Terre. Dans son unique ouvrage Des révolutions des orbites célestes, il développe
I'idée d’un systéme héliocentrique dans lequel le centre de 'univers n’est pas la Terre
mais le Soleil. La Terre effectue une rotation compléte sur elle méme en un jour et
une révolution compléte autour du Soleil en une année. En mettant ainsi la Terre en
mouvement autour du Soleil, Copernic ramene la Terre au simple rang de planete, ce
qui entraine majoritairement des réticences par rapport a son modeéle.

Du c6té de I'astronomie instrumentale, Tycho de Brahe, astronome danois, fabrique
les premieres lunettes et réalise les premieres mesures angulaires. Il pose les fondements
d’un modele copernicien avec les observations des planétes méme s’il défend un systeéme
géocentrique. En 1572, il observe une étoile nouvelle qui est en réalité une supernova. Il
étudie la trajectoire d’une comete et démontre que les cometes sont situées sur des orbites
trés éloignées et tres allongées ce qui s’oppose a un modele d’univers composé de spheres
fixes comme le modele d’Aristote. Les observations astronomiques de Tycho de Brahe
permettent a Johannes Kepler d’entériner le modele copernicien. En calculant ’orbite
de la planete Mars, il s’apercoit que les observations ne concordent pas avec I’hypothese
copernicienne d’une orbite circulaire. Il déduit alors que le mouvement de Mars est
elliptique et que ce mouvement est ralenti ou accéléré selon que la planete s’éloigne ou
s’approche du Soleil. Ces deux constats représentent les premier et deuxiéme principes
de Kepler sur les mouvements des planetes. Il montre par un troisieme principe que le
carré de la période orbitale de chaque planéte est proportionnel au cube de sa distance
moyenne au Soleil. Ces principes sont énoncés dans ses textes I’Astronomie Nouvelle et
L’harmonie du monde.

Au cours du 17e siecle, la cosmologie d’'un univers héliocentrique est acceptée grace
aux innovations apportées par Galileo Galilée du point de vue observationnel grace a sa
lunette. Galilée effectue les premieres observations télescopiques en 1609. Il est persuadé
de la validité du modele copernicien et tente d’imposer ce point de vue allant jusqu’a
affronter le tribunal de I'inquisition. Ses observations publiées dans le Sidereus Nuncius
bouleversent un grand nombre de croyances. I1 découvre les cratéres de la lune, les taches
solaires. Par ’observation de ces derniéres, il montre que le Soleil n’est pas immobile au
centre de 'univers mais tourne sur lui-méme. Il observe aussi que les étoiles fixes se
révelent étre plus nombreuses ce qui donne l'illusion d’un univers infini. Sa découverte
des variations de phase de Vénus montre que cette planete tourne autour du Soleil ce
qui confirme I’hypothese d’un univers héliocentrique.

Les découvertes de Galilée permettent d’ouvrir la voie & une cosmologie moderne.
Newton débute ce changement avec I’émergence des lois de la gravitation. Il détermine
la force nécessaire pour maintenir la Lune en orbite autour de la Terre : la force gravita-
tionnelle de I'attraction entre deux corps et la dépendance de cette force avec I'inverse
du carré de la distance entre ces deux objets. Il développe ainsi un nouveau domaine des
mathématiques : 'analyse. Il publie Principes mathématiques de la Philosophie naturelle
(1687). Apres Newton, la cosmologie ne sera pas modifiée pendant 2 siecles. Son modele
d’univers est un espace euclidien, infini, rigide et d’un temps éternel.

La loi de la gravitation universelle est vérifiée au 18e siecle par William Herschel, qui
observe des étoiles doubles en orbite I'une autour de 'autre et qui répondent aux mémes
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lois que les planetes. Herschel, par ses observations a permis de mettre en évidence 1’exis-
tence de différents types de nébuleuses et entraine I’émergence de nombreuses questions
sur ’échelle des distances. Les nébuleuses ont entrainé une série de discussions, appelées
le Grand Débat, sur leur nature et sur leur distance. Les protagonistes principaux de ces
discussions sont Harlow Shapley et Herber Curtis. Le premier est en faveur d’un univers
inobservable au dela de la Voie Lactée. Le second défend le contraire. Ce débat a été clos
par la détection d’Erdwin Hubble en 1926 de céphéides et de d’autres étoiles variables
dans les nébuleuses. Cette découverte a permis de mesurer la distance de ces objets et
de montrer qu’ils sont extragalactiques.

1.2 Les contributeurs de la cosmologie moderne

Les modeles d’univers connaissent une avancée considérable avec la nouvelle théorie
de la relativité générale d’Albert Einstein, qui publie un premier article en 1917. Ein-
stein révise plusieurs principes de la physique classique : il démontre que le continuum
espace-temps n’existe pas sans son contenu et que la distribution de matiere et d’éner-
gie influe sur I’espace-temps en lui imposant une courbure. La gravitation devient alors
une conséquence de la courbure de I'espace-temps. Cette théorie s’impose rapidement et
modifie la vision de I'univers de cette époque. La premiére image était celle de Platon
dans la Timée : celle d’'un monde clos, statique. Ensuite, avec la mécanique newtonienne,
cette vision d’un univers statique dans lequel toutes les parties sont soumises aux mémes
lois se renforce. C’est ’élaboration de la relativité générale par Einstein qui change cette
vision. Dans un premier temps, Einstein refuse d’abandonner I'idée d’un univers statique
et élabore un nouveau modeéle en introduisant la constante cosmologique, préservant la
propriété statique de I'univers. Dix ans plus tard, des observations démontrent ’expan-
sion de l'univers et, c’est I’émergence d’une nouvelle théorie, appelée par dérision Big
Bang par Fred Hoyle, qui finit par s’imposer grace a des modélisations mathématiques
et physiques et aux observations qui viendront la confirmer.

Deux hommes, un abbé catholique, physicien belge, mathématicien, Georges Lemaitre
en 1929 et un météorologiste, mathématicien, russe, Alexandre Friedmann, en 1922, dé-
couvrent, indépendamment, les solutions cosmologiques des équations de la gravitation
d’Einstein décrivant '’expansion de I'univers. Ils proposent la solution d’espace dyna-
mique qui se dilaterait et se contracterait au cours du temps, et dans lequel ’expansion
serait présente en tout point en un mouvement détectable. Lemaitre avance 1'idée d’un
état primordial ou I'univers a du naitre d’un état initial condensé, ’atome primitif : le
modele du Big Bang. Cette hypothese va soulever de nombreuses polémiques.

Dans cette section, nous allons expliquer I’émergence du modele du Big Bang avec la
mesure de ’expansion de 'univers par Hubble jusqu’aux observations actuelles.

1.2.1 Récession des galaxies et homogénéité de I'univers

La mesure du décalage spectral vers le rouge par I'effet Doppler des raies d’émission
des galaxies permet de mettre en évidence ’expansion de 'univers. Le décalage spectral
des raies d’un spectre connu de longueur d’onde \;, observé a la longueur d’onde A, est
défini par le parametre z (redshift)

o=
==

(1.2.1)
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L’expression générale de 'effet Doppler est donnée par A\g = A4/ }fg;g, ou v est la
vitesse de récession radiale et ¢ la vitesse de la lumiere.
Au premier ordre en v/c, nous obtenons Ao ~ \;(1 + v/c), soit

z~v/c. (1.2.2)

Les mesures de distance sont difficiles a effectuer. Les distances les plus petites sont
mesurées par parallaxe '. Pour des distances plus importantes, il est nécessaire de calibrer
avec une étoile brillante : céphéide. Les céphéides sont des étoiles variables dont la relation
période-luminosité est connue. A partir de la luminosité apparente Ly, la luminosité
absolue L, peut étre déterminée par Ly = 47rd2Lapp. Les distances d’objets de méme
type peuvent étre ainsi déterminées par la mesure de leur luminosité apparente.

Au début du 20e siecle, Vesto Melvin Slipher et son équipe observent que la plupart
des galaxies semblent s’éloigner de la Voie Lactée et les unes des autres a I'exception de
la galaxie d’Andromede.

En 1929, Hubble mesure que la vitesse de récession apparente d’'une galaxie v est
proportionnelle a la distance d qui la sépare de 'observateur par

v = Hd, (1.2.3)

avec H le parametre de Hubble qui dépend du temps.

Ce parametre représente I’expansion de l'univers. La valeur actuelle du parametre de
Hubble est la constante de Hubble H (ty) = Hp. Selon la relation 1.2.3, plus une galaxie
est éloignée, plus sa vitesse apparente est élevée. La distance d des galaxies est mesurée
indépendamment par la corrélation entre leur vitesse de rotation et leur luminosité.

La figure 1.2.1 représente le diagramme de la vitesse de récession des nébuleuses en
fonction de leur distance mesurée par Hubble. L’échelle a cette époque était incorrecte :
les galaxies semblaient s’éloigner dix fois plus vite les unes des autres par rapport aux
mesures actuelles. Hubble mesure Hy = 500 km.s~!.Mpc~! avec 18 galaxies.

En 1932, Einstein et un astronome hollandais Willem de Sitter, développent un modele
d’univers en expansion avec une géométrie semblable a celle d’un espace euclidien plat.
Les modeles d’univers courbes de Friedmann-Lemaitre et d’univers plat d’Einstein-de
Sitter constituent la base de la théorie du Big Bang.

Ce n’est que dans les années 40, que le parallele entre les travaux de Lemaitre, Fried-
mann et Hubble eut lieu. Gamow, Alpher et Herman développent un modele pour ex-
pliquer la formation des noyaux dans un univers en expansion, utilisant les avancées
de la physique nucléaire et les observations de I’éloignement des galaxies réalisées par
Hubble. Ils avancent 'idée que tous les éléments de I'univers se sont formés au cours de
I'histoire thermique de 1'univers : la nucléosyntheése primordiale [9]. Une des prédictions
de ce modele est l'existence d’un rayonnement de fond cosmologique de corps noir & 5
K. Cependant, il est impossible de former des noyaux de poids atomique important avec
des protons et des neutrons. Ces noyaux ne peuvent se former que par nucléosynthese
stellaire comme le démontrent par la suite, Burbidge, Hoyle et Fowler [37]. Peebles, Wa-
goner, Hoyle et Fowler [200, 146] expliquent la répartition des abondances observées en
masse soit 75% d’H et 25% d’*He mais aussi des petites quantités d’2H, 3He, "Li.

1. Le parallaxe est I’angle entre deux directions de visée d’un astre observé depuis deux points diffé-
rents.
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Ficure 1.2.1: Diagramme de Hubble des vitesses de récession des nébuleuses extra-
galactiques en fonction de leur distance [96]. La pente de la droite déter-
mine le parametre de Hubble.

1.3 Le modeéle du Big-Bang

Les observations de ’expansion de 'univers par Hubble, du fond diffus cosmologique
et des éléments formés lors de la nucléosynthese primordiale ont conjointement participé
a l’élaboration du modele standard de la cosmologie. Ces trois piliers sont en faveur
du modele ACDM. Ils peuvent étre complétés par un certain nombre d’observations
indépendantes en faveur de ce modele.

1.3.1 Du principe cosmologique au modéle standard de la cosmologie

Le principe cosmologique suppose un univers homogene (invariant par translation)
et un univers isotrope (invariant par rotation) a grande échelle. Ce principe signifie
que statistiquement, dans toutes directions, ’observateur voit un univers identique. La
preuve la plus forte de l'isotropie de 'univers est la carte du fond diffus cosmologique
qui est uniforme & 107° prés pour toute ligne de visée. Ce principe est non valable aux
petites échelles : la répartition des galaxies suit une distribution en filaments sur des
échelles du Mpc comme le montrent les relevés a différentes longueurs d’onde : CfA [74],
2dFGRS2 Survey [50], SDSS-DR7 [15] ... .

1.3.1.1 Métrique de Friedmann-Robertson-Walker
En relativité générale, I’homogénéité et I'isotropie de I'univers déterminent 1’expression
de la métrique. Une distance est décrite dans I’espace temps par la quantité
ds® = g datda”, (1.3.1)

avec i, v =0,1,2,3 et g,, le tenseur métrique.
Selon le principe d’homogénéité, la métrique de l'univers observable doit étre de la
forme de la métrique de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)

2

.
1 — kr2

ds? = —cdt® + a(t)?] +7r2d6? + r?sin®0dp?), (1.3.2)
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ou k est une constante qui définit la courbure de I'univers.
Selon la valeur de k, nous distinguons trois cas (nous choisissons le systéme d’unités
avec ¢ = 1)
— k = 0, la partie spatiale de la métrique est plate. Pour une géométrie euclidienne,
la métrique est celle de Minkowski

ds? = dt? — da? — dy? — d2?,

— k =1, la partie spatiale de la métrique est fermée (espace sphérique),

— k = —1, la partie spatiale de la métrique est ouverte (espace hyperbolique).
Le parameétre a(t) est le facteur d’échelle qui décrit I’expansion de 'univers. Une valeur
croissante de ce parametre correspond a un univers en expansion, une valeur décroissante
a un univers en contraction et une valeur constante a un univers statique.

L’observation de I'éloignement des galaxies par Hubble a montré que 'univers est en
expansion, ce qui correspond & une distance physique entre un astre et ’observateur qui
croit avec le temps.

Si une particule de coordonnées {r, 0, ¢} est fixée dans I'espace temps et n’est soumise &
aucune force externe, ces coordonnées sont dites comobiles. Celles-ci suivent 1’expansion
de l'univers.

Nous distinguons la distance physique d'un objet D,, de la distance comobile x qui ne
varie pas avec I’expansion. La relation entre ces distances est définie par la longueur de
la géodésique entre ces deux points ds = a(t)dy, a un instant ¢ tel que

D, = a(t)x. (1.3.3)

Dans un univers en expansion, la distance physique est inférieure a la distance como-
bile. La taille de 'univers est plus petite a 'instant ¢ < g, la lumiére a donc parcouru
plus de distance.

La variation du facteur d’échelle a(t) est caractérisée par le facteur du Hubble H(t)
1 da(t) alt)

HO) = o5 a0 = a) (1.3.4)

Le parametre de Hubble a pour unité I'inverse du temps. Dans un univers homogene
de FLRW, I’échelle de temps caractéristique, 1’échelle de I’age de 'univers, est ¢t ~ H, L
L’échelle de longueur caractéristique, la taille de I'univers observable, est la distance de
Hubble, Ry ~ H~'. La sphere dont le rayon est égale au rayon de Hubble est appelée
sphére de Hubble.

Nous allons exprimer le facteur d’échelle en fonction du décalage spectral en déter-
minant la trajectoire d’'un photon dans la métrique de FLRW. D’apres la relativité
générale, les particules suivent des géodésiques : des trajectoires qui sont des maximas
locaux du temps propre. Dans le cas d’un photon, nous imposons que ces géodésiques
suivent ds? = 0. Si nous ne considérons que la propagation radiale d’un photon, 'Eq.1.3.2
devient

dr?

2 _ 2 2 —

(1.3.5)

Entre deux évenements (t1,71) et (t2,r2), la trajectoire du photon est déterminée par
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L dt t2 dr
/ — = e (1.3.6)
t1 a(t) t1 V 1-— kT2
Pour deux évenements, au temps initial séparés de At;, ils seront séparés d’un temps
Aty a la réception

At At;
L= —2 (1.3.7)
a(to)  a(ts)
En réécrivant cette expression en fonction des longueurs d’ondes initiale \; et finale
Ag, nous obtenons

Ao a(tg)
— = . 1.3.8
/\i a(ti) ( )
D’apres 1.2.1, expansion de 'univers induit le décalage spectral en longueur d’onde
t
) (1.3.9)
a(ti)

1.3.1.2 Equations de Friedmann-Lemaitre

La cinématique de l'univers est régie par la métrique de FLRW. La dynamique de
I’univers en expansion apparait uniquement avec le terme du facteur d’échelle, déter-
miné par les équations de Friedmann-Lemaitre. Celles-ci s’obtiennent en développant les
équations d’Einstein pour la métrique de FLRW. Nous allons déterminer les équations du
mouvement qui décrivent I’expansion de 'univers, dans le cadre de la relativité générale.

L’univers est décrit par les équations d’Einstein

Rij — Rgij = Gij = 8nG 15 + Agij, (1.3.10)

ou R;; est le tenseur de Ricci, R est la scalaire de Ricci et Tj; est le tenseur énergie
impulsion. G;; est le tenseur d’Einstein.

En utilisant le principe de moindre action a partir des équations d’Einstein, il est
possible de déterminer les équations de Friedmann-Lemaitre. L’explication est fournie
en Annexe A. Nous obtenons

N2 871G A k
1ﬂ=a>: _ L 1.3.11
(a 5 Ptg (1.3.11)
a A7G A
a__ 7= = 1.3.12
” 5 (P +3p)+ 5. (1.3.12)

ou A est la constante cosmologique qui se comporte comme une composante de fluide
cosmologique de densité p = A/87G et de pression p = —p.

A partir de la deuxieme équation de Friedmann-Lemaltre, nous constatons que le
terme p + 3p a un role attractif et tend a freiner ’expansion, tandis qu’une constante
cosmologique A > 0 tend a 'accélérer.

Actuellement, ¢ > 0, si dans le passé, nous avions p 4+ 3p > 0, alors & < 0; par
conséquent dans un intervalle de temps fini, le facteur d’échelle a a été égal a zéro.
Cet évenement est appelé Big Bang et correspond & une singularité mathématique. Une
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extrapolation au dela du mur de Planck, est impossible dans le cadre de la relativité
générale.

La densité d’énergie p est la somme des densités de toutes les composantes de I'univers
p = >.;pi, soit la matiere ¢ = m, le rayonnement r, la constante cosmologique A, la
courbure k.

Si nous multiplions ’Eq.1.3.11 par le facteur d’échelle au carré, puis nous dérivons
cette méme équation, nous obtenons 22—‘2’ — 2‘;—‘; = %p. En utilisant ’Eq.1.3.12, nous
retrouvons I’équation de conservation d’énergie pour une composante ¢ de I'univers

1.3.1.3 Parameétres cosmologiques
Si A =0, ’équation de Friedmann-Lemaitre 1.3.11 peut é&tre réécrite sous la forme

ko ___ ¢ 1=0-1

— 1.3.14
H?a?> 3H?/87G ’ ( )

ou Q=73

Le parametre §2; est la densité réduite définie comme étant la somme des rapports de
la densité des composantes p; sur la densité critique p. = 3H? /871G tel que Q; = pi/pe.

Les densités réduites des composantes €2; avec i = r, m, qui contribuent a la densité
d’énergie p de I'univers, ont pour expression

pi(t)
Q= . 1.3.15
' 3H2%/87G ( )
La densité réduite de la courbure est Qy = —k/H?a?.

La densité réduite de la constante cosmologique est définie par Qp = A/3H?2.
Nous pouvons ainsi réécrire I’équation 1.3.11 , I’équation de Friedmann-Lemaitre sous
la forme

_ 8nG _ HQZ 8rG —k

szl () = HA (U Qi+ ), (1.3.16)

Qi+ =1 (1.3.17)

Cette relation est valable a tout instant.

Dans le cas ou €0y = 1, la courbure est nulle, ce résultat est une des prédictions de
I’inflation. Nous verrons que les contributions actuelles du rayonnement et de la courbure
sont négligeables, par conséquent, la densité réduite actuelle est Qg ~ Q,, + Oy

L’expansion de 'univers est gouvernée par les propriétés de ses composantes, qui
peuvent étre caractérisées par une équation d’état : p; = w;p;, avec w; une constante. La
valeur de w; est donnée dans le tableau 1.1 selon la période de domination de la dyna-
mique de I'expansion de I'univers. Nous pouvons reformuler I’expression de ’Eq.1.3.11,
au temps actuel t = tg
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Chapitre 1 Introduction au modéle standard de la cosmologie

ao

(5{))2 _ ZQ <a>3(1+wi) , (1.3.18)

Le fluide est un mélange de rayonnement, de matiére non relativiste, de courbure et
de constante cosmologique. L’évolution du facteur d’échelle est donnée par

2 —4 -3 -2
(H) _q (“) Q. (“) O (“) Q. (1.3.19)
Hy ag ap ag

Cette expression permet de mettre en évidence la domination de chaque terme les uns
par rapport aux autres.

1.3.1.4 Solutions du modéle standard

Pour chaque composante du fluide, 'Eq.1.3.13 peut étre réécrite sous la forme

dln p;

dlna

en intégrant cette équation, nous obtenons I’évolution de la densité d’énergie en fonc-
tion du facteur d’échelle

= 3(1 +w;), (1.3.20)

pi o< a30Fwi), (1.3.21)

La relation 1.3.21 en fonction du temps est donnée par

a(t) oc t2/30+w) (1.3.22)

pour w # —1. Nous obtenons a(t) oc et pour w = —1.

D’apres ’'Eq.1.3.21, nous pouvons distinguer trois périodes de domination de la dyna-
mique de 'expansion de I'univers, résumées dans le tableau 1.1. La figure 1.3.1 représente
I’évolution de la densité d’énergie en fonction du facteur d’échelle.

Domination Equation d’état Densité dénergie Facteur d’échelle
Rayonnement p= %p proxat a o< tH/?
Matiere p=20 Pm X a3 a o t?/3
Energie du vide p=—par indépendante du facteur d’échelle a o et

TABLE 1.1: Dynamique de I’expansion de I'univers.

1.3.1.5 Age de I'univers

Nous définissons les quantités sans dimension y = a% et 7 = Hy(t —tp) et ls parametre
ag = a(to).
A Tl’aide de ces définitions, en négligeant €2,., nous pouvons réécrire ’Eq.1.3.11

Hj

dy\? o [81Gpy A k Qi 1 )

) = — = PO+ =14+ (- — 1) Q ~-1)Q

<d7) [ 3 93 3 yldd y YA +<y ) m+(y ) o
(1.3.23)
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1.3 Le modéle du Big-Bang

Nous obtenons alors Iexpression de Hy(t — tg)
y dv'
Ho(t —to) = / Y .
0 \/1+ (£-1)Qm+@2-1)2%

En effectuant un changement de variable, pour exprimer cette intégrale en fonction
du décalage spectral, nous avons

(1.3.24)

z dZ/
<t0 - t) - / / 2 7 7 7 ’
o (14+2)VA+2)20+Q,2) -2 (24+2) O
Le rayonnement de fond cosmologique avec les données en température de I’expérience

Planck et les données en polarisation de 'expérience WMAP fournit la valeur de ’age
de I'univers ¢y = (13.817 £ 0.048) x 10 ans [156].

_\zjyonnement

Hy (1.3.25)

matiére

log(p(t))

constante cosmologique

aeq a(t) o

FI1GURE 1.3.1: Densité d’énergie en fonction du facteur d’échelle.

1.3.1.6 Distances en cosmologie

Introduisons un systeme de coordonnées comobiles (x, 8, @) tel que

" dr
dy = / —_ 1.3.26
X 0o V1— kr? ( )
arcsin r pourk =1
avec pour solutions y = ¢ r pour k=0
arcsinhr pour k = —1

La métrique FLRW peut étre exprimée selon

ds? = —dt® + a(t)2[dX2 + T(X)2d92 + r(x)2sin29dg02]. (1.3.27)

Suivant une géodésique, un photon émis au point (r,0,0) au temps ¢ est regu par
I’observateur a l'origine du repeére a tg, d’ou,

ds? = 0 < dt? = a%dy>. (1.3.28)

La distance comobile y est donc la distance en coordonnées comobiles entre deux
points dans ’espace au temps présent ¢t = tg.
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Chapitre 1 Introduction au modéle standard de la cosmologie

Par intégration de I’Eq.1.3.26, nous obtenons la variable x, qui n’est pas une observable

fo dt
X:/t pob (1.3.29)

Par changement de variable, nous exprimons la distance comobile en fonction du

décalage spectral
% d 1 [ d
x=/ Lo (1.3.30)
aty @@ ag Jo H(2)

- Distance de luminosité
Un télescope de surface S recoit le signal d’une source de luminosité absolue L. La
distance de luminosité D; est fonction de la luminosité absolue L et du flux f tel que

D, = <47TLf)1/2. (1.3.31)

Dans un intervalle de temps donné dt, une source émet dans son référentiel une énergie
égale a hy;, ’énergie recue a l'intervalle dtg est hiy.

Entre I’émission et la réception, le nombre de photons est conservé mais pas la fré-
quence. La conservation des photons induit que le nombre total de photons émis par la
source parcourt une distance comobile x jusqu’au récepteur. Celui-ci est a la distance
physique d = agx, ou ag est le facteur d’échelle a la réception des photons.

La densité d’énergie est donnée par dw; = do;dt = d>N;hv; = L;ddt, avec dN; le
nombre de photons émis a la fréquence v;, d€2; I’élément d’angle solide et I; 'intensité
d’émission.

A la réception, la conservation du nombre de photons donne dN; = dNy et la densité
est dwy = doodty = dQNthD.

Le flux d’énergie est donné par la relation

. d’LUO _IiinhV()dt
N dtodS N hlﬁdtods '

L’élément d’angle solide par élément de surface est pour un angle d’observation 6 petit

Eo (1.3.32)

dQ, cosf 1

dS  adx?  adx?

Le flux d’énergie se réécrit alors

Iy

= ————.
07 a2+ 2)?

(1.3.33)
Nous constatons que le flux de la source est dilué par deux effets : le décalage spectral
des photons par un facteur (1 + z) et les photons se propagent moins fréquemment car
des photons émis a l'instant §t vont étre mesurés a (1 + 2)dt d’intervalle.
La luminosité est définie par 'intégration de la distribution d’intensité sur ’angle
solide : L = [ IdS.
Dans le cas d’une intensité isotrope, ’expression de 'intensité est L = 4x 1.
L’Eq.1.3.33 devient
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1.3 Le modéle du Big-Bang

L
Ey=—5——"—. 1.3.34
0 4radx?(1 + 2)? ( )
Nous définissons la distance de luminosité D; par
Dy = agx(1 + 2). (1.3.35)
Le développement en série de Taylor a tg du facteur d’échelle a est
1
a(t) = ao(1 + Ho(t — to) — 5qug(t —t0)2 4+ O(t%)). (1.3.36)
Nous définissons le parametre de décélération ¢g a t = tg
—do —a 1 (1 + 3w)
= —a=—5 == Q.+ ——2Q4. 1.3.37
q0 a(z) ag aHg 9 m + 4 + 9 A ( )

Cette équation montre que pour w < —1/3, I'univers est en expansion accéléré.
L’expression de (tp — t) en fonction de z en utilisant 'Eq.1.3.9 est

(t—to) = Hy'(z — (1 + %)22 + O, (1.3.38)

Le développement de ’Eq.1.3.36, dans I'expression de la distance comobile y, donne
en fonction du parametre de décélération

1 1
X =ay Hy'[z = S (1+q0)2" + O] (1.3.39)

Finalement, en utilisant ’'Eq.1.3.35, nous avons

1
HoD; =z + 5(1 —q0)2* 4+ O(2%). (1.3.40)

Nous pouvons remarquer que pour un décalage spectral z petit, 'Eq.1.3.39 s’écrit
Hy(aopx) ~ z, avec apx la vitesse de récession et ¢ = 1. Cette expression correspond a
la loi de Hubble. Il est donc possible d’utiliser le diagramme de Hubble pour obtenir le
parametre de décélération qq. Il est important de préciser ici que la distance de luminosité
est une observable si la luminosité absolue est connue ce qui nécessite la connaissance
de chandelles standards comme les supernovae.

Par la mesure du diagramme de Hubble de supernovae, deux groupes indépendants
Supernova Cosmology Project et High z supernovae Search [149, 169] ont déterminé
une valeur du parametre de décélération gy < 0. Cette mesure représente un argument
en faveur de I’expansion accélérée de 'univers. En 2011, le prix Nobel de physique a
été décerné a Saul Perlmutter, Adam Riess et Brian Schmidt pour cette découverte
historique.

- Distance angulaire
Une distance D, est associée a la taille angulaire ¢ avec laquelle serait per¢u un objet
de taille propre d = ax. Pour un angle petit, nous obtenons

5= —. (1.3.41)

Le long de la géodésique d’un photon, dans la direction transversale de l’objet observé,
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la distance angulaire D, est reliée a la distance de luminosité D; par

apX D

D = = = . 1.3.42
a=ar(X) =17 1+ 2)2 ( )
En utilisant 1.3.40, nous obtenons
1
HoDy =z = 5(3+ q0)2% + O(3). (1.3.43)

La figure 1.3.2 représente une comparaison de différentes distances en fonction de la
cosmologie pour trois modeles différents : le modele d’Einstein de Sitter (EdS), soit un
espace-temps avec courbure constante en expansion, un modele vide et le modeéle actuel
ACDM. La distance de vol (lookback time) est la différence d’age entre I'univers actuel a
to et ’age auquel le photon a été émis te, : Dipy = to — tem. Nous remarquons sur cette
figure que pour un décalage spectral tres petit, les distances sont égales a Hpz. Pour une
supernova SNla, observée a z = 1, les valeurs obtenues des distances calculées sont tres
différentes. La distance de luminosité Hor/c = 1.2 est égale a 4 fois la distance angulaire
Hyr/c = 0.3. Pour le méme z, le modele ACDM prédit une distance de luminosité plus
grande soit une luminosité de 'objet mesurée plus faible, par rapport a la prédiction
d’un modele EdS. Cet effet représente un argument en faveur du modele ACDM.

100 T T T T T T
Einstein de Sitter Vide ACDM
—Distance de luminosité
—Distance radiale
—Temps de vol
Distance angulaire

=

0

Hor/c

= ——

0.01

L s '
0.01 0.1 1 0.01 0.1 1 0.01 0.1 1

FIGURE 1.3.2: Mesures de distance en fonction du décalage spectral : un univers d’Ein-
stein de Sitter, un modele vide et le modele standard ACDM.

1.3.1.7 Horizons en cosmologie

La vitesse finie de propagation des photons améne a définir la notion d’horizon. Le
lecteur pourra trouver une définition précise de la notion d’horizon en cosmologie dans
[171, 54]. Nous allons introduire dans cette section les notions de rayon de Hubble et
d’horizon des particules qui nous seront utiles par la suite.

Le rayon de Hubble est défini comme la distance a laquelle la vitesse de récession
atteint la vitesse de la lumiére, au dela de cette distance, vye. > ¢ et au deca vy < c.

Un objet peut étre a 'intérieur de la sphere de Hubble & un instant ¢, puis en sortir et
entrer de nouveau a un instant ultérieur comme durant I'inflation. La sphere de Hubble
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1.4 Histoire énergétique de I'univers

est aussi appelée horizon cosmologique, car au dela de cette sphere, les structures de la
métrique ne seront plus en contact causal et ne subiront que les effets de I’expansion.

L’horizon d’une particule est définie comme la distance comobile qui sépare la particule
de l'observateur avec lequel elle a pu étre en contact causal. Prenons un photon qui
satisfait la géodésique d’équation ds? = 0. Nous pouvons utiliser 'Eq.1.3.6, et définir la
distance d’horizon z; d’une particule obtenue a la singularité initiale

Th dz toat
xh(t):/o m:/@ i (1.3.44)

La distance propre jusqu’a I'horizon mesurée a t est donnée par

di(t) = a(t) /0 a‘g) = at)zp(t). (1.3.45)

Selon le modele ACDM, la distance dj(t) est finie, le cone de lumiere passé est limité
par ’horizon de la particule, c’est a dire par la frontiére entre I'univers visible et la
partie de 'univers depuis laquelle le photon n’a pas encore atteint I’observateur. Suivant
la composante de la domination de I'univers, ’évolution du facteur d’échelle est donné
par a(t) o t" suivant 1'Eq.1.3.22. Nous obtenons alors dj, = 2¢, pour un univers dominé
par la matiere relativiste n = 1/2 et d;, = 3t pour un univers dominé par la matiere,
n=2/3.

Au temps de la formation des premiers atomes, appelée I’époque de la recombinaison,
I'horizon est de l'ordre de la distance de Hubble : ayecp(arec) ~ Rp(arec), ce qui cor-
respond a un angle d’environ 1 degré sur le ciel. Cette séparation signifie que les points
séparés par des angles supérieurs n’étaient pas en contact causal avant la recombinaison.
Or, ’homogénéité apparente du fond diffus indique que I'univers est homogene sur la
surface de derniére diffusion, donc sur des échelles séparées de plus d’1 degré. Ce résultat
constitue le probleme de 'horizon que nous expliciterons par la suite.

1.4 Histoire énergétique de I'univers

Nous allons citer brievement les différentes étapes de I’évolution thermique de 'univers
présentées dans la figure 1.4.1 :

- 10" GeV : Temps de Planck (10743 s).

- 10%0 GeV : Fin de la grande unification (GUT) entre les interactions forte et élec-
trofaible. Cette période correspondrait a la création des défauts topologiques, des cordes
cosmiques, des monopdles... et aussi de fagon indépendante & la phase d’inflation pen-
dant laquelle le facteur d’échelle a pour évolution a(t) o eff*. Cette phase permet de
résoudre de nombreux probléemes du modele ACDM, comme le probléme de ’horizon et
de la platitude et de générer les perturbations dans 'univers.

- 100 GeV : Brisure de la symétrie électrofaible.

- 1 GeV : Transition de phase quarks-hadrons. A cette échelle d’énergie, le modele
standard de la physique des particules peut étre appliqué. Jusqu’a cette énergie, I'univers
est un plasma d’électrons, photons, quarks et gluons. En dessous de cette énergie, les
quarks libres et les gluons sont confinés sous forme de hadrons. Différentes expériences
étudient cette physique comme le projet ALICE [1].

- 1 MeV : Nucléosyntheése primordiale. A partir d’'une température de 10K, les pro-
tons et les neutrons interagissent lors des collisions n + p — D + « et forment ainsi les
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noyaux les plus légers comme le deutérium et le tritium. A une température de 10°K,
les éléments plus lourds se forment de I'hélium jusqu’au lithium. A cette énergie, les
neutrinos se découplent et se propagent librement formant un rayonnement de fond a la
température actuelle de 1.96K, mais difficilement détectable [76].

- 1 eV : Egalité matiere-rayonnement. L’univers est dominé par les particules relati-
vistes (p = p/3) jusqu’a I’égalité matiere-rayonnement et le facteur d’échelle évolue tel
que a(t) o< t'/2. 1l sera ensuite dominé par la matiere (p = 0) avec a(t) o t2/3.

- 0.5 eV : Recombinaison. Les électrons libres et les protons forment les atomes les
plus légers : atomes d’hydrogene ; c’est 'époque de la recombinaison. L’univers devient
transparent aux photons et le rayonnement de ces photons constitue le rayonnement de
fond cosmologique. Le découplage rayonnement-matieére correspond donc & la derniére
interaction des photons du rayonnement de fond cosmologique avec la matiere.

- 5 meV : Début de la formation des galaxies par instabilité gravitationnelle dans les
puits de potentiel de matiere noire. La formation des structures peut étre bien décrite par
la théorie de gravité de Newton. Lors de I'effondrement par instabilité gravitationnelle,
nous pouvons distinguer une phase d’évolution linéaire, puis non linéaire lorsque les

effets de la gravité deviennent importants. La premiére phase peut étre résolue de fagon
analytique, la deuxieéme phase nécessite des simulations numériques.

. . Energie noire
Formation galaxie

) R Réionisation
Echelle a(t) Nucléosynthese - Agesombre Supernovae la
primordiale Recombinaison . i . * —
Réchauffement Transition 21cm d’hydrogéne
Structure a grande échelle
—
Oscillations baryoniques acoustiques
Quasars
—_—,
§ Lya
s lage g iationno
= Lentillage grﬁwtanw’
— . i, .
il Rayonnement de fond cosmologique
Fluctuations de
densité Polarisation modes B
Ondes -
gravitationnelles o
? 3 neutrinos 3
- - » Temps [années]
10 s 3 min 380,000 13.7milliards
< redshij
10* 1,100 25 6 2 0 it
Energie
1meV

T 10 GeV  1MeV 16V

FIGURE 1.4.1: Histoire thermique de 'univers. Cette figure traduite est tirée de [20].

1.5 Le modéle ACDM

Un ensemble d’observations indépendantes convergent vers le modele ACDM. Nous

allons détailler un certain nombre de ces sondes.
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1.5.1 Les oscillations baryoniques acoustiques (BAO)

Les oscillations baryoniques acoustiques correspondent aux ondes acoustiques pré-
sentes dans le plasma baryon-photon avant le découplage. Alors que les surdensités de
matiére noire attirent gravitationnellement la matiere, la pression des photons entraine
une résistance générant des ondes acoustiques dans le plasma primordial. Lorsque le dé-
couplage a lieu, les photons peuvent se diffuser librement, et les ondes acoustiques sont
gelées. La distance que les ondes ont pu parcourir avant le découplage, appelée I'horizon
sonique 74, imprime une échelle particuliere dans la distribution photon-matiere a cette
époque. Cette échelle constitue un étalon standard, qui permet de mesurer la distance
du diametre angulaire (observation transverse) et le taux d’expansion (observation dans
la ligne de visée) en fonction du décalage spectral et donc de contraindre 1’énergie noire.
L’empreinte des oscillations acoustiques des baryons dans le plasma primordial peut étre
détectée dans les relevés de structures a grande échelle, sur une distance de l'ordre de
150 Mpc et dans le spectre des anisotropies du rayonnement de fond cosmologique. L’ef-
fet des BAO a été observé, pour la premiere fois, dans la série de pics du spectre de
puissance angulaire du fond diffus cosmologique [57]. Avec le grand sondage de galaxies
de Pexpérience BOSS [5], il a été possible de reconstruire le champ de densité et de
mesurer la fonction de corrélation a deux points et le spectre de puissance de la distri-
bution de galaxies, et ce sondage a permis la détection des oscillations acoustiques de
baryons a 50, sous la forme d’un pic dans la fonction de corrélation et d’oscillations dans
le spectre de puissance [16]. Les BAO ont été aussi détectées par 'expérience BOSS avec
des quasars a grand décalage spectral entre 2.3 < z < 3.5 en utilisant les mesures de
densité d’hydrogene neutre des foréts Lyman-alpha de ces quasars [38]. Cette détection
fournit une mesure du taux d’expansion de 1’Univers a une époque ou I’énergie sombre
ne dominait pas. Ces données combinées avec les données du fond diffus de WMAP
7ans [111] fournissent une valeur du parameétre de Hubble H(z = 2.3) = (224 + 8)
km.s~'.Mpc~!. Ce résultat montre que l'expansion était décélerée entre 0.7 < z < 2.3
dans la période de domination de la matiere de 'univers. Les contraintes cosmologiques
obtenues avec les galaxies et les quasars convergent vers un univers plat dominé par une
constante cosmologique. Ces détections fournissent une preuve que les fluctuations aux
grandes échelles croissent selon la théorie des perturbations linéaires depuis z ~ 1000
et confirment I'existence de la matiére noire au temps de la recombinaison. Si I'univers
contenait uniquement des baryons, la signature acoustique devrait étre beaucoup plus
importante.

1.5.2 Cisaillement gravitationnel

Les images des galaxies d’arriere plan sont déformées par l'effet gravitationnel des
masses le long de la ligne de visée des photons. Des puits de potentiel gravitationnel
importants comme les amas de galaxies induisent une distorsion de I’image sous forme
d’arcs, d’images multiples. Cet effet est sensible au potentiel gravitationnel intégré le long
de la ligne de visée. Il est extrémement prometteur, étant sensible a la masse de la matiere
indépendamment de sa nature. Il permet de briser la dégénérescence entre les parametres
O, et 0g 2. Cet effet est observé dans les grands relevés photométriques tel que SDSS 11
[65] ou CFHTLS [66, 90]. Par ailleurs, au sein des systémes lentillés, les retards de temps

2. Le parameétre og est la déviation standard de la densité de masse & 1’échelle de 8h™' Mpe, il
représente la normalisation de amplitude du spectre des perturbations primordiales P(k).
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entre les flux observés des images, résultant de la variabilité intrinséque d’un quasar
sous l'effet d’amas de galaxies intermédiaires, permettent d’obtenir des valeurs de plus
en plus précises de la constante de Hubble Hy. Cette mesure dépend de la séparation
angulaire des images et de la distribution de masse de la lentille. La contrainte obtenue
sur Hy est (60 4 20) km.s~+.Mpc~! [7].

1.5.3 La nucléosynthése primordiale

Le modele de la nucléosynthése primordiale permet de réaliser des prédictions sur
I’abondance des éléments légers D, 3He, He et "Li. La détermination des abondances pri-
mordiales est réalisée en intégrant les équations de Boltzmann appropriées pour chaque
espéce nucléaire. Les valeurs prédites pour ces abondances sont en accord avec des ob-
servations indépendantes, et donc la nucléosynthese primordiale constitue une validation
du modele du Big Bang chaud. La mesure de 'abondance du deutérium est réalisée en
mesurant le spectre d’absorption en Lyman « des quasars par les nuages intergalac-
tiques® ou la mesure de I’abondance *He dans les régions HII. Des estimations de la
densité de baryons par la nucléosynthése primordiale Q,h% = 0.0205 4 0.0018 [138] et
par le rayonnement de fond cosmologique Q,h% = 0.02205 & 0.00028 [156] montrent que
ces deux sondes sont en excellent accord. Cette valeur est significativement inférieure
aux estimations de la densité réduite totale de matiere €2,,, ce qui implique I'existence
de matiere noire non-baryonique.

1.5.4 Le diagramme de Hubble

Le diagramme de Hubble constitue a lui seul un argument en faveur d’un univers en
expansion accélérée. Cette mesure doit étre réalisée suffisamment & grande échelle pour
que l'expansion domine la vitesse propre des galaxies, mais assez proche pour que la
loi de Hubble soit valable. Le facteur limitant est la difficulté de construire une échelle
de distance fiable. Cependant, ces derniéres années, le télescope HST (Hubble Space
Telescope) [72] a permis d’obtenir des mesures de Hy avec une précision de l'ordre de
10%. La méthode utilisée consiste & mesurer la luminosité d’une classe d’objets ou la
luminosité est soit constante, soit reliée a un autre parametre indépendant de la distance,
ce qui permet de calibrer des distances relatives. Différents objets sont utilisés pour
réaliser cette calibration : les céphéides, les supernovae, la relation de Tully-Fisher et
le plan fondamental des galaxies elliptiques. Riess et al. [170] ont utilisé les céphéides
dans les galaxies hotes de 8 supernovae pour déterminer la relation magnitude-décalage
spectral et ont obtenu Hy = 73.8 £ 2.4 km.s~'.Mpc~L.

Les supernovae permettent d’obtenir le diagramme de Hubble a grand z. La figure 1.5.1
représente ce diagramme mesuré par deux groupes : le Supernova Cosmology Project et
le High-Z Supernova Search [149, 169]. L’ajustement de la distance de luminosité en
fonction du décalage spectral contraint une valeur de la constante cosmologique différente
de zéro a 99% de niveau de confiance. En 1999, avec 42 supernovae, Perlmutter et
son groupe obtiennent des contraintes des parametre Q, = 0.3 et Q) = 0.7 [150].
Les barres d’erreur de ces mesures restent élevées. Elles proviennent de la statistique
(qui a sensiblement augmenté depuis ces mesures), et de 'hypothése que les supernovae
lointaines sont des chandelles standards. Leur processus astrophysique est encore mal

3. Cet effet est l'effet Gunn Peterson [82]. Il est caractérisé par un ensemble de raies en absorption
dans les spectres de quasars a environ z = 6.
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connu et ’absorption par leur milieu interstellaire affecte leur luminosité. Les derniers
résultats de Planck [156] mettent en évidence une tension a 20 entre les données de
Planck combinées avec celles des oscillations baryoniques acoustiques et les données des
supernovae. Le sondage de supernovae choisi, est celui de SNLS-3ans [51], il ne prend
pas en compte 'amélioration de la calibration photométrique développée dans [26] et
de la statistique avec les supernovae de SDSS [39]. Les contraintes apportées par les
supernovae en tenant compte de ces deux améliorations ne sont pas encore publiées mais
semblent converger vers un modele ACDM.

44F High-redshift (z > 0.15) SNe:
= = High-Z SN Search Team 10k h
s =3
E 421 o Supemova Cosmology Project oS8 ] 1l %
%] o = N
é 40F  Lowredshit (z <0.15) SNe: 7 >, 05 ) % ) ‘
o = CTA & other SN follow-up 1 = 1
% 38 ocCalanTololo SN Search o = ,9 0.0 o e o e S
8 od — =03, Q=07 ] & FRF==g~< 1] .
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a : [ '05 o ':
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FI1GURE 1.5.1: Diagramme de Hubble de supernovae la mesuré par les expériences Super-
nova Cosmology Project et le High-Z Supernova Search [149, 169] comparé
aux prédictions de trois modeles ACDM. La figure de droite montre la
différence entre les données et un univers ouvert avec Qg = €2, = 0.3.

1.5.5 L’étude des grandes structures

Les amas de galaxies constituent des traceurs de la distribution de masse (avec la
forét Lya, la raie 21lcm d’hydrogene). Ils sont tres sensibles aux fluctuations de densité
et, permettent de poser des contraintes sur les parametres €2,,, og, Hy, 2. Dans la limite
de la compréhension de la physique sous jacente des amas, il est possible de contraindre
I’évolution de I'univers en étudiant leurs caractéristiques (température, luminosité...). Le
concept d’utiliser les galaxies comme un traceur biaisé de la distribution de la matiére
a été développé par Kaiser en 1984 [101]. Ceci implique que le contraste de densité de
la matiere lumineuse §; est proportionnel & celui de la matiére noire J.. Le coefficient
de proportionnalité est le biais b. Il dépend de la nature des traceurs et de leur masse.
Pour déterminer la distance des galaxies dans la ligne de visée, il faut prendre en compte
le décalage spectral, et nous avons vu que pour déterminer la distance comobile d’un
objet, il faut supposer un modeéle cosmologique, soit une cosmologie fiducielle. Le déca-
lage spectral de 'objet dépend aussi de la distribution de sa vitesse propre, qui affecte
dans l'espace des décalages spectraux le champ de densité. Ces déplacements peuvent
étre séparés en deux types : un déplacement du a des vitesses aléatoires créant un étire-
ment de 'amas (doigt de Dieu) et un déplacement cohérent, appelé 'effet Kaiser. Une
comparaison directe des cartes de vitesse et de la distribution des galaxies permet dans
le cadre du le modele ACDM, de mesurer €2,,. Le résultat de 'analyse de la fonction
de corrélation des galaxies du sondage 6dFRGS fournit une valeur og = 0.76 £ 0.11 et

23



Chapitre 1 Introduction au modéle standard de la cosmologie

Q,, = 0.250 + 0.022 [98]. Ce type d’analyse statistique permet aussi de déterminer le
spectre de puissance. Une détermination de ce spectre a différents z permet de mesurer
son évolution au cours du temps en tenant compte de la dégénérescence induite par le
biais et des distorsions liées aux vitesses particuliéres de ces traceurs.

1.5.6 Le rayonnement de fond cosmologique

Le fond diffus cosmologique est la sonde dont la physique est la mieux connue. Il a
été découvert par les astrophysiciens Penzias et Wilson en 1964, ils ont recu le prix
Nobel en 1979 pour cette détection. Les mesures de précision du fond diffus ont débuté
avec les instruments FIRAS et DMR embarqués dans le satellite COBE [30] en 1989.
L’instrument FIRAS a mesuré un spectre de corps noir presque parfait a 2.74+0.001 K,
cette mesure est 'une des mesures les plus précises de I’histoire. L’instrument DMR
a permis de réaliser une carte des anisotropies de température a la résolution de 7°.
Cette résolution permet une détermination du spectre de puissance jusqu’a un multipole
de 20. Suite & ces observations, les instruments dans ’espace WMAP et Planck, ainsi
qu’un grand nombre d’expériences au sol et ballons ont permis la caractérisation de ces
anisotropies de température et la détection de la polarisation du rayonnement du fond
diffus. En 1999, les données de BOOMERanG [56] et MAXIMA [187] permettent la
détection du premier pic acoustique du spectre de puissance, fournissant une contrainte
forte sur Qg et un argument tres fort en faveur d’un Univers plat. En 2002, I’expérience
ballon Archeops [25] a permis de lever les ambiguités entre les jeux de données de COBE
et celles de BOOMERanG sur les systématiques liées a la normalisation des deux jeux
de données.

L’expérience satellite WMAP a permis de fournir une carte complete du ciel a une
résolution angulaire de 0.3°, I'incertitude est seulement limitée par la variance cosmique
du multipdle [ = 2 jusqu’au deuxiéme pic acoustique. Les données WMAP-9ans [24]
fournissent une mesure en température et en polarisation E sur tout le ciel et ont permis
d’obtenir les spectres de puissance : TT, TE et EE. Les mesures des spectres TE et
FEFE sont en accord avec les prédictions issues des parametres dérivés du spectre 7T,
ce qui met en évidence une compréhension excellente de la physique sous-jacente. Une
des conclusion majeures des résultats du satellite Planck publiés fin mars 2013 [156]
est le trés bon accord entre le spectre de puissance en température aux petites échelles
angulaires et les prédictions du modele ACDM. Ces données ne montrent pas d’évidence
pour des non-gaussianités primordiales en accord avec le modéele ACDM qui prédit des
fluctuations primordiales gaussiennes [159].

1.5.7 Discussion

Il apparait de ’ensemble des résultats de ces sondes que les observations convergent
vers le modele ACDM, cette concordance est illustrée par la figure 1.5.2. Cette figure
montre comment la combinaison de trois sondes : le fond diffus cosmologique (WMAP
[111]), les oscillations baryoniques acoustiques (SDSS-DR7, 2dFGRS [148]) et les su-
pernovae Ia [169] brise la dégénérescence entre les densités réduites Q4 o et Q0. Les
contours combinés sont en accord avec le modele ACDM & 68% de niveau de confiance.

La figure 1.5.3 de gauche représente la combinaison du fond diffus avec les données de
Planck [156], aux petites échelles de SPT [174] et ACT [112], des oscillations acoustiques
(SDSS DRYT [148], WiggleZ [29], BOSS DR9 [4]). La dégénérescence géométrique entre
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les parametres €, et Q5 est partiellement brisée par cette combinaison de données. La
contrainte est considérablement améliorée avec I'ajout de la reconstruction du spectre
lentillé fourni par Planck et les oscillations acoustiques baryoniques comme le montre la
figure de droite. Le tableau 1.2 donne des contraintes sur les parametres cosmologiques
des parameétres libres du modele standard [156], obtenues de la combinaison des données
en température du satellite Planck, des données en polarisation de WMAP aux grandes
échelles angulaires (basL), des données des expériences ACT et SPT aux petites échelles
angulaires (hautL) et des oscillations baryoniques acoustiques (BAO). Le parametre 6,
représente la taille angulaire de I’horizon sonore au moment de la derniére diffusion.

Supernova Cosmology Project

Suzuki, et al., Ap.J. (2011)

1.4

1.2F

1.0

081

Qp
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041

021

0.(6_
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Compilation
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A
2
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FI1GURE 1.5.2: Contrainte sur le parametre de I’énergie noire en fonction du parametre
de densité de la matiere en combinant divers jeux d’observation (contours
a 68%, 95% et 99%), le fond diffus cosmologique (WMAP [111]), les os-
cillations baryoniques acoustiques (SDSS-DR7, 2dFGRS [148]) et les su-
pernovae Ia [169] [189].
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Fi1GURE 1.5.3: Combinaison des parameétres €2, et {2y pour différentes valeurs de Hy
obtenue avec le fond diffus. A droite est ajouté la reconstruction du spectre
lentillé par Planck et les données des oscillations acoustiques [156].

Paramétres Symboles Planck+basL+hautL+BAO ‘
Meilleur Ajustement | 68% d’intervalle de confiance
Densité de baryons actuelle Qph? 0.022161 0.02214 + 0.00024
Densité de matiére noire actuelle Qch? 0.11889 0.1187 £+ 0.0017
Profondeur optique de la diffusion T 0.0952 0.092 + 0.013
Thomson pendant la réionisation
Densité de I’énergie noire divisée Qp 0.6964 0.6914 £+ 0.010
par la densité d’énergie critique actuelle
RMS des fluctuations de matiére s 0.8285 0.826 +0.012
actuel dans la théorie linéaire
Décalage spectral auquel 'univers est Zre 11.45 11.3+1.1
a moitié réionisé
Constante de Hubble Hy 67.77 67.80 & 0.77
Age de 'univers t x10° 13.7965 13.798 + 0.037
Taille angulaire de ’horizon sonore 100 X 60 1.04163 1.04163 £ 0.00056

TABLE 1.2: Parametres cosmologiques obtenus de la combinaison de plusieurs sondes :
des données en température des expériences Planck, SPT et ACT et des
oscillations baryoniques acoustiques de I'expérience BOSS [156].

Cependant, il demeure un certain nombre de questions, intrinseques au modeéle stan-
dard. Nous allons en lister quelques unes :

- preuve de I’énergie noire

De nature inconnue, I’énergie noire est a l'origine de ’accélération de ’expansion de
I'univers. Une revue de cette composante est réalisée dans [117]. La nécessité de cette
composante est apparue avec 'interprétation des équations de Friedmann-Lemaitre. Elle
est confirmée, en 1998, par la mesure de la dérivée seconde du facteur d’échelle en
considérant les supernovae de type Ia comme des échelles standards [149, 169] .
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1.5 Le modéle ACDM

L’énergie noire pourrait différer d’une simple constante cosmologique et étre dyna-
mique, comme un champ scalaire (modele de quintessence), qui évolue avec le décalage
spectral. L’équation d’état de ce parametre peut étre contrainte par la mesure radiale
du taux d’expansion H(a).

Il existe quatre sondes sensibles a I’énergie noire : le lentillage gravitationnel, les os-
cillations baryoniques acoustiques, I’étude des amas de galaxies et les supernovae SNla.

Les sondages d’amas de galaxies mesurent la densité spatiale des galaxies. Cette sonde
est sensible a 1’énergie noire par l'effet résultant de la combinaison de la distance du
diametre angulaire avec la relation du décalage spectral, ’évolution en fonction de temps
du facteur d’échelle et le taux de croissance des structures. Elle a le potentiel statistique
de dominer les techniques des oscillations baryoniques et les supernovae, mais est encore
affectée par les erreurs systématiques dus aux processus astrophysiques non linéaires.

L’approche des oscillations baryoniques acoustiques est aujourd’hui une sonde puis-
sante, moins affectée par les incertitudes astrophysiques que les autres sondes.

Les supernovae de type la constituent a ce jour la sonde la plus puissante pour étudier
I’énergie noire, mais le résultat de cette sonde dépend fortement de la précision atteinte
sur les photo-z, pour un décalage spectral mesuré par photométrie multibande.

La technique de lentillage gravitationnel faible est une technique émergente. Si les effets
systématiques sont relativement bien controlés, cette sonde peut constituer la sonde la
plus prometteuse. Les données du rayonnement de fond diffus cosmologique fournissent
aussi une contrainte sur I’énergie noire par I'effet Sachs Wolfe intégré, qui correspond a
un décalage spectral des photons, lorsqu’ils traversent des puits de potentiel, & ’entrée
et a la sortie du puits. Sans composante d’énergie noire, I'effet observé serait nul, or il a
été observé par la corrélation entre le fond diffus et les larges structures a 4o [81].

- la matiére noire

La découverte de Zwicky en 1933 montre que le mouvement des galaxies a I'intérieur
de 'amas Coma est trés important et donc la masse nécessaire pour confiner les galaxies
a l'intérieur du systeéme observé doit étre beaucoup plus grande que la somme de la masse
des étoiles visibles. Les observations en rayons X dans les années 70 et 80 indiquent qu'une
partie significative de la masse manquante est sous la forme d’un plasma chaud diffus
qui comble 'espace intergalactique dans les amas. Il émerge alors I'idée que les galaxies
individuelles sont entourées d’halos massifs de taille au moins dix fois supérieure a la taille
des galaxies visibles. Les premieres simulations dans le début des années 80 ont démontré
que la matiere noire est a l’origine des grandes structures et des halos de matiére noire.
D’autres preuves sont venues s’ajouter comme les anisotropies du rayonnement de fond
cosmologique. Les fluctuations mesurées sont faibles, cette observation est consistante
avec ’émergence de galaxies a faible décalage spectral et dans le cas de matiére noire
non-baryonique.

La nucléosynthese primordiale permet de contraindre le parameétre de densité ,h%. Les
abondances observées du deutérium et de 'hélium 4 donnent des contraintes similaires
a celles du rayonnement de fond cosmologique 3h% ~ 0.02. Cette valeur relativement
basse démontre qu’il doit exister de la matiere noire principalement non-baryonique.

Il existe différents scénarios sur la nature de la matiere noire : de la matiére noire
baryonique (des nuages moléculaires froids et denses et des MACHOs corps massifs
et compacts du halo galactique, des naines brunes, des étoiles & neutrons ... ), de la
matiére noire non-baryonique dominante (WIMPS particules massives et interagissant
faiblement, les axions proposés par Peccei et Quinn en 1977 pour résoudre le probleme
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de la violation de CP). La matiére noire non-baryonique n’existe pas dans le modele
standard et requiére une nouvelle physique comme la supersymétrie.

Beaucoup d’expériences ont pour objectif la détection directe de ces particules en
mesurant le recul du nucléon aprées avoir interagi avec le WIMPs : CDMS [3], Edelweiss
[64], XENON [17]. Une détection indirecte pourrait étre réalisée par les rayons v qui
résultent de annihilation des WIMPS, avec les expériences Fermi [114], HESS [2] et
MAGIC [120].

Des théories ont été développées pour élaborer des modeles sans matiére noire comme
la théorie MOND (Modified Newtonian Dynamics) [47]. Cette théorie permet de re-
produire les courbes de rotation des galaxies. Mais un certain nombre d’observations
astrophysiques remettent en cause cette théorie. Contrairement & la théorie de la ma-
tiere noire, la théorie MOND ne peut pas expliquer 'aspect de 'amas du boulet [48].
Cette théorie est aussi défavorisée par la cosmologie, par I'observation du pic des oscil-
lations baryoniques acoustiques dans le spectre de corrélation des galaxies en fonction
de la distance comobile, alors que dans le cadre de la théorie MOND, la fonction de
corrélation des galaxies devrait présenter une cassure.

Une liste des incohérences entre les simulations numériques du modele ACDM et les
observations est donnée dans [69]. Nous en citons quelques unes

- les vitesses particulieres des amas de galaxies sont prédites de ’ordre de 200 km.s™
dans un modele ACDM. Ces vitesses peuvent étre déterminées par 'effet Sunyaev Zel’dovich,
qui a montré un flux cohérent de 1000 km.s~! sur des échelles supérieures & 400 Mpc.
La vitesse de collision de ’amas de boulet est supérieure & 3100 km.s~! & z = 0.3, ce qui
est trop important pour étre expliqué par le modele ACDM.

- la découverte d’un amas de galaxies XMMU J2235.3- 2557, a grand décalage spectral,
avec une masse d’environ 4 x 1014M, & z = 1.4 indique que la formation des structures
a pris place bien avant et plus vite que les prédictions du modele ACDM.

1

- le nombre des galaxies naines est inférieur de plusieurs ordres de grandeur aux
prédictions du modele ACDM [34]. Des solutions & ce probléme sont que les plus petits
halos de matiere noire dans I'univers sont inefficaces dans le processus de formation des
étoiles ou que les simulations numériques ne soient pas représentatives & ces échelles.

- la nucléosynthese primordiale et les observations sont en trés bon accord sur ’abon-
dance de ’hélium et du deutérium mais pas pour le lithium. Le lithium-7 est détecté dans
le spectre d’absorption de atmosphere des étoiles de faible métallicité (de Population IT)
du halo galactique et dans les étoiles des amas globulaires. Les valeurs obtenues devraient
étre indépendantes des composants complexes comme le fer, ce qui est confirmé par le
diagramme Li/H en fonction de Fe/H qui présente un plateau. La présence de ce plateau
signifie que le lithium a du étre produit avant le processus de nucléosynthese stellaire.
Cependant, les valeurs de I'abondance de lithium sont incompatibles d’'un facteur 2-3
avec les prédictions de la nucléosynthése primordiale.

Les satellites WMAP [22] et Planck [158] ont peut-étre mis en évidence des anomalies
du fond diffus. Ces anomalies sont ’alignement quadrupole-octopole, la faible variance,
I’asymétrie hémisphérique, la modulation de puissance dipolaire, le point froid ... . La
puissance du spectre de puissance en température des trente premiers multipdles est
plus faible que ce qui est attendu par le modele ACDM. Ces anomalies pourraient cor-
respondre a des violations des propriétés fondamentales d’isotropie et de gaussianité des
données du rayonnement de fond, qui sont assumées dans l’estimation du spectre de
puissance. Le débat se porte principalement sur les méthodes statistiques qui cherchent
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a détecter des écarts au modele ACDM par analyse & posteriori des cartes et des spectres
obtenus. Une grande partie de la communauté semble penser que ces anomalies sont sur-
estimées, tandis que d’autres auteurs clament une détection significative. Des tentatives
pour expliquer ces inconsistances par les erreurs instrumentales, I’émission de sources
astrophysiques locales ou des structures dans 'univers local n’ont pas abouti pour le
moment. Des modeéles phénoménologiques ont été suggérés pour expliquer certaines de
ces anomalies comme le modele de Bianchi. Les données en polarisation permettront
de tester ces anomalies et dans le cas ou elles s’averent significatives, ces anomalies
constitueront les signatures d’une nouvelle physique sous-jacente.

1.6 Les limites du modeéle

Les solutions des équations de Friedmann-Lemaitre décrivent un univers homogene et
isotrope a grande échelle et en expansion. Ce modele est soutenu par un ensemble d’ob-
servations dont nous en avons décrit un certain nombre et, pour I'instant, aucun modele
n’a été en mesure de réinterpréter ces observations et de fournir une autre description de
I'univers. Cependant, ce modele induit des questions inhérentes a sa formulation qui ne
trouvent pas de réponse dans le modele standard et nécessitent 'introduction du modele
d’inflation, développé par Guth en 1981 et Linde en 1982.

1.6.1 Le probléme de la platitude

La composition de I’énergie de I'univers est donnée par I’équation 1.3.11

I
(aH)?’

Quot — 1] = - (1.6.1)

ZQi+QA_1

avec ) = ﬁc.

En absence d’ajustement fin des conditions initiales, selon 1’évolution de la densité
d’énergie donnée dans le tableau 1.1, la composition en énergie de 'univers devrait étre
rapidement dominée par le terme de courbure k/(aH)? . La valeur de la densité réduite
totale €2;p; = 1 correspond & un point instable. Les récentes observations montrent que
la densité critique actuelle vaut 2y ~ 1, ce qui nécessite un ajustement fin de €2 proche
de 1 et induit p ~ p. dans 'univers primordial. La déviation a la platitude a I’époque de
la nucléosynthese primordiale devrait satisfaire [Q(ayp) — 1| < O(10716) et a I'époque
de Planck |Q(ap;) — 1| < O(10790).

1.6.2 Le probleme de I’horizon

L’horizon est la mesure de la distance causale de 'univers. La finitude de la vitesse
de la lumiére induit une longueur de cohérence d’un processus physique finie. Or, les
photons émis de directions différentes du ciel apparaissent comme étant en équilibre
thermique, comme le montre la carte en température du fond diffus a grande échelle.
Cette observation peut étre expliquée si seulement 'univers a atteint un état d’équilibre
thermique avec des interactions entre les différentes régions. Le modeéle du Big-Bang ne
prend pas en compte une période de I’histoire de I'univers ou ces régions peuvent interagir
avant ’émission des photons. Selon ce modele, il est attendu que le fond diffus soit
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presque homogene sur des distances de 'ordre du rayon de Hubble, cette distance sous-
tend un angle de quelques degrés; la surface de derniére diffusion devrait étre composée
d’une multitude de zones déconnectées. Ce résultat est contradictoire avec ’homogénéité
de T'univers observable : les mesures des anisotropies de température sont de 'ordre de
107?, la surface de derniere diffusion est donc relativement homogene.

1.6.3 Absence de monopdle et autres reliquats

Dans le cadre des théories de jauge unifiées, de nombreuses particules et reliquats
peuvent étre crées durant les transitions de phase de I'univers primordial. La densité de
ces particules massives décroit en a_g, par rapport au rayonnement en a? et, donc, ces
particules peuvent dominer le contenu de 'univers si leur durée de vie est suffisamment
longue et selon leur densité d’énergie initiale. L’objet classique est le monopole magné-
tique apparaissant lorsque les symétries de la théorie de grande unification sont restau-
rées. Les brisures de symétrie qui ont lieu lors du refroidissement de 'univers peuvent
générer des défauts topologiques dont la nature est fonction de 'ordre du groupe de
symétrie brisé. Cependant, ces reliques n’ont jamais été observées.

1.7 L’inflation

Le modele de l'inflation a été introduit par Guth dans le but d’expliquer les conditions
initiales du Big Bang chaud. Il suppose 'existence d’une période d’expansion accélérée
dans 'univers primordial pour rendre compte de I’homogénéité et de la platitude au-
jourd’hui observées. Il représente le modele favori pour décrire ’origine des structures
de l'univers. Le mécanisme le plus simple repose sur un champ scalaire pour créer une
énergie du vide effective . Un champ scalaire ¢, caractérisé par un potentiel V(¢), peut
simuler une énergie du vide si ses dérivées spatiales et temporelles sont faibles.

La théorie fondamentale de l'inflation n’est pas une théorie encore bien établie : la
fonction V(¢) est une fonction arbitraire avec différents choix correspondant & différents
modeles d’inflation. Différents potentiels peuvent étre choisis comme celui du poten-
tiel de Higgs V(¢) = A(¢? — M?)? ou celui plus simple d'un champ scalaire massif
Vig) = %m2¢2. Les modeles d’inflation prédisent une période de l'univers ou celui-ci
est proche d’un espace de de Sitter avec un champ scalaire qui satisfait a certaines
conditions dites de roulement lent, décrites par la suite, a ’origine de ’expansion quasi-
exponentielle. Durant cette phase, le facteur d’échelle croit exponentiellement et cette
période est caractérisée par une densité d’énergie constante. Selon les modeles d’infla-
tion, les champs présents comme 'inflaton suivent un comportement quantique dans un
espace-temps courbe. L’expansion conduit les fluctuations de la métrique et des champs
hors de I'horizon causal, ce qui entraine une transition du quantique au classique. Pen-
dant ’ére de domination du rayonnement et de la matiere, I’horizon causal croit plus vite
que le facteur d’échelles, les fluctuations rentrent alors dans I’horizon et sont a l'origine
des perturbations de densité de matiere. Ces perturbations ont une amplitude propor-
tionnelle a la densité d’énergie, qui est constante, elles sont donc a l’origine d’un spectre
de puissance invariance d’échelle”.

4. Nous nous contenterons de décrire ici le modele d’inflation & un champ scalaire. Mais il existe
d’autres modeles inflationnaires : inflation multi-champs, inflation hybride, inflation chaotique ... .
5. L’invariance d’échelle signifie que quel que soit I’angle observé sur le ciel, la valeur moyenne du
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1.7 L’inflation

1.7.1 Motivations

Pour résoudre le probléme de I’horizon et permettre un contact causal entre deux
points séparés de plusieurs degrés sur le ciel, non causalement liés dans le modele stan-
dard, il faut introduire une phase ou le facteur d’expansion croit plus vite que le temps
physique. La dérivée seconde du facteur d’expansion est positive d’ou

d(H™!/a)
—a < 0. (1.7.1)

Le rayon de Hubble diminue durant la période d’inflation dans le repére des coordon-
nées comobiles. Cette propriété est cruciale : en n’importe quelle autre phase de 'univers,
le rayon de Hubble augmente, mais durant l'inflation, cette échelle devient plus petite
mesurée relativement par rapport a ’expansion. La figure 1.7.1 résume la solution pour
résoudre le probléme de I’horizon. Les échelles que nous observons aujourd’hui ont été
plus grandes que le rayon de Hubble pendant 'inflation. A un temps antérieur, ces
échelles sont plus petites que le rayon de Hubble et donc causalement liées. Dans ce
régime, plus l'inflation dure, plus Q7or — 1 diminue et le terme de courbure devient
négligeable, ce qui résout le probleme de la platitude. Apres la phase de réchauffement,
dans un univers dominé par la matiére ou par le rayonnement, ces échelles ré-entrent
dans le rayon de Hubble.

D’apres I’équation de Friedmann-Lemaitre 1.3.11 et I’équation 1.7.1, pour obtenir une
expansion accélérée, I’équation d’état du fluide doit vérifier

p< —g. (1.7.2)

Cette limite correspond a un fluide de pression négative et d’équation d’état w = %

avec w < —%.

Une constante cosmologique peut remplir ce réle

2
- w # —1, le comportement du facteur d’échelle est donné par a(t) ~ 30+,

- w = —1, le facteur d’échelle a une évolution exponentielle a(t) o ef*, qui correspond
4 un espace de de Sitter. La densité d’énergie du fluide diminue donc tel que p ~ a=30+%),

Dans ces deux cas, ’évolution de la densité d’énergie du fluide est moins importante
que celle des particules, les reliquats éventuels pourront étre dilués.

Cependant, si w est une constante, 'inflation dure éternellement. Ce probléme peut
étre résolu par 'existence de condensats, pour lesquels la densité est presque uniforme,
qui permettent la fin de 'inflation, durant la phase de réchauffement.

carré des fluctuations est identique.
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Horizons comobiles
1/aH

ré-entrée dans I'horizon

\ AT —— CI

sortie de I'horizon R
recombinaison actuel

échelles comobiles

Inflation Big Bang chaud

temps

FIGURE 1.7.1: Solution du probléme de I’horizon.

1.7.2 Equations du mouvement et solutions

Les modeles d’inflation les plus simples sont construits a partir d’un champ scalaire ¢
évoluant dans un potentiel V' (¢) et dont la densité lagrangienne est

L= $(0,60"6) ~ V(6). (1.7.3)

Le lagrangien pour le champ scalaire ¢ est écrit comme la différence entre un terme

cinétique et un potentiel.
La pression et la densité d’énergie effective d’'un champ scalaire homogéne sont

Py = %di? +V(0).,  ps= %qﬁ - V(9). (1.7.4)

Le terme de densité peut étre interprété comme un terme d’énergie cinétique et le
terme de pression comme un terme de potentiel.
L’équation d’état résultante est donnée par

1 /9
%:@:gfl@. (1.7.5)
Py 5%+ V(0)

Cette équation montre qu’un champ scalaire peut mener a une pression négative soit
wy < 0 et & une expansion accélérée wy < —1/3, si et seulement si V' > %dﬂ

De nombreux modeles inflationnaires vont satisfaire & cette condition. Le plus clas-
sique, celui étudié dans cette section, a pour équation d’état p = —p et pour solution
a(t) o< et (univers de de Sitter).

En remplagant les termes de I’Eq.1.7.4 dans les équations de Friedmann-Lemaitre,

nous obtenons

2 = S8+ V() (1.76)
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1.7 L’inflation

Lo T v, (1.7.7)

Dot H = —H? + b — —%p(b 4”G (pp + 3py) = —4nGpy — AnGpy = — 4 G2,

En dérivant 1.7.6, ’équation de Klem Gordon est donnée par

6HH = 87Go(p + Z‘;)
d’otlt v
¢+3H¢+ — 7 =0. (1.7.8)

Cette équation décrit le comportement d’un champ descendant un potentiel avec une
force de friction de 3H (;'5, d’autant plus grande que le parametre de Hubble est grand,
cette force de friction controle la dynamique de 'univers. Le terme de courbure k est
ignoré étant donné qu’il devient négligeable une fois I'inflation commencée.

1.7.3 Inflation a un champ en roulement lent

D’ aprés I’Eq.1.7.4, nous obtenons une expansion accélérée d > 0 si et seulement si
p < —£ soit I'énergie potentielle domine sur I’énergie cinétique P> < V(o).

Cette contrainte est appelée la premiére condition de roulement lent. L’expansion
accélérée doit durer suffisamment longtemps pour résoudre les problémes de 'horizon et
de la platitude, si la condition )qb‘ < ‘SH gb‘ |[V'| avec V' = est aussi vérifiée.

Par conséquent, la période d’inflation dure tant que l’energle du potentiel domine,
ce qui est possible si le potentiel est suffisamment plat. Un exemple de ce potentiel est
donné par la figure 1.7.2.

§¢ do/dt
inflation
A
>
Y,
o) réchauffement

FI1GURE 1.7.2: Exemple d’un potentiel d’inflation d’un champ scalaire ¢. L’accélération
de lexpansion se produit lorsque le potentiel V' (¢) domine sur 1'énergie
cinétique %gf)? et se termine lorsque ces deux quantités deviennent compa-
rables. Pendant la période de réchauffement, apres 'inflation, le champ ¢
commence a osciller autour de son minimum.
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Chapitre 1 Introduction au modéle standard de la cosmologie

Dans cette approximation de roulement lent, les équations de Klein Gordon 1.7.6 et
de Friedmann-Lemaitre 1.7.8 s’écrivent

81
3

. av
V, 3H¢p ~ ——. 1.7.9
Cette approximation correspond a un régime stationnaire ou l’énergie du champ se
dissipe dans une expansion rapide due a la densité d’énergie portée par le potentiel. Les
conditions pour rester dans ce régime sont

H? ~

H < 3H?, gK>>9H2.
do
Nous négligeons le terme d’accélération par rapport au terme de frottement.
Le terme H, représentant accélération de expansion de l'univers, varie trés peu par
rapport & H?.
L’équation d’'un univers en accélération dominé par un champ scalaire homogene est

a 1

= =5 (ps+3py) = H'(1-2), (1.7.10)
. . N _ )2

en introduisant le parameétre €(¢) = 3(wy + 1) = %%

Ce parametre de roulement lent est lié a I’évolution au parametre de Hubble par

Il y a donc expansion accélérée si € < 1.
Nous introduisons un deuxiéme parametre de roulement lent

_9
H¢'
Ces deux conditions s’interprétent physiquement par le fait que le potentiel doit étre

suffisamment plat pour que le champ ¢ puisse rouler lentement, et donc permettre a

Iinflation d’avoir lieu. Le terme € correspond a la pente du potentiel et le terme 7 a

la courbure. Les conditions nécessaires a l'approximation du roulement lent sont alors

e < 1;|n| < 1. La derniére condition est importante car si la courbure du potentiel est

importante, le potentiel ne sera pas assez plat pour un large intervalle du champ ¢.

A partir des équations 1.7.10 et 1.7.11, nous obtenons la condition initiale de I'inflation

n= (1.7.12)

—=H?+H>0.
a
T 2 i H s M3
Si H < H* alors £ > 0et —7z <1, d’ott 15
de 'approximation de roulement lent € < 1.

(%’)2 < 1 et nous retrouvons la condition

L’inflation ne peut se produire que si les conditions du roulement lent sont satisfaites.
L’inverse n’est pas forcément valable.

Afin de résumer, pour obtenir une expansion accélérée ¢‘2 < V(¢), il est nécessaire
que le potentiel soit assez plat, donc de courbure et de pente relativement faibles. Ces
conditions constituent la base de la définition des parametres sans dimension, qui sont
reliés a la dérivée premiere et a la dérivée seconde du potentiel de I'inflation par
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1.7 L’inflation

2 /

() = 1L (V) (1713
2 "

(@) = e (V. (1.7.14)

T 8

Vv

Ces parametres sont appelés les parametres de roulement lent du potentiel.

1.7.4 Durée de l'inflation

Afin de résoudre le probléme de ’horizon, la phase d’inflation doit étre suffisamment
longue. La durée de I'inflation est caractérisée par le rapport entre le facteur d’expansion
a la fin de l'inflation ar et le facteur d’expansion de 'univers observable ay au moment
ou il est sorti de I’horizon. Elle est donnée par le logarithme de la quantité d’expansion,
le nombre d’e-foldings

7 ¢f 3H? 8 ¢f 1% /8 i do
ap T T
N(¢) =In— = /Hdt — / cdp = ——— [ —=dp=—|—5 [ —=. (1.7.15)
a 3H M2 v’ M?2 2
a t; oy ¢ Pdh‘ P¢z’ \/TS

La durée minimale de I'inflation, pour résoudre les différents problémes d’horizon et
de platitude, est environ N;,; = 60 e-foldings ce qui correspond a une expansion d’un
facteur 1030, La valeur précise dépend de 1’échelle d’énergie de I'inflation et de la période
de réchauffement apres 'inflation.

Dans le cas d’un modele simple d’inflation avec un champ massif et un potentiel
polynomial de la forme V = 1/2m?¢?, les équations du roulement lent s’écrivent

2
At [ m
3H 20 =0 H?*=— | —] ¢~

et les parametres du roulement lent sont donnés par
M2
p

E=n=—=.

K 47 p?

Dans ce cas, la durée de I'inflation est donnée par

8 f1m2g02 4 iy 2

v 5 v s

N8 [2MY g AT i = 2 (02— 2, 1.7.16

MZ ) m2p T MR / LAV (¥7 = 7) ( )
®i ®i

Si g < ; alors N ~ %g@%

Il faut une expansion d’environ 40-70 e-foldings selon le modeéle pour que l'inflation
soit suffisante pour fournir un cadre formel a la génération des premieres perturbations
et accroitre la longueur de cohérence sur laquelle I'univers est homogeéne.
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1.7.5 Fin de l'inflation : phase de réchauffement

L’inflation doit se terminer pour étre suivie par la phase de radiation. Le potentiel de
I'inflation presque plat durant I'inflation devient abrupte au moment ou 'inflation prend
fin comme représenté dans la figure 1.7.2. La fin de I'inflation se produit lorsque |n| ~ 1
et |e| ~ 1. Le roulement lent du champ scalaire ¢ le long de la pente descendante du
potentiel V(¢) et les conditions nécessaires a I'inflation ne sont alors plus vérifiées. Si le
potentiel a un minimum local Vj;p, le champ ¢ subit un mouvement oscillatoire amorti
autour de ce minimum, Pamortissement est lié au terme de friction 3H¢. L’état final du
champ est donc associé a la valeur du potentiel minimum.

Si Vipin > 0 alors py = —pg, 'inflation dure indéfiniment, et le champ scalaire agit
comme une constante cosmologique effective A = V5.

Si Vipin = 0, la densité d’énergie du champ scalaire devient nulle et la dynamique de
I’univers est régie par les autres champs.

En réalité, le champ scalaire est couplé avec d’autres champs. Ce couplage entraine
la désintégration du champ scalaire lors de la phase d’oscillations amorties en paires de
particules, diminuant peu a peu sa densité d’énergie. L’univers contient alors la méme
densité d’énergie qu’avant l'inflation. Les particules ainsi crées vont interagir et se désin-
tégrer entre elles, et laisser 'univers dans les conditions initiales du modele standard de
la cosmologie avec la matiere et le rayonnement en équilibre thermodynamique. Cette
phase constitue a elle seule un sujet de recherche. Une explication détaillée de cette
période peut étre trouvée dans la référence [19].

1.7.6 Origine des fluctuations

Un des succes de la théorie de l'inflation est de résoudre le probléme de l'origine des
fluctuations de la métrique. Une de ses prédictions est la production de fluctuations
scalaires et tensorielles. Ces fluctuations seraient dues aux fluctuations quantiques des
champs en présence du champ scalaire : I'inflaton. Durant la phase d’inflation, la densité
d’énergie de 'univers est dominée par celle du champ scalaire, qui est sujet & des fluctua-
tions quantiques du vide. Du fait de I'expansion accélérée de 'univers, les fluctuations
vérifiant initialement k& > aH vont traverser le rayon de Hubble ou k = aH. Pendant
cette traversée, les fluctuations quantiques deviennent de nature classique. En dehors
de I’horizon, ces fluctuations & < aH sont gelées, elles ont une amplitude constante
et sont caractérisées par les perturbations de la métrique R qu’elles génerent qui leur
sont directement proportionnelles. L’horizon de Hubble comobile croit apres l'inflation,
de telle fagon que toutes les fluctuations ré-entrent dans le rayon de Hubble pendant la
période de domination de la radiation ou de la matiere selon leur taille initiale.

Nous supposons un champ ¢ qui vérifie les conditions de roulement lent qui se décom-
pose suivant

o(t, Z) = po(t) + 00(t, T), (1.7.17)

avec ¢g la valeur moyenne et §¢ la partie fluctuante que nous voulons quantifier.
Nous introduisons la notion de temps conforme 7 tel que

T:/tgaczz). (1.7.18)
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1.7.6.1 Fluctuations scalaires

Les équations d’évolution d’un champ scalaire sans masse en roulement lent ¢ peuvent
étre obtenues en remplacant les expressions de p et p dans les équations de Friedmann-
Lemaitre et de continuité. Nous nous placerons dans le cas d’un univers plat.

Nous obtenons I’équation de Klein Gordon perturbée

. . 2
56 + 3HSH + %M = 0. (1.7.19)

Nous allons résoudre cette équation dans la limite de Sitter ou le parametre de Hubble
est constant, d’ou d’apres ’équation 1.7.11, ¢ — 0.
Nous obtenons la dérivée seconde du facteur d’échelle en fonction du temps conforme

a’ 2
— = —. 1.7.20
a T2 ( )
Nous définissons la variable y = ado.
Le développement de Fourier du champ y est
. d3k iz
Avec ce changement de variable, I’équation 1.7.19 devient
a//
' — —y+k¥y=0 (1.7.22)
a
ou
" 2 2
y' 4 (k* — ﬁ)y =0. (1.7.23)

Résoudre cette équation revient a déterminer les fluctuations quantiques de la période
d’inflation. Cette équation est analogue a celle d’une équation d’onde dans un univers en
expansion de pulsation effective k? — T% Elle fait apparaitre un terme de masse effectif
% dépendant du temps. Cette équation induit deux régimes : la phase ou le mode est
significativement plus petit que le rayon de Hubble k& > aH qui correspond & particule
de masse nulle dans un espace de Minkowski, et la phase k < aH ou le mode est gelé.

Dans le cas ou k > aH, le terme de friction est négligeable, d’ou y; + K%y, = 0. Cette
équation est celle d’un oscillateur harmonique, indépendant de la fréquence. Dans le cas
ou k < aH, le terme de gradient de I’équation 1.7.23 est négligeable, ’équation a pour
solution une constante.

Dans un espace de de Sitter, les fluctuations quantiques d’un champ scalaire peuvent
étre décomposées en modes de Fourier, dont les coefficients sont les opérateurs de création
et d’annihilation aj et &L; d’un vecteur d’onde k

95(7) = gg(r)ag + gra’s (7). (1.7.24)

Les opérateurs obéissent a la loi de commutation canonique

g, al, | = (27)%(k — &) (1.7.25)

si et seulement si (yg, yx) sont normalisés tel que
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7 Wk — Yk ) = 1. (1.7.26)

Cette relation est une condition aux limites de ’équation 1.7.23.
La solution générale de I’équation 1.7.23 quantifiée est

Yk Yi) =

u(7) = [A)H(~kr) + B H ) (~kr)] /. (1.7.27)

Les fonctions Hé}’;) sont les fonctions de Hankel au premier et second ordre

1)
Hy

(2) = [E) ()] = - 2 i (1 - Z) . (1.7.28)

Tz z
Nous obtenons
?
kT
Nous choisissons I'état du vide des fluctuations ag [0) = 0.

Si nous imposons que le vide est a un état minimal d’énergie, une seconde condition
au bord est donné par

y(7) = A(k)e~hT (1 > + B(k)eih (1 ! ) . (1.7.29)

kT

e—zk'r

Dans un espace de de Sitter, en tenant compte des conditions aux limites 1.7.26 et
1.7.30, nous obtenons une solution unique de ’équation 1.7.23

(1.7.30)

e*’ikT i
Yk = NGTS <1 - /ﬁ') Hr. (1.7.31)
Aux échelles super Hubble k < aH, le champ a une amplitude constante |y;| = fk =
et un spectre invariant d’échelle Ay = (%)2
Nous déterminons le spectre de puissance du champ d¢ avec ¢ = a_lng
(86p(r)00(r)) = (2m)*3(k + ) |yki§)|2 = (21)36(k + E/)f];u +E277). (1.7.32)

Au dela de I'horizon |k7| < 1, les oscillations sont gelées,. Le spectre de puissance est

2

Psy = <5¢E(7)5¢1§’ (T)> — (27)?5(k + /9)2% (1.7.33)

Les variations du parametre de Hubble fixent les variations de 'amplitude des fluctua-
tions de densité. Dans ’approximation de roulement lent, la valeur de ce parameétre varie
trés peu. Le spectre attendu est un spectre proche d’un spectre d’Harrison-Zel’dovich.
Un spectre de la forme k3P5¢ est constant selon k, c’est un spectre invariant d’échelle.

Lors des phases d’expansion décélérées, les modes ré-entrent dans ’horizon, les fluc-
tuations de la métrique associées aux fluctuations quantiques initiales du champ scalaire
ont laissé une signature dans I'univers aux larges échelles.

La relation entre le spectre de puissance des perturbations scalaires A2(k) et le spectre
Ps4 au moment de la traversée de I’horizon a(t)H (t.) = k est donnée dans [115] et [118]
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H? H?

2
B30 = g5

(1.7.34)

L’échelle k est égale au rayon de Hubble durant I’inflation.

Ce spectre est invariant d’échelle si H, et gb* sont constants en fonction du temps.
Nous avons vu que H, est presque constant durant la période d’inflation, donc cette
invariance peut étre brisée par la variation de ¢, qui est spécifique & chaque modéle
d’inflation. La dépendance d’échelle du spectre de puissance est quantifiée par l'indice
spectral des fluctuations scalaires ng

_dln AV
~ dlnk

Les données Planck, combinées avec les données de polarisation de WMAP fournissent
la valeur ny, = 0.9561 & 0.0080 [156].

Un spectre est invariant d’échelle lorsque ns = 1. Nous définissons la variation de
I'indice spectral par ag = ddl%.

Autour de I’échelle de référence k., le spectre de puissance peut étre réécrit selon

(1.7.35)

Nsg —

A2(k) = Ay (k) (2 i) -1+ bas (k) ik /) (1.7.36)

ks

1.7.6.2 Perturbations tensorielles

Les scénarios d’inflation prédisent la production de fluctuations tensorielles, les ondes
gravitationnelles comme le graviton. Ces fluctuations sont produites simultanément avec
les perturbations scalaires. Le graviton correspond aux modes de propagation associés
au tenseur sans trace et de divergence nulle des perturbations de la métrique h;;. Pour
un espace plat, dans lequel est défini une base (€1, ég, é3) avec égHE, nous obtenons

ha(t) he() 0
hij = | hx(t) —hy(t)

0 | e, (1.7.37)
0 0 0

hy(t) et hy(t) sont les amplitudes des ondes gravitationnelles, associées aux deux
polarisations.

Le spectre de puissance des deux modes de polarisation des perturbations tensorielles
est défini de la méme maniere que pour les perturbations scalaires

—

(hphi ) = (27)8(k + F) Py (k), (1.7.38)

2
avec A,Ql(k) = ﬁ (121;) pour une polarisation de la perturbation tensorielle.
pl

Le spectre de puissance sans dimension des fluctuations tensorielles est

2 H?

NZ(k) =202 (k) = —5 —=.
t h Mgl 2

(1.7.39)

La dépendance d’échelle du spectre de puissance est quantifiée par 'indice spectral
des fluctuations tensorielles
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_dIn A}
" ik

(1.7.40)

1.7.7 Echelle d’énergie de I'inflation

Les fluctuations tensorielles sont souvent normalisées relativement par rapport a ’am-
plitude des fluctuations scalaires. Nous définissons le rapport tenseur sur scalaire

(1.7.41)

Ce rapport dépend des parameétres H? et V par AZ(k), la valeur de A2(k) étant fixée,
il représente une mesure directe de 1’échelle d’énergie de I'inflation

1/4 (" \1/41016
% (0'01) 107 GeV. (1.7.42)

Les spectres primordiaux des fluctuations scalaires et tensorielles produits par I'infla-
tion sont

1 H?21 2 H?
A(k) = — lk=aH, A7 (k)

- - = = | . 1.7.43
Mgl 8n2e Mgl 2 lk=art ( )

Les parametres de roulement lent € et n sont reliés aux parameétres de roulement lent
du potentiel des équations 1.7.13 et 1.7.14 par

EREy, NR My —Ey, (1.7.44)

Au passage de I’horizon, nous obtenons les indices spectraux tensoriel et scalaire tel
que

Ng — 1 = 21y — bey, (1.7.45)

ng = —2e,,. (1.7.46)

La relation du rapport tenseur sur scalaire est

r = 16eys. (1.7.47)

Des deux équations précédentes résulte r = —8ny.

Nous constatons que dans ’approximation de roulement lent, les spectres des pertur-
bations scalaires et tensorielles sont directement reliés au potentiel V(¢) : H est une
mesure de 1’échelle du potentiel, ¢, de sa dérivée premiere et 7, de sa dérivée seconde.

Les perturbations tensorielles laissent une signature spécifique dans le fond diffus, qui
peut étre paramétrisée selon la valeur du rapport r. Les détections directes de cette
signature par les ondes gravitationnelles ou indirectes par les modes B de polarisa-
tion pourront non seulement permettre de valider le modele d’inflation, mais aussi de
contraindre I’échelle d’énergie et donc de déterminer la phénoménologie du modele.
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1.7.8 Contraintes observationnelles

L’inflation fournit un cadre pour outre passer les problemes du modeéle du Big-Bang.
Il permet aussi par son mécanisme « d’étirement » des échelles de fournir des conditions
initiales a ’origine des perturbations primordiales.

Les contraintes observationnelles semblent étre en accord avec les prédictions de I'in-
flation : les perturbations primordiales sont en bonne approximation adiabatiques, inva-
riantes d’échelles et gaussiennes. Les contraintes sur I'indice scalaire et sur sa variation,
par le rayonnement de fond cosmologique des données Planck combinées avec les données
de polarisation de WMAP, sont données par le tableau suivant

’ Parametres \ Planck+basL+hautL4+BAO
Meilleur Ajustement | 68% d’intervalle de confiance
Ng 0.9644 0.9608 4+ 0.0054
In(10° Ay) 3.02973 3.091 4+ 0.025
e —0.0103 —0.0147051%

L’amplitude Ag est introduite dans I’équation 1.7.36.

La contrainte supérieure sur le rapport tenseur sur scalaire est r < 0.11 & £ = 0.002
Mpc~! 4 95% de niveau de confiance. Ces résultats observationnels proviennent de [157].

La figure 1.7.3 représente les contours des niveaux de confiance de 68% a 95% pour les
parametres ng et rg.go2 des données Planck en combinaison avec d’autres données. Cette
figure montre que les données semblent favoriser un potentiel concave et excluent un
potentiel en V o ¢. Les données Planck favorisent les modeles simples d’inflation avec
V”(gb) < 0 avec un champ faiblement couplé, générant des perturbations de la courbure
avec un terme cinétique standard, et rejettent les modéles avec un champ polynomial de
degré supérieur a 2. Elles ne montrent pas de détection significative des modes tensoriels
et isocourbes.

L’inflation prédit des perturbations de densités primordiales et de la métrique gaus-
sienne. De nombreux travaux cherchent a détecter des non-gaussianités. L’écart a la
gaussianité d’'un champ de perturbations peut étre exprimé par

O(F) = 60(@) + frr [61.(0) — (8(D))] . (1.7.48)

avec ¢y, le potentiel gravitationnel.

Les modeles d’inflation prédisent un écart faible a la gaussianité du méme ordre que
les parametres de roulement lent fyr ~ O(e,n) ~ 1072, Pour obtenir une phase d’ex-
pansion accélérée, le potentiel doit étre suffisamment plat. Il doit supprimer les inter-
actions du champ de I'inflation et toutes sources de non linéarité, laissant uniquement
des interactions gravitationnelles faibles comme sources principales de non gaussianité.
La détection d’un niveau élevé de non gaussianité fyy ~ 1 éliminerait ainsi un grand
nombre de modeles d’inflation. Le spectre de puissance est un outil de statistique simple,
qui permet de caractériser toutes les propriétés statistiques d’'un champ gaussien. Pour
un champ non gaussien, il faut déterminer au moins ’ordre suivant, qui est dans I’espace
de Fourier, le bispectre. Le parametre fy; détermine I’amplitude de ce bispectre qui est
fonction de 3 vecteurs d’onde El, Eg, Eg. La somme de ces trois vecteurs doit étre nulle.
Nous pouvons visualiser leurs contributions comme des triangles de différentes formes :
local, équilatéral et orthogonal constituant trois estimateurs du bispectre. Les dernieres
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contraintes données sur le parameétre fyy [159] pour chaque estimateur sont a 68% de
niveau de confiance :

InNL

Local Equilatéral | Orthogonal
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FIGURE 1.7.3: Contours des niveaux de confiance de 68% & 95% pour les parametres ng
et rg.002 des données Planck en combinaison avec d’autres données de SPT
[174] et ACT [112] aux petites échelles, de polarisation de WMAP [111]
et les BAO (6dFGRS [27], SDSS-II [141], BOSS CMASS [14]), comparés
aux prédictions des modeles d’inflation (figure tirée de [157]).

1.8 Discussion

Dans ce chapitre nous avons montré que les contraintes obtenues sur les parametres
cosmologiques par les données de sondes indépendantes semblent converger vers un mo-
dele cosmologique unique : le modele concordant. Le modele le mieux validé par ces
différentes observations est le modele ACDM. D’apres celui-ci, I’'Univers est de courbure
nulle, de densité d’énergie dominée par la constante cosmologique et une composante de
matiere non déterminée, la matiére noire non baryonique. La domination actuelle de la
constante cosmologique induit une phase d’expansion accélérée.

Le modele standard inclut une phase d’inflation, phase de 'univers primordial ou
le rayon de Hubble comobile (aH)~! décroit. Cette évolution est ’élément crucial qui
permet d’apporter des solutions au probleme d’horizon et de platitude pour lesquels
le modele Big Bang chaud n’a pas de pouvoir explicatif. Le modeéle d’inflation fournit
un cadre qui permet de comprendre, de prédire et de surmonter ces problemes par des
conditions initiales treés particulieres. Les corrélations apparentes des fluctuations du
fond diffus a des échelles au-dela de I’horizon a la recombinaison sont expliquées par le
fait que ces échelles étaient a 'intérieur de ’horizon au début de 'inflation.
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1.8 Discussion

Une signature de la physique d’inflation est l'existence de non-gaussianités dans les
fluctuations primordiales, d’amplitude plus ou moins importante selon le modele d’infla-
tion étudié. Des non-gaussianités sont attendues a un niveau tres faible par les modeles
a un seul champ en roulement lent, mais les modeéles avec des champs multiples et
plus exotiques prédisent une signature plus importante de non gaussianités. Les don-
nées en température du satellite Planck n’ont pas montré de détection significative de
non-gaussianité.

Le futur des modeles inflationnaires va dépendre de ’observation ou non des ondes
gravitationnelles primordiales. Si celles-ci ne sont pas détectées, I’évidence de I'inflation
restera forte mais indirecte comme aujourd’hui et 1’échelle d’énergie de l'inflation ne
pourra pas étre mesurée.

Dans le cas ou elles sont mesurées avec r proche de 0.1 (la borne supérieure actuelle
est 0.11 [156]), elles constitueront une preuve directe de l'inflation. Il sera possible de
comparer les valeurs de r et de n, et de contraindre les modeles d’inflation. Les modeéles
a un seul champ en roulement lent prédisent la relation r = —8n;. Dans le cas ou
cette équation n’est pas confirmée, les modeles d’inflation avec champs multiples seront
favorisés.

Si la valeur de r mesurée est située entre 1074 et 1072, la relation » = —8n; ne pourra
pas étre validée, mais 1’échelle d’énergie de I'inflation pourra étre obtenue et des mesures
indépendantes sur le potentiel et ses dérivés premieres et secondes pourront étre réalisées.
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Chapitre 2

Le rayonnement de fond cosmologique

Les spectres de puissance angulaire des anisotropies de température et de polarisa-
tion, obtenus des cartes du rayonnement de fond diffus cosmologique, permettent non
seulement de comprendre les mécanismes physiques affectant les photons sur la surface
de derniére diffusion, mais aussi les processus sur la ligne de visée des photons, et la
physique de 'univers primordial. Les observations de ces anisotropies de température et
de polarisation ont joué un réle majeur dans la compréhension de I'univers primordial
et actuel. Elles confirment fortement le scénario du Big-Bang et ont contribué a établir
un modele standard de la cosmologie : le modele ACDM. Ces anisotropies représentent
une unique source d’information sur le spectre des fluctuations primordiales : il nous
renseigne sur 'amplitude et la nature des inhomogénéités de densité primordiale.

Avant la recombinaison, les baryons et les photons sont en interaction continue, et les
perturbations oscillent dans les puits de potentiel, générés initialement par les perturba-
tions de densité. Suite a la recombinaison, le découplage entre les photons et les baryons
induit que les baryons sont libres de s’effondrer dans les puits de potentiel, et les pho-
tons peuvent alors se propager sur de grandes distances, depuis la surface de derniere
diffusion. Ce rayonnement constitue le rayonnement de fond cosmologique. Il apporte
directement des informations sur les propriétés de cette surface de derniere diffusion : les
anisotropies primaires. Il est aussi affecté par différents processus se déroulant pendant
la propagation du fond diffus de la surface de derniere diffusion jusqu’a ’observateur,
incluant la variation du potentiel gravitationnel avec le temps. Ces anisotropies primaires
peuvent étre calculées en utilisant la théorie des perturbations linéaires. Mais les aniso-
tropies secondaires, générées par les inhomogénéités du processus de réionisation et par
Ieffet Sunyaev Zel’dovich, requiérent une analyse plus complexe.

La diffusion Thomson d’une radiation présentant une anisotropie quadrupolaire peut
générer de la polarisation linéaire. Il est prédit que le rayonnement de fond cosmologique
est polarisé & une amplitude d’environ 107> des anisotropies de température. Cette po-
larisation est de deux types : la polarisation scalaire E et la polarisation pseudo-scalaire
B. La mesure des modes E de polarisation permet de vérifier notre compréhension des
mécanismes de la physique primordiale. Les modes B de polarisation, non encore détec-
tés, sont générés par les perturbations tensorielles de la métrique, prédites par I’inflation.
Ces perturbations correspondent a l’empreinte des ondes gravitationnelles produites a
la fin de I'inflation. Les modes B de polarisation constituent un test du paradigme de
Iinflation. Aujourd’hui, un certain nombre d’expériences se sont développées dans le but
de la détection de ces modes de polarisation.
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2.1 Introduction au rayonnement de fond cosmologique

En 1965, Penzias et Wilson détectent le rayonnement de fond diffus cosmologique.
Cette découverte constitue un élément fondamental du modele de la cosmologie actuel.
Les mesures du spectre du rayonnement de fond cosmologique qui ont suivies dans 1’es-
pace par les instruments DMR [183] et FIRAS [124] de COBE [30], ont fourni la preuve
définitive d’un passé chaud et dense de 'univers. Le rayonnement de fond cosmologique
est alors interprété comme la radiation cosmologique relique de I'univers primordial dans
le modeéle du Big Bang chaud, prédit par Gamow, Alpher et Herman [10].

La science du rayonnement de fond cosmologique a commencé avec sa prédiction dans
les années 40 et continue aujourd’hui. La détection de ce rayonnement a été suivie par la
mesure de son spectre en fréquence et par la détection de petites fluctuations de tempé-
rature par I'instrument DMR du satellite COBE. Un grand nombre d’expériences au sol,
ballons et satellites ont suivi avec une amélioration continuelle en sensibilité et en réso-
lution angulaire. Dans cette section, nous allons aborder 1’évolution de la caractérisation
du rayonnement de fond cosmologique. Puis, nous expliquerons les processus physiques
a l'origine des anisotropies primaires et secondaires.

2.2 Des prédictions a la détection

Dans les années 30, George Gamow cherche a comprendre l'origine des éléments chi-
miques. A cette époque, 'hypotheése la plus populaire au sein de la communauté scien-
tifique est que ces éléments sont synthétisés au coeur des étoiles.

Gamow reprend 'idée de Lemaitre d’'un univers primordial dans un état initial ex-
trémement chaud et dense, & une température supérieure a 10° K. Ce modele d’univers
a été appelé a postériori le modele du Big Bang. L’idée de base du modele de Gamow
[12, 10], qu'il appelle la théorie du Ylem !, est que tous les éléments présents dans 1'uni-
vers ont été produits dans les premiéres minutes apres le Big-Bang. Ce fluide primordial
doit étre composé de matiere : protons, neutrons, électrons, et de photons en équilibre
thermique. Les particules de ce fluide primordial sont en collisions continuelles et ces
collisions déclenchent des réactions nucléaires avec production de noyaux de plus en plus
complexes. Par ailleurs, il prédit que si 'univers a subi une phase chaude et dense, alors
les fortes densités primordiales de 'univers ont dii engendrer un rayonnement qui est
d’autant plus fort que I'univers est dense. En 1948, Gamow et son étudiant Ralph Al-
pher publient un article sur la théorie de la nucléosynthese primordiale. Gamow propose
a lastrophysicien Hans Bethe de co-signer cet article, de maniere a ce que les auteurs
soient Alpher, Bethe, Gamow pour obtenir le célebre titre a8y paper [8].

Alpher et Herman poursuivent les travaux sur ce rayonnement fossile et réalisent
que ce rayonnement doit posséder une distribution de corps noir parfaite a I’époque de
I’univers primordial, et, encore aujourd’hui. Dans le cadre du modele de la nucléosynthese
primordiale, ils publient un article [11] dans lequel ils expliquent que 1'univers actuel doit
baigner dans un bain de photons, provenant d’'une époque antérieure plus chaude et plus
dense, or comme 'univers est en expansion, la radiation par unité de volume se dilue et
se refroidit avec le temps. Ils prédisent alors que ce rayonnement fossile a une signature
propre et peut étre détecté dans le domaine millimétrique aujourd’hui & une température

1. La Ylem représente la substance primordiale & partir de laquelle les éléments se sont formés. Par
ailleurs, Gamow a aussi avancé I’idée que les galaxies se forment par instabilité gravitationnelle.
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de 5 K. Selon leur modele, 'univers a pour densité de masse p, somme de la densité de
matiere p,, et de la radiation p,. Pour un univers dominé par la matiére, la densité de
matiere et le facteur d’échelle a sont reliés par

pma® o constante. (2.2.1)

Si 'univers contient une radiation de corps noir, nous obtenons alors

pra* o constante. (2.2.2)

De ces deux équations, nous pouvons obtenir

pmp/® o constante. (2.2.3)

Alpher et Herman expliquent I’abondance importante d’hélium observée aujourd’hui,
soit 25% environ, par le fait que le deutérium doit étre synthétisé en premier a une
température d’environ 10° K. Pour cette température, ils déterminent les valeurs des
densités de matiere p,, v 107% g.cm™ et de radiation p, v 1 g.cm™ dans I'univers
primordial. La densité de matiére actuelle mesurée par Hubble en 1936 est donnée par
p;n 10730 g.cm 3 [97]. En utilisant ’équation 2.2.3, ils obtiennent p, v 10732 g.cm™3,
ce qui correspond a une température de 5 K.

Alpher et Herman se renseignent sur ’existence de télescopes suffisamment sensibles
pour détecter ce rayonnement et le distinguer d’'un rayonnement émis par une source
astrophysique. Mais, ils n’en trouvent aucun.

En 1949, E. Fermi et A. Turkhevitch ont montré que la théorie de Gamow n’est
valable que pour des noyaux tres légers : les noyaux de masse atomique 5 et 8 sont trop
instables pour pouvoir former des noyaux plus lourds avant de se désintégrer [114] et ne
peut expliquer la synthese des éléments lourds. La théorie de Gamow va étre rapidement
oubliée.

Fred Hoyle et ses colléegues proposent une théorie de combustion de ’hélium dans les
géantes rouges. Cette théorie fournit une explication aux abondances des éléments lourds
présents dans I'univers, et dans laquelle, comme le pensent la plupart des astrophysiciens
a cette époque, une grande partie des éléments plus lourds que ’hélium sont synthétisés
dans les étoiles. Ils proposent aussi un modele alternatif concurrent au modele du Big-
Bang : une théorie de ’état stationnaire. Ce modele est en expansion mais sa densité
reste constante, la dilution étant compensée par la création continue de matiere.

Au début des années 60, Martin Ryle, précurseur de la radio-astronomie, mesure un
exces de radio-galaxies distantes. Or, dans la théorie d’univers stationnaire, 'univers
contient des galaxies de tout age, sans variation de densité et de luminosité, comme la
matiére est en permanence en création. Ce constat est confirmé avec la découverte a
cette époque des quasars. Ces observations sont la preuve d’un univers différent dans le
passé, comme prédit par le modele du Big-Bang.

Le physicien Robert Dicke, personnage important dans le développement des radars
pendant la seconde guerre mondiale, mais aussi a l'origine de plusieurs expériences pour
tester les théories de la gravitation, propose le modeéle de I'univers oscillant. Ce modeéle est
celui d’un univers constitué de phases d’expansion et de contraction. Au cours des phases
de contraction, toute la matiere produite au cours de la phase d’expansion précédente
est comprimée jusqu’a une densité critique, résultant en un rebond. L’univers doit étre
suffisamment chaud et doit permettre la destruction de toute la matiére produite dans la
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phase précédente. La conséquence de cet univers est ’existence d’un rayonnement de fond
relique. Ce rayonnement de I'univers primordial chaud a été refroidi et est présent dans
I’univers actuel a une température de quelques kelvin. Dicke réalise que ce rayonnement
doit pouvoir étre détecté aujourd’hui dans le domaine micro-onde. Il entreprend avec
David Todd Wilkinson et Peter Roll la construction d’un instrument sur le toit d’un
batiment de Princeton. En radio-astronomie, dans les années 60, la technique utilisée
pour obtenir le signal d’intérét est de faire pivoter 'instrument afin qu’il pointe, soit sur
la source a observer, soit sur le coté, et de soustraire ces deux signaux pour éliminer
tout signal de bruit. Cependant, cette méthode, dite source on, source off, n’est valable
que dans le cas d’une source ponctuelle. L’idée de Wilkinson et de Roll est d’utiliser une
source artificielle de corps noir appelée la référence froide (composée d’hélium liquide).
La calibration s’effectue en comparant les deux mesures pour obtenir le signal d’intérét.
La source de calibration doit avoir une température proche de celle du rayonnement de
fond cosmologique. James Peebles est alors chargé par Dicke d’estimer la température
de ce rayonnement fossile. Il montre que 'univers est passé par une phase extrémement
chaude, et qu’il devrait subsister dans I'univers actuel un rayonnement relique a 10 K. Il
détermine cette valeur sans connaitre les travaux d’Alpher, Herman et Gamow réalisés
10 ans plus t6t.

Au printemps 1964, Arno Allan Penzias et Robert Woodrow Wilson, deux radioastro-
nomes, réussissent a convaincre la société Bells Labs de leur confier une antenne radio,
située dans le New Jersey, afin de mettre en évidence I'existence d’un halo de gaz dans la
Voie Lactée. Cette antenne a été construite pour mesurer les niveaux de bruit pouvant
contaminer les communications avec le satellite Echo 1 et collecter les signaux réflé-
chis par les satellites, et elle est tres sensible dans le domaine radio. Le récepteur est
a la longueur d’onde de 7.35 cm. La méthode utilisée est similaire a celle de 1’équipe
de Princeton : ils utilisent une source de référence froide d’hélium liquide pour effec-
tuer la calibration. Ils détectent un bruit de fond a la fréquence de 4080 MHz dans le
domaine micro-onde, a une température d’environ 3.5 K. Ce signal se révele étre par-
faitement isotrope ce qui exclue en grande partie I’émission du ciel, de ’atmosphere ou
astrophysique. L’absence totale de variation directionnelle fait suggérer, par un collegue
radio-astronome Bernard Burke, de 'institut technologique du Massachusetts, que cette
émission provient peut-étre d’un événement cosmologique et leur conseille de contacter
les astrophysiciens Robert Dicke et James Peebles.

Les chercheurs de Princeton et les deux radioastronomes Penzias et Wilson décident
d’annoncer ensemble cette découverte dans deux articles dans I’ Astrophysical Journal
Letters en 1965 :

- Cosmic Blackbody Radiation par I’équipe de Princeton [59]. Ils appuient, dans cet
article, 'importance de la découverte de ce rayonnement fossile comme preuve du modele
du Big-Bang.

- A Measurement of Excess Antenna Temperature at 4080 Mega Cycles Per Second
[147]. Penzias et Wilson décrivent expérimentalement cette détection sans fournir d’ex-
plication sur l'origine cosmologique de cette émission.

Penzias et Wilson ont regu le prix Nobel en 1978 pour la détection du rayonnement
de fond cosmologique.

En 1965, Roll et Wilkinson réussissent & détecter ce rayonnement a la longueur d’onde
de 3.2 cm et proche d’un spectre de corps noir a 3 K. Cette détection, avec celle de Penzias
et Wilson, est en accord avec un rayonnement isotrope de spectre de corps noir a une
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température de 2.7 K.

Par la suite, un certain nombre d’expériences au sol ont été développées et ont fourni
une mesure du spectre du fond diffus dans la partie basse fréquence du spectre, c’est a
dire dans le domaine de Rayleigh Jeans. Les années 70 ont permis de progresser dans
I’étude du rayonnement de fond cosmologique avec des avancées technologiques : ballons,
fusées, bolometres. Ces derniers ont été inventés en 1880 par Samuel Pierpont Langley
dans le but d’étudier la distribution de chaleur dans le spectre du soleil. Ils présentent
I'avantage d’étre nettement plus sensibles que les détecteurs radios utilisés jusque la.

La confirmation de la prédiction du corps noir de ce spectre nécessite la mesure du
spectre complet, donc de son émission maximale (& une longueur d’onde de 1.7 mm),
suivie de sa décroissance pour des longueurs d’onde courtes. La mesure de ce spectre a
des fréquences plus élevées constitue un défi technologique, car le bruit des détecteurs
cohérents augmente avec la fréquence, et 'atmosphére contamine les longueurs d’onde
proches du maximum et supérieures.

En 1979, expérience ballon de Woody et Richards [201] a permis de montrer que le
spectre du rayonnement de fond cosmologique présente un maximum a la fréquence de
3 x 10! Hz. Le modele standard prédit ce résultat dans le cas ol I'intensité mesurée du
corps noir, dans des longueurs d’onde du centimétrique, est la partie de Rayleigh Jeans
du spectre de Planck a une température d’environ 3 K.

Une autre prédiction du modele du Big Bang et des modéles de formation des struc-
tures sont les anisotropies de température du rayonnement de fond cosmologique d’am-
plitude 1079, interprétées comme les signatures des fluctuations de densité sur la surface
de derniere diffusion. Ces anisotropies sont la validation des modeéles de formation des
structures par instabilité gravitationnelle : des germes des premieres structures doivent
exister, avant le découplage matiere-rayonnement, afin de produire 'univers structuré
actuel.

La détection et la mesure de ces anisotropies constitue un enjeu de la cosmologie
observationnelle a cette époque. Le développement des bolomeétres laisse espérer la dé-
tection de ces anisotropies a une amplitude de 30 microK. En 1976 et 1977, trois équipes
annoncent indépendamment la découverte d’'une anisotropie dipolaire de température :

- I"équipe de David Wilkinson [52], avec un radiometre de Dicke embarqué dans un
ballon a 19 GHz,

- ’équipe de Georges Smoot [184], a laide de deux cornets identiques a 33 GHz
pointant dans deux directions séparées d’un angle de 60°, placés sur I'avion U2.

- I’équipe de Francesco Melchiorri [68], avec un ballon qui a étudié le fond diffus aux
échelles angulaires intermédiaires (5°) avec des bolometres Ge-GA..

Cette anisotropie correspond & une vitesse de 370 km.s~!. Le ciel apparait 0.1% plus
chaud dans une direction par rapport a sa direction opposée : c’est la détection du
dipéle 2.

En 1982, la NASA accepte le projet du satellite COBE (COsmic Background Ezplorer)
[30], avec un lancement prévu en 1989. Le satellite contient les instruments FIRAS
(Far Infrared Absolute Spectrophotometer) et I'instrument DMR, ( Differential Microwave
Radiometer). Le premier instrument est un interférometre de Michelson, il permettra de
confirmer la nature du corps noir du rayonnement de fond cosmologique. Le second

2. Le terme de dipéle correspond a la décomposition du signal du fond diffus en fonction de 1’échelle
angulaire du ciel 6 ou en fonction des multipéles [ tel que I ~ 7/6. Le dipole est I’échelle d’anisotropies
la plus grande | ~ 1.
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instrument est constitué de trois paires de radiometres différentiels, qui collectent le
signal du ciel dans trois fréquences. Ces radiometres différentiels permettent de comparer
la température du fond diffus dans différentes directions avec une résolution angulaire
de 7°. L’instrument DMR fournira la premieére carte des anisotropies de température.
Les modeles populaires a cette époque sont ceux du Big-Bang avec de la matiére noire
chaude (HDM) faite de particules relativistes lors du découplage thermique, et de la
matiere noire froide (CDM). Selon le modele HDM, ces particules relativistes auraient pu
empécher la croissance des fluctuations a petite échelle et a moyenne échelle, et le spectre
obtenu n’a ainsi pas la méme forme que celui obtenu avec le modele CDM. De plus,
les structures a petite échelle seraient beaucoup moins nombreuses. Ces modeles sont
aussi différents par 'amplitude prédite pour les fluctuations du fond diffus. Le modele
HDM prédit des amplitudes des fluctuations plus importantes que le modele CDM, la
non-observation des fluctuations avant la détection avec le satellite COBE favorisait le
modele CDM. Les découvertes du satellite COBE sont en faveur d’un modele d’univers
avec de la matiere noire froide, responsable de la formation des structures. John C.
Mather et George F. Smoot ont obtenu le prix Nobel de physique en 2006 conjointement
pour ces découvertes.

Les expériences suivantes sont, pour la plupart, des expériences au sol : des radiotéles-
copes et des interférometres, mais aussi des ballons, améliorant au fur et a mesure leur
sensibilité, et permettant de tester I'instrumentation pour la génération suivante de sa-
tellites (CAT [172], Ryle maintenant incorporé dans l’expérience AMI [205], DASI [116],
VSA [80], CBI [123], MINT [71], BOOMERanG [56], MAXIMA [187]...3). Dans la liste
des expériences suborbitales dédiées a la caractérisation des anisotropies de température
du fond diffus, nous pouvons citer les expériences ballons MAXIMA et BOOMERanG,
qui ont mesuré les anisotropies de température avec une résolution angulaire de 10 arc-
minutes. En 1999, ces expériences ont mis en évidence le premier pic acoustique & une
échelle angulaire correspondant a un univers plat. Elles étaient équipées de bolometres
refroidis & tres basse température (<300 mK).

En 2001, le projet ballon Archeops [25] a permis non seulement de tester la techno-
logie du satellite Planck, mais aussi de fournir la mesure du spectre de puissance des
anisotropies en reliant les grandes échelles, mesurées par le satellite COBE, au premier
pic acoustique, mesuré par les expériences MAXIMA et BOOMERanG.

Deux missions satellites ont suivi 'expérience COBE : WMAP [91] et Planck [191].
Le satellite WMAP ( Wilkinson Microwave Anisotropy Probe), lancé en 2001, a permis,
grace a une résolution angulaire de 0.3°, d’atteindre une précision encore jamais atteinte
sur les parametres cosmologiques et des mesures de polarisation du fond diffus. Cette
polarisation a été détectée en 2002 par linterférometre DASI (Degree Angular Scale
interferometer) [113]. La comparaison entre le spectre de polarisation CF¥ ajusté des
mesures du satellite WMAP avec celui prédit des anisotropies de température montre
un treés bon accord. Ce résultat constitue un argument en faveur du modele standard de
la cosmologie.

Les projets européens COBRAS (COsmic BAckground Radiation Anisotropy Satellite)
et SAMBA (SAtellite for Measurement of Background Anisotropies) ont fusionné pour
former le projet du satellite Planck. Ce satellite, lancé en 2009, a permis de fournir une
carte complete du ciel et un spectre de puissance des anisotropies de température, en tres

3. Une liste plus exhaustive des expériences dédiées a 1’étude des anisotropies du rayonnement de
fond cosmologique est fournie par le site http://lambda.gsfc.nasa.gov/links/.
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2.3 Le rayonnement du fond diffus cosmologique

bon accord avec le modele ACDM, avec une résolution angulaire de 10 arcminutes, et
une sensibilité de 'ordre de 30 uK arcmin. Au moment de la rédaction de ce manuscrit,
une premiere partie des données de température est maintenant publique, et les données
de la polarisation ne sont pas encore publiées.

2.3 Le rayonnement du fond diffus cosmologique

Selon le modele du Big-Bang, lors de la nucléosynthése primordiale, les neutrons pré-
sents dans l'univers se désintegrent en protons, ou sont capturés par les protons pour
former les premiers noyaux d’atomes. Le fluide primordial est ionisé et composé princi-
palement de photons, et en plus petit nombre d’électrons et de noyaux d’éléments légers.
La matiére et le rayonnement sont en équilibre thermodynamique. Dans ce plasma, les
électrons encore libres interagissent avec les photons par interaction Bremsstrahlung et
double diffusion Compton & un décalage spectral z > 10%, puis par diffusion Compton
a un décalage spectral inférieur. Le libre parcours moyen des photons est tres faible,
I'univers est donc opaque a la radiation. A une température de 3000 K, les noyaux et les
électrons se combinent pour former les premiers atomes, cette période de I'univers est
appelée la recombinaison. Le fluide primordial passe alors de ’état ionisé a 1’état neutre
jusqu’a la réionisation. Cette transition n’altére pas le spectre du rayonnement de fond,
car & I’époque de la recombinaison, le nombre de photons est de 10° par nucléons. Ce-
pendant, 1’équilibre thermodynamique entre les photons et la matiere est rompu. Les
photons se découplent de la matiere et se déplacent sans interaction sur des longues
distances. L’univers devient transparent au rayonnement : c’est 1’émission du fond diffus
cosmologique.

A la derniere diffusion, les photons suivent une loi de Planck. Apres le découplage
rayonnement-matiere, ils ne subissent que I'expansion de 'univers, qui entraine une di-
lution de leur température selon

T(z) =To(1+ z2), (2.3.1)
avec Ty la température actuelle et T'(z) la température a un décalage spectral z.
L’intensité spécifique d’un corps noir, qui suit la loi de Planck, est définie par
2hv3 1
2 exp(hv/kT) -1’

avec k la constante de Boltzmann, h la constante de Planck.

(2.3.2)

A basse fréquence, la loi de Planck suit la loi de Rayleigh Jeans. A haute fréquence,
le spectre évolue comme une exponentielle décroissante de la température. Cette rela-
tion dépend du rapport entre les parametres de la température et de la fréquence du
rayonnement. En présence seulement de I’expansion de I'univers, apres le découplage, le
spectre du fond diffus reste un spectre de corps noir, avec une température diluée par
I’expansion de 'univers. Différentes mesures du spectre du rayonnement de fond cosmo-
logique en fonction de la fréquence sont représentées dans la figure 2.3.1. Cette figure
démontre I'excellent accord entre le modele et ces différentes mesures.

La découverte de Penzias et Wilson est la preuve de l'existence du rayonnement de
fond cosmologique a 2.7 K, rayonnement isotrope et polarisé linéairement. Le satellite
COBE [30] a confirmé de fagon non équivoque que le spectre du fond diffus est extré-
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

mement proche d’un corps noir parfait de température Ty = 2.725 £ 0.0001 K. Il fournit
une contrainte supérieure & une déviation spectrale au corps noir de 10~%4. Il montre
que ce rayonnement est non polarisé & un niveau de 107, mais présente une anisotro-
pie dipolaire & un niveau de 1072 et des petites fluctuations de température a 107°.
Une éventuelle déviation du spectre du rayonnement de fond cosmologique de la loi de
Planck est aujourd’hui étudiée d’un point de vue théorique et expérimental. Des mesures
de déviation spectrale permettraient de comprendre des mécanismes physiques entrai-
nant l'injection d’énergie dans le fond diffus avant la recombinaison, mais aussi apres la
recombinaison. Il existe différentes sources théoriques de ces distorsions spectrales : la
formation des premieres étoiles a la réionisation et des premieres structures, la désin-
tégration de particules exotiques prédites par des modeles théoriques, I’évaporation de
trous noirs, ’annihilation positron-éléctron, la signature des premieres supernovae, 'effet
Sunyaev Zel’dovich des amas de galaxies ... . Une détection de ces injections d’énergie
permettrait de contraindre les différentes époques de 1’évolution du spectre du fond dif-
fus et les mécanismes de libération mis en jeu [107, 46]. Comme la densité des photons
primordiaux est nettement supérieure a la densité des baryons, les perturbations doivent
étre suffisamment importantes pour laisser un empreinte dans le rayonnement de fond.
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FI1GURE 2.3.1: Spectre du corps noir du rayonnement de fond cosmologique. La ligne
pleine représente un spectre théorique de corps noir a 2.7 K.

Il existe deux méthodes de mesure de la température du rayonnement du fond cosmo-
logique a différents décalages spectraux z. La premiere consiste a mesurer la distorsion
spectrale induite par la diffusion Compton inverse des photons par le gaz intra-amas :
Veffet Sunyaev Zel’dovich [121]. Cependant, cette mesure est limitée par la statistique,
le nombre d’amas a un décalage spectral de z > 0.6 étant faible. La seconde méthode
utilise I’excitation des atomes ou molécules interstellaires, dont les transitions d’énergie
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2.3 Le rayonnement du fond diffus cosmologique

sont dans le domaine millimétrique et peuvent étre excitées par les photons du fond
diffus. Lorsque les populations des différents niveaux d’énergie de ces molécules sont en
équilibre radiatif avec les photons du fond diffus, leur température d’excitation est égale
a la température du rayonnement de fond cosmologique. Leur détection donne ainsi une
mesure de la température du fond diffus a ce décalage spectral.

La figure 2.3.2 représente la mesure de la température du rayonnement du fond diffus
cosmologique en fonction du décalage spectral. L’étoile représente la mesure effectuée
a z = 0 par l'instrument FIRAS (COBE) [124]. Les cercles rouges représentent les
mesures effectuées par l'excitation des molécules CO entre 1.7 < z < 2.7 [135]. Les
triangles bleus sont les mesures de température a z < 0.6 par Ueffet Sunyaev Zel’dovich
[121], et les carrés verts la mesure des raies spectrales associées a ’excitation des deux
premiers niveaux hyperfins des nuages de carbone neutre [53, 73, 186, 129]. Les limites
supérieures (fleches vertes) proviennent des analyses des atomes de carbone et des raies
d’absorption moléculaires [185]. La ligne pointillée représente 1’évolution adiabatique
de la température du fond diffus prédite par le modele standard. La droite en noir avec
I'erreur grisée représente I'ajustement Tonrp(2) = Ty X (14+2)1 7. En utilisant toutes
les données, la valeur de 8 obtenue est —0.007 + 0.027. Le résultat de cette figure est
importante, car il valide ’évolution de la température du fond diffus en fonction du
décalage spectral, prédit par le modele standard de la cosmologie.
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FI1GURE 2.3.2: Température du rayonnement du fond diffus cosmologique en fonction du
décalage spectral. Cette figure provient de [134].

2.3.1 Dipole du fond diffus cosmologique

Le rayonnement du fond diffus cosmologique présente des écarts de température par
rapport & son niveau moyen. La premiere source d’anisotropies est induite par le déplace-
ment relatif de la Terre par rapport au référentiel du fond diffus, qui peut étre interprété
comime notre mouvement par rapport aux électrons sur lesquels ont diffusé pour la der-
niere fois les électrons que nous détectons. Si nous nous déplagons & une certaine vitesse
par rapport a ce référentiel, 'effet Doppler relativiste induit un décalage en fréquence,
qui est proportionnel a la projection du vecteur vitesse dans la direction d’observation.
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

La température du spectre est légerement plus chaude dans la moitié du ciel, dans la
direction de déplacement de la Terre, et plus froide dans la direction opposée. Ce dipole
entraine une anisotropie de température qui dépend de la direction d’observation 6.

L’observateur se déplace par rapport au référentiel du fond diffus cosmologique avec
une fréquence v; = vy et nous observons la lumiere émise a la fréquence vy = v,. Nous
obtenons alors

w _ (1= (v/e))'/?

= 2.3.3
Ve 1—wv/ccosf ’ ( )

ou le mouvement des deux référentiels est défini suivant le vecteur 7 : ¥ = v cos 6. La
vitesse v est la celle de I’observateur par rapport a la surface de derniere diffusion.

La température observée dans la direction 0, T'(f), est donnée par rapport a la tem-
pérature moyenne Ty sur I’ensemble du ciel par

T  1—(v/c)?

To = T— (0/c) cos? ~ 14 (v/c)cosf + %(v/c)2 cos(20) + O(v3/c?), (2.3.4)

valable pour un rapport v/c petit. L’angle 6 est 1’angle entre la direction d’observation
et celle de notre mouvement.

Le premier terme est le monopdle, la température moyenne du rayonnement du fond
diffus cosmologique. Le deuxiéme terme est le dipole, mesuré pour la premiere fois par
I'instrument FIRAS [124], puis par le satellite WMAP [91] & Pamplitude §7(0) = 3.355+
0.008 mK. Le troisieme terme du second ordre est une composante quadrupoéle induit
par un effet relativiste, qui est beaucoup moins importante que la composante du dipdle.
Selon la température du monopole du fond diffus, la vitesse particuliere du systéme
solaire par rapport au référentiel du fond diffus est 369.040.9 km.s~! [91]. La figure 2.3.3
représente les cartes du monopodle et du dipole du fond diffus obtenues par I'instrument

DMR du satellite COBE [183].
‘AT:3.353 mK

T=2.728 K

FIGURE 2.3.3: Cartes du monopdle et du dipole du fond diffus obtenues par I'instrument
DMR du satellite COBE [183].

2.4 Les anisotropies en température du fond diffus
La premieére carte des fluctuations de température du rayonnement de fond cosmolo-

gique a été réalisée en 1992 par 'instrument DMR ( Differential Microwave Radiometer)
du satellite COBE. Apreés soustraction du dipdle et de la contamination des avants-plans,
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2.4 Les anisotropies en température du fond diffus

des fluctuations de température d’amplitude de I'ordre de 107> ont été détectées. Ces
fluctuations constituent ’empreinte des fluctuations de densité de matiere de I'univers
primordial, qui ont été soumises a la dynamique de I'univers. Il existe deux types d’ani-
sotropies : les anisotropies primaires et les anisotropies secondaires. Les premieres sont
générées avant la recombinaison et sont figées suite & la recombinaison. Les anisotropies
secondaires sont générées apres la recombinaison, induites par exemple par 'interaction
des photons du rayonnement de fond cosmologique avec le gaz chaud intra-amas. Ces
anisotropies représentent une source d’information sur la formation des structures.

2.4.1 Etude statistique du spectre des fluctuations de température

Une fois que la composante du dipdle est soustraite, la température du fond diffus
cosmologique T'(72) est indépendante des angles d’observation & une précision de 10~°
pres.

Tous les moments multipolaires d’ordre supérieur [ > 1 ont une amplitude inférieure
4 1077, et sont interprétés comme les signatures des fluctuations de densité.

Soit Tp la température moyenne du rayonnement de fond cosmologique, et la tempéra-
ture T'(n) dans la direction spécifique 1 = (6, ¢), avec (0, ¢) les coordonnées sphériques
usuelles, nous observons sur le ciel des anisotropies de température

T(h)—Ty AT,
T To(n) (2.4.1)

La moyenne sur la sphere de AT—OT(ﬁ) est nulle. Seule sa variance apporte des informa-
tions sur sa distribution.

L’amplitude de tout champ scalaire sur une sphére A(7) peut étre décomposée en
harmoniques sphériques Yy, () tel que

*© m=-+l

AT .
A(n) = T(n) = Z Z A Yim (70), (2.4.2)
0
=0 m=-—1
avec les coefficients aj,,, qui décrivent les variations de température sur les échelles
angulaires. La température est réelle d’ou aj,, = aj—p,.
La relation d’orthogonalité des Y;,,, donne

/ }/l;knYE’m’ dQ = 511’5mm’- (243)
47

Le terme [ = 0 représente la température du monopodle agp = (2.725 £ 0.0001) K, et
le terme [ = 1, le dip6le ajg = 3.355 £ 0.008 mK, cette composante n’apporte aucune
information cosmologique. Les cartes de la figure 2.4.1 représentent les cartes des aniso-
tropies du rayonnement de fond cosmologique pour chaque multipole de [ = 2 jusqu’a
l=8.

L’étude des anisotropies consiste & regarder des différences de température dans des
directions séparées d’un certain angle. Il convient ainsi de parler en échelle angulaire sur
la sphere ou en multipdle [. Les multipoles [ > 1 donnent les variations de température
sur des échelles angulaires 6 sur la sphere tel que [ ~ /6.

L’intégration de I'équation 2.4.2 sur tous les angles solides, multipliée par Y}’ , donne
I’expression des coefficients ag,
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

am = | dQY} (R)A(R). (2.4.4)
4

La statistique des %(ﬁ) est completement déterminée par les coefficients ay,,. Ces

coefficients contiennent toute l'information des fluctuations de température.

=8

FIGURE 2.4.1: En haut a gauche est représentée la carte des anisotropies de température
obtenue par le satellite Planck. Les sept cartes suivantes représentent les
cartes de température pour chaque multip6le [ (source [91]).

Dans le cas d’un champ de température isotrope et gaussien, le produit <a2‘mal/m/> =
0y 0,,m' - La moyenne est « entendue » sur plusieurs réalisations d’univers.

La fonction de corrélation a deux points des fluctuations de température %(ﬁ), dé-
terminée dans deux directions é; et ég sur la sphere, est donnée par

AT AT
é1.69) = ( —(é1)—(é2) ). 2.4.5
ers) = (@) @) (245)
La fonction de corrélation ne dépend que de ’angle entre les vecteurs é; et é;. Nous
pouvons paramétriser le produit scalaire é;.65 par £(é1.62) = &(cos(0)).
Le spectre de puissance des anisotropies de température C; et la fonction de corrélation
£(0) sont reliés par

60) = Y2 2 P eos(0)), (2.4.6)

l
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avec Pj(cos(0)) le polynéme de Legendre,

4 m=H . ~
P(cos(0)) = mmgly}m(el)ylm(ez)- (2.4.7)
Nous obtenons alors
m=-+l
§(e1.82) =Y _C1 > Y (61)Yim(é2). (2.4.8)
l m=—1

La fonction de corrélation est alors indépendante de m. Comme le spectre de puis-
sance, elle caractérise completement un champ gaussien. Dans un autre cas, les fonctions
d’ordres supérieurs de £(é1.62) sont nécessaires pour décrire le champ.

Nous pouvons maintenant calculer le produit (aj, ay,) selon I'Eq.2.4.4

() = [y AU Y (€1) A(81) [, A0V (E2) AE2)) (2.4.9)
= [ [ A0 dQ Y5, (61) Y, (62) (A(é1) A(é2)) (2.4.10)
= [ [y A0dQYin (61)Y),, (é2) (C(é1, é2)) - (2.4.11)
D’ot,
m ="
{aj,ap, / /4 ) dQ1dQe Y (81)Y5 (é2) ZZ Cyr mgl Yy, (€0)Y n(a).
(2.4.12)

D’apres les propriétés des harmoniques sphériques, qui forment une base orthogonale
sur la sphére, nous obtenons

m' —+l
almal, ZCU Z (5”//(5 ”5l/l”5mlm”’ (2413)
soit,
(@) = Ciyyr 0y (2.4.14)

d’ou, <a2‘malm> = Cléll"

Effectuer la moyenne de <afmalm> sur un ensemble de réalisations d’univers est impos-
sible, il faut donc déterminer un estimateur du spectre de puissance él, ou la moyenne
est sur les directions d’observation et donc sur les indices m. Cet estimateur est construit
a partir des 2[ + 1 modes m indépendants disponibles pour chaque multipdle [

G = (Joml) = 57— Z aum*. (2.4.15)

La variance est la variance cosmique donnée pour chaque multipole [ par

Var(Cy) =———C2, (2.4.16)
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

soit N
Var(C;) 2
C? 241

(2.4.17)

Ainsi plus le multipdle [ est petit, plus la variance cosmique est importante. Cette
erreur est augmentée par le fait que nous ne disposons pas d’une couverture complete du
ciel ; méme dans le cas d’un satellite, la couverture du ciel est limitée par les avant-plans,
qui masquent une partie du ciel. La variance obtenue est alors plus importante que la
variance cosmique et, elle est inversement proportionnelle a la fraction du ciel observée.
Cette variance, appelée la variance d’échantillonnage, est définie par

. 1 G
S(C)) = T
( l) fsk’y \/21"‘1

Le spectre de puissance du rayonnement de fond cosmologique est traditionnellement
exprimé selon [({+1)C; /27 car le spectre primordial de fluctuations proposé par Harrison
et Zeldovi'ch, qui permet de reproduire le mieux la distribution de taille des grandes
structures, ameéne a C; ~ 1/1(1 4+ 1) .

(2.4.18)

2.4.2 Les anisotropies primaires

La figure 2.4.2 représente le spectre de puissance angulaire en température du fond
diffus cosmologique. Nous pouvons remarquer que ce spectre est relativement plat pour
[ < 20, suivi d’un pic important a [ ~ 200, puis de pics de plus en plus faible amplitude.
Ensuite, le spectre décline rapidement. Les anisotropies de température peuvent étre
générées par les perturbations gravitationnelles (’effet Sachs-Wolfe), les perturbations
intrinseques adiabatiques et les perturbations des vitesses particulieres sur la surface
de derniere diffusion. Ces trois mécanismes sont dominants respectivement a grande,
moyenne et petite échelle angulaire

— Deffet Sachs-Wolfe [176]

Sous I’horizon, le plasma primordial de photons et de baryons oscille dans les puits de
potentiel gravitationnel, engendrés par les fluctuations de densité. La matiere baryo-
nique s’effondre dans ces puits de potentiel et augmente leur profondeur. Un photon qui
s’échappe d’un puits perd de d’énergie pour en sortir, et sa longueur d’onde est donc
décalée vers le rouge. Au contraire, un photon qui tombe dans un puits gagne de I’énergie
et sa longueur d’onde est donc décalée vers le bleu. Ainsi, une sur-densité de matiére
représente un point froid local sur la surface de derniére diffusion et une sous-densité,
un point chaud. Pour un potentiel gravitationnel ¢(7) observé dans la direction 7, I'effet
Sachs-Wolfs est donné par

Aﬂﬂ:Mﬁ

TO c2 ’

(2.4.19)

— les perturbations de densité
Les fluctuations de température du fond diffus sont associées a celles des perturbations
de la matiere. Les fluctuations quantiques de I’énergie du vide ont généré des variations
de la distribution de la densité de matiere dp. Les sur-densités concentrent le fluide
primordial et entrainent une compression, qui augmente ’énergie de radiation. Ainsi,
un rayonnement aura un flux plus important de photons s’il provient d’une zone de
sur-densité. L’effet sur la température est
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2.4 Les anisotropies en température du fond diffus

AT 16p,.,
TO(F') =——(7). (2.4.20)

— leffet Doppler
La vitesse particuliere des photons du plasma primordial entraine un effet Doppler sur sa
température. La vitesse de fluide v(7) est en opposition de phase avec sa densité, I'effet
Doppler a donc tendance a combler les écarts entre les pics d’oscillation du spectre de
puissance. Sans 'effet de compression des baryons, les oscillations seraient gommées. Cet
effet se traduit par

() = —F.—2. (2.4.21)

La température dans chaque direction 7 difféere de la température moyenne Tj par ces
trois effets, lorsque nous omettons la composante du dipdle, pour un univers dominé par
la matiere.
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FIGURE 2.4.2: Spectre de puissance angulaire des anisotropies de température.

2.4.3 Physique des anisotropies de température

Nous définissons ’échelle angulaire de 1'horizon sonore a la recombinaison 6, = 0.0105
rad soit [ ~ 200. La description de la physique sous jacente du spectre de puissance des
anisotropies de température peut étre divisée en trois régimes selon la figure 2.4.2

— les grandes échelles angulaires
Pour 6 > 6;, les anisotropies dépendent du spectre primordial des fluctuations du po-
tentiel. Cette partie du spectre est appelée le plateau de Sachs-Wolfe. Elle correspond
aux échelles plus grandes que la taille de 'horizon au découplage matiere rayonnement
(supérieures au degré sur le ciel aujourd’hui). Ces larges échelles ne sont pas affectées
par ’évolution sous I’horizon, elles refletent donc les conditions initiales et représentent
la projection géométrique du spectre primordial des fluctuations du potentiel gravita-
tionnel. L’observation de l'effet Sachs-Wolfe, permet de déterminer la valeur du potentiel
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

gravitationnel a la fin de 'inflation. Les anisotropies a ces échelles résultent de 1'effet
Sachs-Wolfe et des fluctuations intrinseques de température. En supposant un spectre
primordial invariant d’échelle, les perturbations de densité correspondantes sont fixées
a une époque antérieure, le spectre angulaire est donc presque plat aux grandes échelles
angulaires.

— les pics acoustiques
Pour 6 < 6, les anisotropies dépendent de la nature des oscillations acoustiques du
plasma avant que 'univers devienne neutre. Aux multipoles 200 < [ < 1500, le spectre est
caractérisé par une série d’oscillations, appelées pics acoustiques ou pics Doppler. Apres
I’égalité matiere-rayonnement, pour les échelles plus petites que 'horizon, les photons
sont couplés avec la matiere. Les perturbations dans les puits de potentiel gravitationnel,
dominés par la matiere noire, continuent d’évoluer. Ces perturbations ont une amplitude
de I'ordre de 10° et évoluent linéairement. La matiére tend & s’effondrer par interaction
gravitationnelle dans les puits de potentiel. Les photons exercent une force de pression
qui s’oppose a cette compression. De cette compétition baryons-photons, sont générées
des oscillations acoustiques. La densité du fluide présente alors des variations en fonction
du temps, ainsi que la température résultante. Le rayonnement de fond est plus chaud
localement dans les zones de compression, et a l'inverse, plus froid localement dans les
zones de dilatation.

Il est important de préciser que toutes les structures de méme taille commencent &
osciller en méme temps. Chaque mode de Fourier évolue indépendamment et peut étre
caractérisé de facon analogue a un oscillateur harmonique, de fréquence déterminée par
la vitesse du son dans le fluide. Cet effet d’oscillation est combiné avec l'effet Doppler,
induit par les différences de vitesse des électrons. L’effet Doppler est déphasé de 7/2 par
rapport aux oscillations acoustiques : lorsque le fluide est immobile, la pression est a un
maximum, au contraire, lorsque le fluide a une vitesse maximale, la pression est nulle.

La figure 2.4.3 résume ce mécanisme d’oscillations par la figure du haut. Les cercles
gris représentent quatre puits de potentiel de tailles différentes évoluant en fonction du
temps. Les fleches représentent les vitesses du fluide de baryons et de photons. Apres
I’égalité matiere-rayonnement, dans la période de domination de la matiere, les struc-
tures d’échelles inférieures a ’horizon sonore commencent a osciller jusqu’a la recombi-
naison. La premiére ligne de la figure représente la plus grande structure qui contribue
a la puissance aux échelles plus grandes que le pic acoustique principale. Sa vitesse est
maximale au moment du découplage. La seconde ligne correspond au pic principal du
spectre de puissance des anisotropies de température a une taille angulaire de 1°. Ce
pic correspond au mode de période de /4, a la recombinaison, il est au maximum de
compression (sur-densités), donc & une vitesse minimale. La troisieme ligne correspond
au deuxieme pic acoustique et la quatrieme ligne, au troisieme pic acoustique. La figure
du bas représente le spectre de puissance des anisotropies de température (AT/ To)2 en
rouge, la contribution Doppler en violet et celles des oscillations des fluctuations adiaba-
tiques intrinseéques en vert. Les creux du spectre correspondent principalement a ’effet
Doppler, correspondant aux maximas de vitesse.

Cette série de compression et de dilatation se termine lors du découplage matiere-
rayonnement. Les ondes acoustiques cessent alors de se propager, on dit qu’elles sont
gelées. Les phases de ces oscillations gelées sont alors projetées sur le ciel sous la forme de
pics des séries harmoniques dans le spectre des fluctuations de température du fond dif-
fus, observables aux échelles plus petites que I’horizon. Les empreintes de ces oscillations
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dépendent fortement des parametres cosmologiques; la caractérisation des anisotropies
de température constitue une sonde puissante pour contraindre ces parameétres

Selon la vitesse du son dans le fluide ¢4(t), la phase d’oscillation & la recombinaison
d’un mode k est donnée par

Orec(t) = kag /0 f;s((tt))

Nous pouvons distinguer trois cas selon O, :

dt. (2.4.22)

- la compression ot O,.. = nw avec n impaire. La température des photons
est maximale pour des photons s’échappant des puits de potentiel en raison
de la température importante de ces puits.

- la dilatation ot ©,.. = nmw avec n paire. La température des photons est
minimale pour des photons s’échappant des puits de potentiel en raison du
décalage spectral gravitationnel.

- aucun effet ot O,¢c = (n + 0.5)7 avec n impaire. L'effet intrinseque de la
température et le décalage spectral gravitationnel s’annulent.

Il faut tenir compte de 'effet de la matiere noire qui amplifie le phénomene de compres-
sion, sans subir la pression des photons. Dans un univers sans matiere baryonique, il
n’y aurait plus de couplage entre la matiére et le rayonnement, et donc plus de force de
pression, et toute la matiére s’effondrerait dans les puits de potentiel.

L’empreinte de ces oscillations a été confirmée par la détection du pic acoustique dans
la fonction de corrélation de la distribution des galaxies a un décalage spectral proche de
zéro [65]. Elle a été prédite par Bond et Efstathiou dans le cadre du modele du Big Bang
en 1987. Cette prédiction a été suivie de la détection du premier pic acoustique par les
expériences MAXIMA, BOOMERanG, Archeops et de I’observation avec une tres bonne
précision des séries de pics dans le spectre des anisotropies de température par WMAP
dans les années 2000. Le satellite Planck a permis de montrer de facon remarquable un
excellent accord entre les points de mesure et le modele ACDM & 6 parameétres.

— lamortissement (Damping Tail)

Au dela de [ > 1500, nous observons une atténuation de puissance du spectre qui résulte
de deux effets. Le premier est la durée finie de la recombinaison. La surface de derniere
diffusion a une certaine épaisseur, la recombinaison n’étant pas un processus instantané.
Ainsi, lorsque nous observons le rayonnement de fond cosmologique dans une ligne de
visée, nous intégrons les contributions de cette épaisseur, ce qui efface les petites fluc-
tuations. Par ailleurs, la diffusion résiduelle des photons entraine un mélange entre les
photons provenant de sur-densités et de sous-densités pour deux régions proches, soit
pour un libre parcours moyen des photons petit. Plus ce libre parcours moyen est faible,
plus les perturbations sont effacées. Ainsi, les structures visibles apres le découplage
sont celles dont 1’échelle est supérieure a 1’épaisseur de la surface de derniére diffusion.
Cet effet, représenté par une atténuation exponentielle dans le spectre de puissance du
rayonnement du fond cosmologique, est appelé 'amortissement de Silk [181]. Les pics du
spectre de puissance sont alors d’amplitude décroissante, les pics impairs ont une am-
plitude inférieure & celles des pics pairs en raison de l'effet gravitationnel des baryons.
L’épaisseur de la surface de derniere diffusion peut étre estimée en résolvant 1’équation
de Boltzmann a la recombinaison, elle est égale & Az ~ 50.
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FIGURE 2.4.3: Mécanisme des oscillations acoustiques. La premiere figure représente
I’évolution des structures de différentes tailles a la recombinaison. La fi-
gure du bas montre le spectre de puissance résultant. (source Lineweaver

1997).

2.4.4 Anisotropies secondaires

Parallelement aux mesures de plus en plus précises des anisotropies primaires, les expé-
riences avec une plus grande résolution angulaire permettent d’étudier les anisotropies
secondaires. Apres le découplage matiere-rayonnement, les photons peuvent interagir
avec les puits de potentiel gravitationnel ou avec la matiére ionisée rencontrée le long de
leur trajectoire. Ces anisotropies représentent les fluctuations de température engendrées
apres la recombinaison z < 1000. Si 'univers est majoritairement neutre, les photons se
propagent librement et les variations du potentiel gravitationnel locales ou intégrées le
long de la ligne de visée du photon, produisent des anisotropies secondaires. Si I'univers
est ionisé, les photons peuvent interagir par effet Compton avec la matiére générant des
anisotropies secondaires. Ce type d’anisotropies apporte des informations non seulement
sur la formation et la distribution de la matiére aux grandes échelles, mais aussi sur
I’état d’ionisation de I'univers.

— Deffet Sachs-Wolfe intégré
Lorsqu’un photon traverse un potentiel constant, les décalages spectraux vers le bleu en
entrée et vers le rouge en sortie se compensent. Dans le cas d’une variation du potentiel en
fonction du temps, les décalages spectraux ne se compensent plus, un photon traversant
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ce puits de potentiel variable a son énergie modifiée : il perd de 1’énergie si le puits de
potentiel se creuse, et en gagne s’il se comble. C’est I'effet Sachs-Wolfe intégré. Cet effet
est différent de zéro si et seulement si 1’énergie noire A est différente de zéro, et plus
généralement, s’il n’y a pas d’accélération.

Dans un potentiel variable, le décalage spectral vers le rouge, subi par les photons
qui s’échappent du puits, est déterminé en intégrant le chemin des photons le long de
la géodésique. La variation d’amplitude du puits de potentiel entre ’entrée du photon
dans le puits et sa sortie sera d’autant plus grande que le photon aura mis du temps a
le traverser. Elle laisse une contribution aux anisotropies tel que

ATOT(f') = ;/gb(ﬁ t)dt. (2.4.23)

Cet effet domine & grande échelle ot il peut atteindre AT /Ty ~ 10~7 et induit une
modification du plateau de Sachs-Wolfe. Il a été détecté & 40 par Granett et al. [81]
avec la fonction d’auto-corrélation entre la densité de galaxies et les anisotropies de
température du fond diffus.
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FIGURE 2.4.4: Empilement de régions du fond diffus correspondant a des vides ou a des
amas identifiés a l'aide du catalogue SDSS [81].

— Deffet Sunyaev Zel’dovich
L’interaction des photons avec un plasma chaud d’électrons peut induire une distorsion
spectrale en transférant de ’énergie des électrons aux photons, par diffusion Compton
inverse. Cet effet modifie la répartition spectrale des photons, qui peut étre calculée,
comme le résultat d’une diffusion d’un spectre de corps noir, par une distribution max-
wellienne d’électrons non relativistes, de température supérieure a la température des
photons. Cet effet est I'effet Sunyaev Zel’dovich thermique, il est important dans le gaz
chaud des amas & une température 7' ~ 107 — 10® K, qui émet dans le domaine X, par
Bremsstrahlung. Si ’amas de galaxies a une vitesse propre, ’effet Doppler introduit un
second effet : l'effet Sunyaev Zel’dovich cinétique.

L’effet Sunyaev Zel’dovich thermique peut étre défini par le parametre

y= kL%dTe, (2.4.24)
MmeC

avec d1. = n.opdl, o la section efficace de la diffusion Compton proche de la diffusion
Thomson dans un régime non relativiste, et dl I'élément de surface traversé par les
photons.
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L’écart en température en fonction de la fréquence, avec z = kh—T’;, est donné par
AT e +1
— = —4). 2.4.25
T y@ o=y —4) ( )

Dans la partie de Rayleigh Jeans du spectre (A > 1.4 mm), nous observons un déficit
d’intensité, donc une diminution de température. Dans la partie de Wien (< 1.4 mm),
cet effet entraine une augmentation de température induite par le transfert d’énergie
lors des interactions. Les anisotropies produites peuvent atteindre AT/Ty ~ 10~* pour
des échelles entre le degré et la minute d’arc. L’effet Sunyaev Zel’dovich thermique
est indépendant du décalage spectral. 11 permet de sonder les grandes structures, de
contraindre la constante de Hubble et de détecter les amas de galaxies a grand décalage
spectral.

— la réionisation
Les premieres sources (étoiles et quasars) vont émettre un rayonnement dans le domaine
ultra-violet, ce qui induit ’ionisation de I'univers une seconde fois apres la recombinaison.
Les électrons libres peuvent interagir avec les photons du rayonnement de fond par
diffusion Compton. Cette diffusion n’aurait aucun effet si la distribution du fond diffus
était parfaitement isotrope : la probabilité pour un photon d’étre diffusé en dehors de la
ligne de visée serait égale a celle qu'un photon venant d’une autre direction soit diffusé
vers la ligne de visée. Les anisotropies du fond diffus cosmologique diffusant sur les
électrons de la surface de réionisation ont deux effets :

- sur le spectre de polarisation dont nous expliquerons le mécanisme par la suite.

- amortissement de la puissance aux petites échelles du spectre des anisotropies de
température, qui dépend de ’épaisseur optique de la réionisation .

Considérons une ligne de visée dans un modele sans réionisation, apres diffusion sur
la surface de derniere diffusion, la température du rayonnement de fond cosmologique
observée est Ty + AT. Dans le cas d’'un modele avec la réionisation, la température
observée est donnée par

To+ AT — Ty + AT — (T + AT)(1 — ™) + Tp(1 — e 7), (2.4.26)

avec 7 la profondeur optique de la réionisation.

Le second terme du membre de droite représente la fraction de photons diffusés dans
une autre direction et le troisiéme terme la fraction de photons diffusés provenant
d’autres directions. Nous obtenons dans un modele avec réionisation la température
Ty + ATe™". Les pics acoustiques ont leur amplitude diminuée d’un facteur e™".

La réionisation n’est certainement pas instantanée, elle est sans doute inhomogene.
L’effet observé sur le spectre de puissance ne sera donc pas constant sur toutes les
échelles angulaires. Le satellite Planck avec les données en polarisation de WMAP a
fourni comme valeur de ’épaisseur optique 7 = 0.089J_r8j8%4210, et un décalage spectral vers
le rouge ou 'univers était partiellement ionisé de z,, = 11.1 £+ 1.1 & 68% d’intervalle
de confiance. L’effet Gunn-Peterson nous indique que le milieu intergalactique est ionisé

vers environ z = 5.

— Deffet Rees-Sciama,
Cet effet correspond & un creusement du puits de potentiel gravitationnel avec le temps.
Quand les fluctuations quittent le régime linéaire, leur évolution entraine une variation
du potentiel gravitationnel. Dans le modele ACDM, les fluctuations les plus petites
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deviennent non-linéaires en premier. Les photons qui traversent ces puits, gagnent de
I’énergie. Cependant comme le puits s’est creusé pendant leur traversée, le bilan total
d’énergie est négatif. Cet effet est faible sur le rayonnement de fond cosmologique, il
correspond & une variation relative AT/T ~ 107 pour une échelle angulaire de 1’ordre
du degré. L’effet est plus important aux petites échelles angulaires ou il peut atteindre
AT/T ~ 1075,

— le cisaillement gravitationnel
Cet effet déforme le champ des anisotropies de température par 'interaction avec des
sur-densités comme les grandes structures, a toutes les échelles. L’effet sur le spectre
en température est assez faible mais il peut étre important pour la polarisation. Le
lentillage gravitationnel peut induire un mélange des modes E et B de polarisation, que
nous allons introduire dans la section 2.5 de ce chapitre.

2.4.5 Les avant-plans

La mesure des anisotropies du fond diffus cosmologique est contaminée par des émis-
sions d’origine astrophysique provenant de 'univers local : les émissions galactiques et
extra-galactiques. Il n’existe pas encore un modele exact des émissions galactiques, mais,
la dépendance en fréquence de ces émissions est en majorité différente de celle du fond
diffus. A des fréquences de 100 GHz, et pour des portions du ciel loin du plan galactique,
les avant-plans sont de l'ordre de 1 & 10% des anisotropies de température. Des obser-
vations & plusieurs fréquences permettent de séparer les différentes composantes, et de
déterminer le signal du ciel a un niveau de quelques pourcents.

Les avant-plans qui dominent sont

— les émissions diffus galactiques

- I’émission synchrotron

Cette émission résulte des électrons relativistes accélérés par un champ magnétique. Le
spectre dépend de l'intensité du champ magnétique et de 1’énergie des électrons. Le
champ magnétique de notre galaxie est suffisant pour produire une émission de photons.
Cette émission domine a basse fréquence (< 70 GHz). Cette émission peut étre modélisée
dans une premiere approximation par une loi de puissance I, X v%®. La température
d’antenne associée est Try X 19 avec S, entre [—2.9, —3.1] [109)].

- le rayonnement free-free

Les ions positifs agissent sur des électrons libres en les freinant dans un gaz chaud.
L’énergie émise par les électrons ralentis est transformée en radiation thermique. Cette
émission de type thermique peut étre approximée par une loi de puissance [175] avec un
indice spectral de l'ordre de -2.1 en température d’antenne.[61].

Ces deux effets sont dominants a basse fréquence.
- I’émission de poussiere galactique
Les restes de collisions ou d’explosions dans la galaxie entrainent 1’existence de pous-
sieres froides qui émettent par rayonnement thermique et par excitation de rotation du
moment dipolaire électrique. Le rayonnement thermique est celui d’un spectre de corps
gris de type %4 B [58] avec I'indice spectral [1.5,1.8] [160] en température d’antenne, &
la température de ~17 K dans le domaine de l'infrarouge lointain. L’émission par ro-
tation est présente dans les fréquences de 10-100 GHz. Cet effet est dominant a haute
fréquence.
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- I’émission anormale

Cette émission est encore mal comprise. L’explication la plus populaire est celle de
I'émission spinning dust [152].

— les sources ponctuelles
Des sources ponctuelles (les quasars, les galaxies) émettent dans le domaine radio-
millimétrique. Afin d’estimer le spectre de puissance du fond diffus, des masques sont
utilisés pour ne pas prendre en compte dans l'analyse les pixels contaminés par des
sources ponctuelles résolues. Pour celles non résolues, leur contribution dans le spectre
de puissance est prise en compte a ’aide de catalogues et de modélisations.

— la lumiere zodiacale
Cette lumiere provient de ’émission de la poussiere des nuages du systeme solaire. Le
rayonnement thermique est concentré dans la direction du plan de I’écliptique [154].

Les dépendances en fréquence de I’émission du synchrotron, de la poussiere et du
rayonnement de freinage sont représentées par la figure 2.4.5.

Ces émissions peuvent étre aussi polarisées comme le synchrotron et 1’émission des
grains de poussiere. La caractérisation des contributions astrophysiques polarisées est
particulierement importante pour la mesure de la polarisation du rayonnement de fond
cosmologique. Les données du satellite WMAP ont montré que ces avant-plans dominent
aux grandes échelles angulaires et doivent étre donc bien caractérisés pour étre discri-
minés.
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FIGURE 2.4.5: Dépendance en fréquence des anisotropies du rayonnement de fond cos-
mologique (en rouge), et de trois émissions diffus galactiques : syn-
chrotron (en orange), rayonnement free-free (en bleu) et la poussiére
(en vert et en jaune) en unités de température d’antenne (source
http ://lambda.gsfc.nasa.gov/).

2.4.6 Statut des observations actuelles

Le premiér instrument, a réaliser une carte des anisotropies de température a été le
satellite COBE avec la détection et la mesure des anisotropies de température jusqu’a
[ ~ 20, avec un rapport signal sur bruit de 1.
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Dans les années 2000, les expériences présentent différents types de détection (bolo-
metres, radiometres et interférometres), différentes résolutions angulaires et différentes
bandes en fréquence. Cette génération d’instruments est constituée d’expériences bal-
lons : MAXIMA [187], BOOMEranG [56], Archeops [25]..., avec une résolution angulaire
de 10 arcminutes environ. Ces différentes expériences ont permis la mesure de la position
du premier pic acoustique et donc de contraindre la géométrie de I'univers. Les résultats
combinés donnent la mesure des deux premiers pics acoustiques, mais les barres d’er-
reurs restent dominées par les effets systématiques des expériences et par la couverture
incompléte du ciel. L’expérience Archeops a permis un recouvrement entre les gammes
de multipoles mesurées par le satellite COBE et les expériences MAXIMA et BOOME-
ranG. Comparé aux expériences MAXIMA et BOOMERanG, Archeops couvre une plus
grande fraction du ciel 30% (3% et 0.5% pour BOOMEranG et MAXIMA), avec un
temps d’intégration par pixels plus court, mais avec un plus grand nombre de pixels.
Les expériences CBI [180] et VSA [80] ont permis de mesurer le fond diffus aux petites
échelles angulaires et de détecter 'amortissement de puissance a ces échelles, prédit par
la modele ACDM, en observant une petite partie du ciel, avec une tres bonne résolution
angulaire.

Le satellite WMAP, lancé en 2001 pour 9 ans de vol, a permis d’obtenir une mesure
du spectre de puissance angulaire, dont les erreurs jusqu’au second pic acoustique sont
données principalement par la variance cosmique. La fréquence d’observation du satel-
lite est de 23 a 94 GHz avec une résolution angulaire de 13 arcminutes. Les données
de WMAP valident un modele ACDM & 6 parametres : un modele d’univers plat, do-
miné par ’énergie sombre et la matiere sombre, contenant des fluctuations gaussiennes,
adiabatiques et invariantes d’échelle. Une analyse jointe du jeu de données de WMAP
avec d’autres jeux de données comme Archeops montre la cohérence des mesures du fond
diffus sur une large gamme de fréquences.

Les expériences suivantes au sol ACT [112] et SPT [174] ont une résolution angulaire
trés fine (1 arcminute et 1.8 arcminutes respectivement), avec une couverture du ciel
de 1/16. Ces deux expériences atteignent une trés bonne sensibilité, leur plan focal
est équipé d’un millier de détecteurs. Ces expériences sont optimisées pour I’étude des
sources extragalactiques et pour réaliser un grand sondage d’amas de galaxies détectés
par leffet Sunyaev Zel’dovich.

Le satellite Planck a permis d’obtenir des cartes de température et de polarisation
avec une résolution angulaire de 5 arcminutes et un spectre de puissance de température
de 2 < [ < 2500. L’instrument contient des bolomeétres a 0.1 K, qui ne sont limités que
par le bruit de photons et couvre 6 bandes de fréquence par l'instrument HFI (High
Frequency Instrument) 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz et 3 bandes de fréquences
par linstrument LFI (Low frequency Instrument) : 30, 44 et 70 GHz. Les données du
satellite Planck montrent un excellent accord entre le spectre de puissance angulaire &
grand multipole et les prédictions du modele ACDM. Ces observations sont présentées
par la figure de 2.4.6. Cependant, des changements significatifs ont été obtenus : la
densité d’énergie sombre est plus faible de 6%, la densité de baryons est plus importante
de 9% et la densité de matiére noire d’environ 18% par rapport aux résultats de WMAP
9ans. L’écart est, cependant, réduit avec la combinaison des données des oscillations
baryoniques acoustiques des relevés des grandes structures. La grande différence entre
les données de température du satellite Planck avec les autres sondes est la valeur de la
constante de Hubble Hy = (67 + 1.2) km.s~1.Mpc™?!, cette valeur est inférieure & celle
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obtenue avec les techniques traditionnelles : Riess et al. [170] en utilisant le télescope
HST obtiennent la valeur Hy = (73.8 £ 2.4) km.s~*.Mpc~!. Cependant, I’amélioration
du controle des effets systématiques et de la statistique permettrait de rapprocher la
valeur obtenue des supernovae avec celles des données Planck d’aprés Betoule et al. (en

préparation).
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FIGURE 2.4.6: Spectre de puissance des anisotropies en température du rayonnement
de fond cosmologique obtenu par la superposition des données Planck,
WMAP 9ans, SPT et ACT (sources [153, 155]).

2.5 Anisotropies en polarisation

La polarisation du fond diffus cosmologique a été détectée pour la premiere fois par
I'interférometre DASI [113] en 2002, puis par l'instrument CBI [180], en accord avec la
prédiction du modele standard de la cosmologie. Ces détections n’étaient pas assez signi-
ficatives pour permettre d’apporter des contraintes sur les modeles. L’expérience DASI
a aussi réalisé une détection statistique de la corrélation TE. Les meilleures mesures
sont ensuite apportées par les expériences au sol QUAD [163], BICEP [45] et le satellite
WMAP [24], aux petites, moyennes et grandes échelles respectivement. La corrélation
TE a été réalisée avec une bonne précision avec les données du satellite WMAP [23],
avec un bon rapport signal sur bruit sur un large intervalle d’échelles angulaires. La
polarisation est sensible a la plupart des parametres cosmologiques et permet ainsi de
vérifier la consistance du modele ACDM. Par ailleurs, mesurer la polarisation du fond
diffus représente aussi une voie de détection des fluctuations tensorielles, prédites par les
modeles d’inflation, qui est I’objet de cette these.

Selon le modele standard avec inflation, nous pouvons distinguer deux types de pertur-
bations qui caractérisent la polarisation du fond diffus cosmologique : une composante
scalaire et une composante tensorielle. Ces perturbations donnent des motifs de polari-
sation sur le ciel différents.
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La détection du fond d’ondes gravitationnelles primordiales constituerait la valida-
tion du modele d’inflation. L’amplitude de ces ondes gravitationnelles est directement
proportionnelle au carré de I’échelle d’énergie de I'inflation. Cette relation permettrait
de discriminer un certain nombre de modeéles d’inflation qui existent aujourd’hui. La
mesure de la polarisation, a un niveau beaucoup plus faible que les anisotropies de tem-
pérature, est beaucoup plus difficile, nécessitant des observations multi-fréquences, une
amélioration de la sensibilité de 'instrument et un controle des effets systématiques.

Dans ce paragraphe, nous allons expliquer le mécanisme a 1’origine de la polarisation
du fond diffus et introduire le formalisme pour la décrire.

2.5.0.1 Les parameétres de Stokes

Le vecteur de polarisation d’une onde électromagnétique peut étre décrit par le champ
électromagnétique E. Les projections du champ électrique sur deux axes x et y, ortho-
gonaux & la direction de propagation k, ont pour expression

E.(t) = Ay (t)e™, (2.5.1)

E,(t) = Ay (t)e“+e) (2.5.2)

avec w la fréquence circulaire de I'onde monochromatique, A, et A, les amplitudes
complexes et ¢ la phase.

Nous pouvons distinguer deux cas suivant les valeurs des amplitudes A, et A, et le
terme de phase ¢ :

- ¢ = 0, 'onde est linéairement polarisée.

- ¢ =5 et Ay = Ay, onde est polarisée circulairement.

Un instrument mesure les moyennes des intensités quadratiques <\Ex\2> et <|Ey|2>
Ces moyennes sont réalisées sur le temps d’intégration du détecteur, grand devant la
longueur d’onde.

Toute I'information statistique de ’onde est contenue dans la matrice de cohérence C'

(1E.[*) (B.By) 1 ( I+Q U-iV )
9 = - ) , (2.5.3)
(ESE,) (|E,) o\ u+iv 1-@

avec I, Q, U, V les parameétres de Stokes qui satisfont la relation 12 > Q% + U? + V2.
Dans le cas d’un rayonnement complétement polarisé, nous obtenons I2 = Q% +U?+ V2.

Le parametre de Stokes I détermine l'intensité de I'onde. La somme des intensités
mesurée suivant les axes x et y est I = I, + I,,.

Le parametre de Stokes ) est défini comme la différence de puissance entre deux
polarisations linéaires, orientées le long de deux directions z et y : Q = I, — I,,.

Le parametre de Stokes U est la différence de puissance entre les polarisations linéaires
orientées & +45° et -45° de la polarisation verticale : U = I25 — If’ =24, A, cos(¢).

Le parametre de Stokes V définit le signe de la phase, il décrit la polarisation circulaire.
Nous ne nous intéresserons pas au parametre V car le fond diffus est linéairement polarisé
et nous n’attendons pas de polarisation circulaire.

Les parametres I et (Q permettent de déterminer les amplitudes complexes A2 et Ai,
le parameétre () donne la phase ¢.
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

Le degré de polarisation pour une polarisation linéaire est donné par

N

1

(2.5.4)

Si les axes z et y tournent d’un angle ¢ autour du vecteur d’onde E, le champ électrique

devient
E i cosp  singp E,
< E, ) a ( —sing cosp ) ( E, ) (2.5.5)

Les parametres de Stokes I et V sont invariants par rotation, ils sont indépendants du
systeme de coordonnées. Sous la rotation d’un angle ¢, les parametres de Stokes @ et U
tournent d’un angle 2¢ :

~8 ~

Q' = Qcos2¢p + Usin2p, (2.5.6)

U' = —Qsin2p + U cos 2¢p. (2.5.7)

Les parameétres de Stokes @ et U dépendent du référentiel. L’orientation de la direction
de polarisation est donnée par le signe des parameétres ) et U.

2.5.0.2 Origine de la polarisation du rayonnement de fond cosmologique

La polarisation est générée par la diffusion Thomson entre les photons et les électrons
de la surface de derniére diffusion. La section efficace de la diffusion Thomson est donnée
par

2

do 301 (2.5.8)

Q" 8r

avec or la section efficace Thomson, df2 I’élément d’angle solide, et ¢ et ¢ les directions
des polarisations linéaires des photons incidents et diffusés.

U

€.€

Cette interaction ne peut donc pas générer de polarisation circulaire, elle modifie les
amplitudes et non les phases.

Suivant la figure 2.5.1, considérons deux photons incidents sur un électron, orthogo-
naux entre eux dans un plan contenant 1’électron, respectivement suivant les directions
é1 et és. Le flux de photon représenté en bleu est plus faible que celui en rouge. Selon
I’expression de la section efficace Thomson de ’équation 2.5.8, pour chacune des direc-
tions incidentes, seule une composante de la polarisation est transmise en direction de
I’observateur : soit la direction é; provenant du photon du haut, et é3 pour le photon
de gauche. Comme I’électron sur la surface de derniere diffusion observe un flux de pho-
tons plus important dans une direction par rapport a ’autre, il résulte une polarisation
linéaire sur le flux observé. Pour générer de la polarisation, il est donc nécessaire d’avoir
une diffusion Thomson et des anisotropies quadrupolaires du flux de photons sur la
surface de derniere diffusion. Ces anisotropies peuvent provenir des inhomogénéités de
densité et de vitesse du plasma primordial. Ce mécanisme de polarisation dépend de la
durée de la recombinaison.

L’intensité incidente peut avoir différents types d’anisotropies qui géneérent ou non de
la polarisation, présentés par la figure 2.5.2 :

- le monopole pour une intensité isotrope. Il n’y a pas de polarisation résultante.
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2.5 Anisotropies en polarisation

- le dipole. Le flux de photons présente un minimum et maximum opposés géographi-
quement. La somme des flux de sens opposé est égale pour toute direction de propagation.
La polarisation de direction verticale compense la direction horizontale, il n’y a pas de
polarisation.

- le quadrupdle. Les intensités des flux incidents ne sont pas égales et I’observateur
observe donc de la polarisation sur le flux sortant.

Intensité
incidente

Intensité\

incidente

€2 [
Intensité
transmise

FI1GURE 2.5.1: Polarisation du fond diffus cosmologique : diffusion d’une anisotropie du
flux de photons sur un électron sous la forme d’un rayonnement polarisé

linéairement.
Monopole Dipole Quadrupole
‘—>‘<—‘ ‘—>‘<—‘ ‘—>Q<——

o t 1

FIGURE 2.5.2: Représentation de la direction de polarisation transmise pour deux direc-
tions orthogonales. Les traits de couleur représentent 'intensité. A gauche
est représentée une intensité isotrope : un monopdle, au milieu, une in-
tensité présentant un gradient suivant la direction verticale : un dipole,
et a droite, deux contributions d’intensité différente : un quadrupdle.

Nous allons démontrer la relation entre la polarisation linéaire et les quadrupoles.
Considérons la figure 2.5.3, avec 0 ’angle de diffusion, les coordonnées du photon incident
sont données par € et les coordonnées du photon diffusé par é.

Nous définissons les parameétres de l'intensité suivant les axes x et y

=19 (2.5.9)
2
I, = 71_2Q, (2.5.10)
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

L’intensité incidente I est non polarisée, soit I; = I; = %I "
D’apres ’équation 2.5.8, nous pouvons écrire
30'T 9 3o
I, = I I = — 2.5.11
2= g 2 (Ep)® + 1,(6,62)%) T ( )
1, = ST (L (e 2))? 1 12, )% = 3‘”1/ 29, (2.5.12)
= ——1 cos 5.
VT 8 167

car (&,.6,) = (&,-6,) = 0.

Les expressions des parametres de Stokes I et () en fonction de I, et I, sont

3
I=I,+1 _lg—TI (14 cos?0), (2.5.13)
3UT ’
Q=I1,—-1,= ?I sin? 6. (2.5.14)

Pour estimer le parametre de Stokes U, nous réalisons une projection sur les axes
tournés de 7. Dans ce nouveau systeme, le parametre de Stokes () devient le parametre
QF et, est égale au parametre U dans le systéme non tourné. Nous obtenons dans ce

nouveau systeme les expressions des parametres de Stokes

30'T /

R _ 2
I 167rI (14 cos”0), (2.5.15)
QF = 39T 1 gin2g, (2.5.16)
167
UR =o. (2.5.17)

Le plan de diffusion fait un angle ¢ avec I'observateur. Dans le systéme d’axe de
'observateur, les relations entre les parameétres de Stokes @, U et QF, U sont

Q = cos(20)Q", (2.5.18)

U = —sin(2¢)U". (2.5.19)
En intégrant sur toutes les directions incidentes, nous obtenons

30‘T

_ / 2
I = T I(0,0)(1+ cos”0)dS2, (2.5.20)
3UT / .9
Q=——[1(0,¢)sin”0cos2¢pd2, (2.5.21)
167
3o / . 92 .
U= s I (0, ¢)sin” 0 sin 2¢dQQ. (2.5.22)
T

La décomposition en harmoniques sphériques du parameétre I' est I' (6, ¢) = 3y, aim Y™ (6, ¢)

permet de réécrire les parametres de Stokes de ’onde diffusée en fonction des coefficients
multipolaires [102]
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2.5 Anisotropies en polarisation

30p (8 4 [r )
7=297(° 2z 9.5.23
167 (3ﬁa°0+3 5920 ) ( )

_ 3o 2w
Q= g Relaz), (2.5.24)

3o 27
= —4/—1 . 2.5.2
V15 m(azz) (2.5.25)

Les parametres Q et U sont générés par le terme quadrupolaire ass, donc seules des
anisotropies quadrupolaires sur la surface de derniere diffusion peuvent générer de la
polarisation linéaire.

T
T 1,QU

/ > observateur

Cy

¢ é,—1

. x:
re,e) € A
( T ) Y GgJ.Ey: 005(0)

FIGURE 2.5.3: Diffusion Thomson d’un photon par un électron.

2.5.0.3 Perturbations et figures de polarisation résultantes

Il existe trois types de perturbations de la métrique, pouvant générer de la polarisa-
tion : les perturbations scalaires, vectorielles et les tensorielles.

— les perturbations scalaires
Considérons un électron qui tombe dans un puits de potentiel, représenté par la figure
2.5.4. Dans cette figure, les cercles concentriques correspondent aux isocourbes de den-
sité. La vitesse de I’électron est d’autant plus grande qu’il se rapproche du centre de la
perturbation. Nous considérons un deuxieme électron, plus proche du centre du puits,
cet électron tombe donc plus vite et s’éloigne du premier électron. Dans le cas d’un
troisiéme électron, plus loin du centre de la perturbation, il s’éloigne aussi du premier
électron, puisqu’il tombe moins vite dans le puits. Les électrons, au méme rayon iso-
courbe, tombent a la méme vitesse, mais se rapprochent puisque les isocontours du puits
de potentiel sont concentriques. Ce phénomene produit des anisotropies sur la surface de
derniére diffusion. Si nous considérons une phase de dilatation, la situation est inversée.
L’électron central voit un électron plus proche du centre du puits de potentiel se rap-
procher, le mouvement de dilatation étant plus important dans le puits. Il observe aussi
que ’électron le plus lointain se rapproche, car la force de répulsion est plus faible. Ce
mécanisme donne lieu aussi a un quadrupdle local.

L’effet dominant qui génére de la polarisation est la conséquence du gradient de vitesse
du plasma. Si nous considérons une diffusion a la position xy de la surface de derniere
diffusion, les photons diffusés se propagent dans la direction 7 d’une distance égale au
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

libre parcours moyen A; des photons, a partir du point de diffusion. La distance parcourue
est x = xg + M. A cette méme position de la surface de derniére diffusion, le fluide de
baryons et de photons posséde une vitesse propre égale a v(x) ~ v(xg) + A\ 0;v(xo).
La température observée par un électron subit un effet Doppler tel que 9T (zp,n) =
n(v(xr) —v(ro)) ~ M j0;v(xo), quadratique en 7.

Reprenons la figure 2.5.1. Considérons un électron sur la surface de derniere diffusion,
le plasma a une vitesse négative sur ’axe des é; positif et une vitesse positive sur I’axe des
€1 négatif. L’électron verra une température plus élevée dans la direction +¢é; par rapport
a la direction +és, donc un flux de photons plus important par effet Doppler. Ainsi,
les gradients de vitesse du fluide de baryons et de photons induisent une composante
quadrupolaire de la distribution d’intensité, qui par diffusion Thomson, est convertie en
polarisation linéaire.

La figure 2.5.5 résume le mécanisme de la création de polarisation par des gradients de
vitesse. Dans le référentiel du fluide de baryons et de photons, la vitesse des particules
(représentée par les fines fleches noires) diverge radialement du point de la surface de
derniére diffusion (ronds noirs) et converge transversalement sur le point de la surface de
derniére diffusion, quand le fluide est accéléré d’un point chaud soit d’une sous-densité
et d’un potentiel maximal, a un point froid qui correspond a une sur-densité et & un po-
tentiel minimal. Les fleches noires plus épaisses représentent la direction du mouvement
du référentiel du fluide. Par effet Doppler, ce déplacement induit un quadupodle local
autour du point de la surface de derniere diffusion, qui génere une polarisation radiale
pour la figure de gauche, et une polarisation transversale pour la figure de droite.

FIGURE 2.5.4: Dans une perturbation scalaire, le flux de photons observé par un électron
présente une anisotropie quadrupolaire, ce qui génere de la polarisation
linéaire des photons diffusés.

Pour résumer, un point froid du rayonnement de fond cosmologique engendré par les
fluctuations de densité entraine une figure de polarisation radiale, et un point chaud,
une figure de polarisation tangentielle. Nous pouvons nous attendre a une corrélation
entre les anisotropies de température et de polarisation visible en comparant les spectres
de puissance de ces anisotropies. Pour un mode donné, si la recombinaison s’est dé-
roulée entre une phase de compression et de dilatation, I’observateur observera de la
polarisation.
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FIGURE 2.5.5: Mécanisme a l’origine de la polarisation du rayonnement de fond cosmolo-
gique avec les directions de polarisation, lorsque le fluide est accéléré par
rapport & un point froid (& gauche) ou décéléré par rapport a un point
chaud (& droite). Cette figure est tirée de [103].

Intéressons nous maintenant aux parametres de Stokes au voisinage d’un point chaud
ou froid. L’observateur est au centre de la sphere céleste et il regarde une perturbation a
symétrie circulaire. Dans le référentiel de ’extréma de la température, dans le systéme
de référence radial {é,,éyp} représenté par la figure 2.5.4, les parameétres de Stokes sont
donnés par les parametres @, et U,. Par symétrie, la perturbation est invariante par
parité, donc les parametres de Stokes dans ce systeme doivent étre invariants par parité,
soit ég — —éy et é, est inchangé. Dans ce repére, les parametres de Stokes I, et @, sont
invariants tandis que U, — —U,.. Il en résulte que U, = 0.

Une perturbation scalaire ne peut engendrer que de la polarisation Q),, qui est soit
radiale pour @, > 0, soit tangentielle pour @, < 0.

Les figures de polarisation des parametres de Stokes I, @Q),, obtenues pour des per-
turbations scalaires, sont représentées dans la figure 2.5.6. Ces cartes résultent de I'em-
pilement de cartes de 5° x 5° obtenues autour de chaque extréma de température. Cette
figure montre un excellent accord entre les cartes mesurées et les prédictions du modele
ACDM & six parametres. La valeur du x? de cet ajustement est 0.999 & 0.010 & 68%
de niveau de confiance [153], ce qui signifie que la physique sous-jacente est aujourd’hui
remarquablement bien comprise.

— les perturbations tensorielles
Une onde gravitationnelle peut déformer ’espace temps lors de son passage. La création
de polarisation par les ondes gravitationnelles est illustrée par la figure 2.5.7. Cette
figure montre la réponse d’un anneau de particules libres dans le plan {z,y} a une
onde gravitationnelle provenant de la direction z. L’anneau subit une compression ou un
étirement périodique, qui entraine un mouvement relatif dans les directions {z,y} sur la
surface de derniere diffusion. Si nous nous plagons dans le systeme de référence radial 1ié
a la perturbation {é,, ép}, la transformation par parité transforme {é,,ép} — {é,, —és}.
La propagation de 'onde induit que les électrons ne sont plus disposés en cercle mais
en ellipse. Par conséquent, le parametre de Stokes U, n’est pas nul. Une perturbation
tensorielle peut ainsi générer de la polarisation Q, et U,.
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FIGURE 2.5.6: Cartes des parametres de Stokes I, (), obtenues a une résolution de 30
arcminutes. Les cartes sont réalisées pour les points chauds du fond diffus
(cartes en haut a droite), pour les points froids (en haut & gauche). Les
cartes de la deuxiéme ligne sont les cartes prédites par le modele ACDM.
Cette figure est tirée de [153].
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FIGURE 2.5.7: Réponse d’un anneau de particules libres dans le plan {z,y} a une onde
gravitationnelle provenant de la direction z.

— les perturbations vectorielles
Les mouvements de vortex du fluide peuvent induire des anisotropies quadrupolaires.
Cependant, dans la plupart des modeles inflationnaires, ces perturbations sont négli-
geables.

2.5.0.4 Les champs E et B

Deux formalismes ont été développés indépendamment :

- Kamionkowski, Kosowski et Stebbins [102]. La polarisation est décrite a I’aide d’har-
moniques sphériques tensorielles.

- Seljak et Zaldarriaga [204] qui définissent la polarisation & l’aide d’harmoniques
sphériques spinnées. Il est possible de définir une base locale qui permet de décomposer
les modes de polarisation de symétrie paire (mode E) et impaire (mode B). C’est ce
deuxiéme formalisme qui a été retenu. Nous allons le décrire dans ’espace des Yj,,.

L’expression du parametre de Stokes I de I'équation 2.4.2 peut étre réécrite sous la
forme
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2.5 Anisotropies en polarisation

T(R) = armYim(R), (2.5.26)
Im

Les parametres de stokes @) et U dépendent du systeme de coordonnées comme le
montrent les équations 2.5.6 et 2.5.7 qui correspondent a une rotation des axes du systeme
de référence d’un angle . Ils doivent étre tournés dans le référentiel de ’observateur
avant d’étre superposés, comme réalisé pour produire les cartes de polarisation de la
figure 2.5.6. Les résultats obtenus ne sont donc valables que dans le systeme de référence
radial du point observé. Les parametres (Q et U sont des quantités spinnées de rang 2 ce

qui signifie que le doublet (Q,U) se transforme selon

(Q +iU) () = eT2%(Q + iU) (). (2.5.27)

Il est intéressant de définir des quantités scalaires comme pour la température, avec
lesquelles la polarisation est indépendante du systeme de référence local. Nous avons
développé les fluctuations de température du rayonnement de fond cosmologique sur la
base des harmoniques sphériques. Comme 1’objet @@ £ iU est un objet de spin 2, il peut
étre développé sur la base des harmoniques sphériques de spin 2

(QEiU)(A) = > azom+2Y"(R), (2.5.28)

1>2,|m|<l

qui satisfont aium = a2,im-

Il existe un opérateur 0 et son conjugué O introduit par Newmann et Penrose, qui
permet d’augmenter ou de diminuer le spin d’une fonction spinnée d’une unité. Nous
pouvons appliquer ces opérateurs sur 'expression Q + ¢U deux fois afin d’obtenir des
objets de spin 0, des scalaires. Dans ce cas, @ £¢U ne dépendra plus du choix de la base
des parametres de Stokes () et U

) 1/2
Qi) () = 3 [gfim 042 Yim (), (2.5.20)

Im

Les expressions des coefficients ar,, et a+o i, sont

arim = [ 40, (T (R), (2.5.30)
N O (a - [EE DT V2O LT (5
atom = [ A2y, (R)(Q £iU)(R) = = dQYy, (2)0°(Q + iU)(R).
(2.5.31)
Nous introduisons les combinaisons linéaires des a2
0 = —\02im ; 4-2im), (2.5.32)
a5 = \G2im — G=2m) (2.5.33)

2 9
_ * t _ *

avee ap,im = Ap |, €t apim = ap _p,.

Nous pouvons ainsi introduire les champs scalaires E et B des cartes, sur le ciel :
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

E(R) =) apimYim(R), (2.5.34)
lm

B(A) = apmYim (). (2.5.35)
lm

Les expressions 82 (Q=iU) () sont des quantités de spin zéro, par conséquent, les champs
E(n) et B(n) sont invariants sous rotation. Les figures de polarisation des modes E et B
sont représentées dans la figure 2.5.8. Le motif de polarisation des modes E est invariant
selon une réflexion le long d’une ligne de visée provenant du centre, tandis que le motif des
modes B est modifié. Les différentes perturbations entrainent des motifs de polarisation
différents. Une perturbation scalaire engendre de la polarisation @), ce qui correspond
seulement & des modes E. Une perturbation de type tensorielle génere de la polarisation
Q. et U,, soit des modes E et B. Ainsi, une détection des modes B constituerait des
perturbations primordiales tensorielles.

Motif de type mode E Motif de type mode B
Q>0 U=0 Q<0 U=0 Q=0 U<0 Q=0U>0
E<O B<O0

/

‘ E>0

AN \;/ —

/
—/ |
AN

\

FI1GURE 2.5.8: Figures de polarisation des modes E et B.

Nous allons maintenant regarder la parité des champs E et B. Considérons un systéme
de coordonnées {x,y} dans lequel sont définis les parameétres de Stokes @ et U, et une
transformation tel que x — —x qui laisse les autres inchangés. En coordonnées sphériques
(r,0,¢), cette transformation induit un changement de signe de ¢ et laisse les autres

invariants. Par cette transformation, nous obtenons Q' (') = Q(n) et U'(d') = —U ().
Dans cette méme base, nous obtenons alors g jm = GEm €t g = —aBm, ce qui
implique

E'(7')=E(n), B (d')=-B(7). (2.5.36)

Nous avons ainsi montré que les champs E et B sont des champs scalaires, et que sous
une transformation de parité du systéme local, le mode E est invariant et le mode B
change de signe.

Afin de caractériser le rayonnement de fond cosmologique statistiquement, de la méme
fagon que pour les anisotropies de température, nous pouvons définir les spectres de
puissance de la polarisation, ainsi que le spectre de puissance de corrélation tempéra-
ture/polarisation. Nous disposons de trois variables scalaires T', F et B qui permettent
de former six corrélations : TT', FE, BB, TE, EB, T'B. Le champ B a une parité op-
posée a T et E, donc les spectres T'B et EB sont nuls. Les corrélations des coefficients
d’expansion donnent

<a;7l/m/aT,lm> = CZ’Tle,lém/m7 (2537>
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2.5 Anisotropies en polarisation

(@ @B ) = CLEBO 8, s (2.5.38)
(a3 0 @Bim ) = CLBBO 0, s (2.5.39)
(@ @ im ) = CLrEy 8, s (2.5.40)
<a*B7l/m/aE7lm> = <a2’l/m/aT71m> =0. (2.5.41)

Nous pouvons alors définir quatre spectres de puissance tel que

Cirr = 2111 > <a;lmaT,lm>, (2.5.42)
Cipe = 57 S {ehumerim) (2.5.43)
Cipp = 2111 > <a*B7lmaB,lm>, (2.5.44)
Cirg = 211+1 ; <a;lmaE,lm> . (2.5.45)

La figure 2.5.9 représente les spectres de puissance Cjpr (noir), C rg (rouge), Ci gr
(vert) et Cj pp (bleu) obtenus des données de WMAP 3ans [91]. La ligne pointillée du
spectre T'E indique la zone d’anticorrélation entre les spectres TT et EE. La variance
cosmique est indiquée par les zones colorées autour de chaque ajustement. La courbe
bleue représente la courbe théorique du spectre BB. Le signal des modes B lentillé
est représenté par la courbe bleue pointillée. Une polarisation d’origine scalaire peut par
lentillage gravitationnel acquérir une composante vectorielle. Ainsi, cet effet peut générer
des modes B. Ces modes peuvent dominer sur les modes B primordiaux en fonction de
I’énergie de I'inflation. Le modele d’avant-plans avec le synchrotron et ’émission de la
poussiére est représenté par les courbes pointillées vertes pour le spectre EE et bleues
pour le spectre BB.

Les pics du spectre de puissance de la température correspondent aux creux du spectre
de puissance des modes E. Nous avons vu que la contribution majeure au quadrupdle
local sur la surface de derniere diffusion provient de I'effet Doppler et que les gradients
de vitesse dans le fluide sont en quadrature de phase avec les fluctuations de densité.
Les pics pairs du spectre de puissance des anisotropies de température correspondent
a des perturbations en état de compression maximale et les pics impairs en état de
dilatation maximale, ce qui correspond, dans les deux cas, a vitesse du fluide quasi nulle.
Les creux du spectre de puissance des anisotropies de température correspondent a une
perturbation en cours de compression ou en cours de dilatation, donc a une vitesse du
fluide maximale. Il devrait donc avoir anticorrélation entre les spectres de puissance
Cirr et Cpgg. Cette anticorrélation a été mesurée par les données de l'instrument
QUAD [163], visible sur la figure 2.5.10. La figure 2.5.11 représente la mesure du spectre
de puissance C; g du satellite WMAP-9ans [24].
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FIGURE 2.5.9: Figures des spectres 7T (noir), TE (rouge) et EE (vert) obtenus des
données de WMAP 3ans [91] (Credit : NASA/WMAP Science Team).
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FIGURE 2.5.10: Correspondance entre les pics de spectre T'T et les creux du spectre EE
du rayonnement de fond cosmologique (source [163]).

Dans les années 80, il existait deux scénarios pour la génération des perturbations
primordiales : celles isocourbes induites par des défauts topologiques et celles adiaba-
tiques signatures d’'un modele d’inflation. L’inflation géneére des fluctuations de densité
proportionnellement identiques pour tous les composantes du plasma primordial : des
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2.5 Anisotropies en polarisation

fluctuations adiabatiques. Les fluctuations de densité suivent alors de la méme maniere
les fluctuations en température pour les modes gelés. Pour les fluctuations isocourbes,
la somme des fluctuations de densité de toutes les especes est nulle. L’observation des
anisotropies aux moyennes échelles favorise les fluctuations adiabatiques. La forme du
spectre 2.5.11 est en faveur de la nature adiabatique des perturbations.
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FIGURE 2.5.11: Spectre C; g obtenu des données WMAP-9ans [23] en noir. La courbe
rouge représente le spectre ajusté du spectre en température.

2.5.0.5 Effets de diffusion et de gravité

Le taux de polarisation du rayonnement de fond cosmologique est de I'ordre de 5% des
fluctuations de température, c’est a dire de I’ordre du mK [87]. Cette polarisation linéaire
est générée par les quadrupdles sur la surface de derniére diffusion. Les perturbations sca-
laires (fluctuations de densité) et les perturbations tensorielles (ondes gravitationnelles)
peuvent créer ces quadrupoles, et génerent de la polarisation @, et de la polarisation
(Qr, U,) respectivement.

Différents mécanismes peuvent modifier la polarisation apres la recombinaison comme
la réionisation et le lentillage :

— Réionisation
Apres la recombinaison, les nuages d’hydrogeéne neutres deviennent ionisés, lorsque les
premieres sources lumineuses apparaissent. Le mécanisme de la réionisation est encore
mal connu, il dépend de la nature des sources d’ionisation. Des informations pourront
étre apportées par 1’étude de la raie 21 cm d’hydrogene avec les expériences LOFAR [203]
ou SKA [127]. Les données du satellite WMAP ont contraint le début de la réionisation a
un décalage spectral de 20 [24]. Des indications sur la fin de la réionisation sont apportées
par I’étude de ’absorption des spectres de quasars a grand décalage spectral par 'effet
Gunn-Peterson, qui fournit la valeur z ~ 6 — 8.

A la réionisation, une partie des photons du fond diffus interagit de nouveau avec
les électrons de la surface de derniere diffusion par diffusion Thomson. Ces interactions
géneérent & nouveau de la polarisation car les électrons diffuseurs peuvent observer un
quadrupoéle du rayonnement de fond cosmologique. Seulement une fraction de photons
est diffusée, mais cette fraction a un impact sur la polarisation aux grandes échelles
angulaires de 'ordre de 10°, sous la forme d’un pic dans les spectres de polarisation. Ce
processus est différent de celui de la recombinaison car les quadrupdles dans le cas de la
réionisation sont engendrés par les anisotropies du fond diffus & la recombinaison et non
par les perturbations primordiales scalaires.
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

L’amplitude de ce pic est proportionnelle a la profondeur optique de la réionisation
7 et sa position dépend du décalage spectral de la réionisation. Dans un modéle sans
réionisation, le spectre de puissance des modes B ne présenterait pas de pic a [ < 10. Le
pic de réionisation représente donc une possibilité de détection des modes B, mais aussi
de mesurer I’épaisseur optique de la réionisation et ainsi de contraindre le mécanisme de
la réionisation. A I’heure actuelle, seule I’expérience WMAP a permis d’observer le pic
de réionisation des modes E.

— Effet de lentille gravitationnelle

La propagation des photons, depuis la surface de derniere diffusion, peut étre déviée
gravitationnellement par une concentration de masse dans la ligne de visée. Cet effet
modifie a la fois les anisotropies de température et de polarisation. Une figure de polari-
sation sans composante de mode B, a la recombinaison, pourra acquérir une composante
en mode B par lentillage gravitationnel. Un photon, qui se propage initialement dans
la direction 7, va étre dévié dans la direction 7' par une concentration de masse. Les
champs de température et de polarisation, initialement X (7) s’écrivent alors

o . o [T, ¥ (5 D()i) (D(aree) = D(2)\*
X (n+ Vo(n)) avec ¢(n) = 2/z:0 d H) ( D(2e) D(2) ) ,  (2.5.46)

avec V(i) est la déflexion angulaire, gouvernée par la projection du champ gravita-
tionnel ¢(n) , D(z) la distance comobile et ¥ le potentiel gravitationnel.

Les structures qui induisent ce potentiel sont tres peu corrélées aux grandes échelles,
donc leffet du lentillage gravitationnel est surtout visible aux petites échelles du spectre
de puissance. Le lentillage gravitationnel conserve localement les parameétres de Stokes
Q, et U,, mais il provoque un mélange entre les modes de polarisation E et B. Les
modes B étant beaucoup plus faibles que les modes F, les modes B issus du lentillage
des modes E peuvent dominer aux petites échelles angulaires le spectre des modes B
primordiaux, si le rapport tenseur sur scalaire est inférieur & 1072, La soustraction de ce
signal sera délicate et nécessitera la mesure des modes B aux petites échelles [182]. Cet
effet affecte donc les champs T', E et B et introduit des corrélations entre eux tel que les
corrélations T'B et EB deviennent non nulles. La polarisation est le signal qui permet
d’obtenir la meilleure précision sur la reconstruction du champ de déflexion V(7).
Sa mesure apporte des contraintes sur le parametre de densité de courbure Qg , de la
masse des neutrinos, ’équation d’état de 1’énergie noire w et les ondes gravitationnelles
primordiales. En effet, par la détermination du champ de déflexion V(1 ), en utilisant la
corrélation E'B et en soustrayant du signal I’effet de ce champ sur les modes E obtenu par
des simulations, il est possible d’obtenir une limite de détectabilité du rapport tenseur
sur scalaire r. Le spectre des modes B lentillé est représenté par la courbe bleue pointillée
dans le figure 2.5.9.

2.5.1 Contraintes cosmologiques

Le tableau 2.1 donne les valeurs des parametres cosmologiques pour un modele ACDM
a six parametres (les six premiers parametres du tableau). Le modele ACDM est celui
d’un univers de Friedmann-Robertson-Walker, de géométrie presque plate, contenant de
I’énergie noire et de la matiere noire, des perturbations adiabatiques avec des conditions
initiales proches de I'invariance d’échelle. La troisieme colonne indique les valeurs de ces
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2.5 Anisotropies en polarisation

parametres obtenues des résultats du rayonnement de fond cosmologique des données
en température du satellite Planck [156] et des données en polarisation WP du satellite
WMAP [24] aux grandes échelles angulaires. La quatriéme colonne combine ces deux jeux
de données avec les données des expériences au sol SPT [174] et ACT [112] caractérisant
les petites échelles angulaires et les données des oscillations baryoniques acoustiques
des sondages 6dF [27], SDSS [15], BOSS [38, 5] et WiggleZ [29]. De ces résultats, nous
pouvons constater que l'indice spectral des fluctuations primordiales ng a été fermement
établi a une valeur inférieure a 1 & 50, ce résultat est en faveur des modeles d’inflation.

Parameétres Symboles Planck+WP CMB+BAO
68% d’intervalle de confiance
Profondeur optique de la réionisation T 0.089fgzgﬁ 0.092 + 0.013
Puissance en échelle log des perturbations
primordiales de courbure (kg = 0.05 Mpc—!) (10704, 308970 0o S091 50,029
100X 7« /D4 10005 1.0413 £ 0.00063 | 1.04147 £ 0.00056
Densité de la matiére baryonique Qph2 0.0220540.00028 | 0.02214 + 0.00024
Densité de la mati¢re noire Qch? 0.1199 4+ 0.0027 0.1187 £+ 0.0017
Densité de 'énergie noire Qa 0.68510:018 0.692 % 0.010
Indice spectral N 0.9603 4+ 0.0073 0.9608 £ 0.0054
Constante de Hubble Hp km.s~1.Mpc~! 67.3£1.2 67.80 = 0.77

95% d’intervalle de confiance

S - +0.80 0.54
Nombre d’espéces de neutrinos Neygy 3.517 )y 3.301‘051

Masse des neutrinos [eV] > m, < 0.933 < 0.230

TABLE 2.1: Parametres cosmologiques obtenus pour un modéle ACDM pour des pertur-
bations adiabatiques basés sur un ajustement du spectre de puissance des
anisotropies de température des données du satellite Planck combinées avec
les données de polarisation de WMAP dans la troisiéme colonne et avec les
données de SPT et ACT (CMB) et des oscillations acoustiques baryoniques
(BAO) dans la quatrieme colonne. [156]. Le parametre r, est la taille como-
bile de I’horizon sonore et D4 la distance du diametre angulaire.

Certaines combinaisons de parameétres cosmologiques vont fournir un spectre de puis-
sance presque identique. En particulier, les parametres cosmologiques sont fortement
dégénérés, si les données a grandes échelles angulaires sont limitées en rapport signal-
sur-bruit. Par exemple, il est possible de faire varier simultanément le parametre de
densité de 1’énergie noire et de la courbure, en conservant une valeur fixe de la distance
du diametre angulaire de la surface de derniere diffusion, et le spectre de puissance des
anisotropies reste alors invariant. La distance du diameétre angulaire de la surface de
derniere diffusion Dyg est égale a la taille de ’horizon Ry aujourd’hui, soit

Ry = jS% pour un univers ouvert, sans densité d’énergie noire,

_ 2c :
Ry = Qo H POUT un univers plat.
La taille du premier pic du spectre de puissance des anisotropies est déterminée par

le rapport Drs/Rpy.
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Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique

Deux exemples de dégénérescence sont représentés par la figure 2.5.12. La figure de
gauche représente 'influence de la constante cosmologique €25 g sur le spectre des ani-
sotropies de température, a valeurs de ppo et h fixées pour chaque spectre. Les valeurs
de Q5 sont de bas en haut 0 (pointillés), 0.4, 0.6, 0.7, 0.8 (traits pleins) et 0.9 (ti-
rets) pour 1 de 0 a 1000. Les valeurs des parametres de densité Qp o et €, varient
(24,0 + Qo ~ 1). Nous observons que les pics sont décalés vers les grands multip6les.
La figure de droite représente 'influence de la courbure sur ce spectre. Nous constatons
qu’aux petites échelles angulaires, pour une densité totale faible, I’effet Sachs-Wolfe do-
mine. A densité de matiere fixée, le parametre de densité vaut 1.0 (pointillés), 0.8, 0.6,
0.4 (traits pleins) et 0.2 (tirets). Les contraintes peuvent étre améliorées et les dégénéres-
cences levées par la combinaison d’autres sondes cosmologiques comme la distribution
de matiere, 'abondance des amas de galaxies, le lentillage gravitationnel, les supernovae
de type la, la distribution des nuages de la forét Lyman a.

Il a été montré qu’afin de briser ces dégénérescences, le spectre de puissance doit étre
obtenu jusqu’a des échelles de [ ~ 2500 & un niveau de précision de 1073 sur les premiers
pics acoustiques.
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FIGURE 2.5.12: A gauche, est représentée l'influence de la constante cosmologique €2,
sur le spectre des anisotropies de température. A droite est représentée
I'influence de la courbure sur ce spectre. (source [168]).

Les mesures de polarisation vont permettre de lever certaines dégénérescences et de
comparer avec les résultats obtenus les jeux de données en température. Un exemple
de dégénérescence levée par la polarisation est le couple de parametres (7, n). Lorsque
I'indice spectral ng augmente, 'amplitude des pics du spectre de puissance en tempéra-
ture, augmente. Cet effet peut étre contrebalancé par une augmentation de 1’épaisseur
optique de la réionisation 7, celui-ci a pour effet d’atténuer la puissance du spectre d’un
facteur e”7. Cependant, cette dégénérescence peut étre levée par la mesure du pic de
réionisation aux grandes échelles dans les spectres de polarisation.

Un ajustement des spectres de puissance du fond diffus permet de contraindre un
certain nombre de parameétres cosmologiques

- densité de courbure Qg
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2.5 Anisotropies en polarisation

Le parametre de densité de courbure est négligeable dans 'univers primordial, ou la
matiere et le rayonnement dominent sur la courbure et 1’énergie noire. Le parameétre
Qi n’a donc pas d’effet sur la forme des pics du spectre de puissance des anisotropies.
Si I'univers est ouvert Qi > 0, 'angle sous-tendu sur le ciel diminue, ce qui induit un
déplacement des pics du spectre vers la droite. A 'inverse, si 'univers est fermé, les pics
du spectre de puissance sont déplacés vers la gauche.

- densité d’énergie noire 25
Le parametre d’énergie noire n’a pas d’effet sur la forme des pics du spectre de puissance

des anisotropies. Cependant, il a un impact sur leur position, car la conversion de la
distance physique des oscillations en échelle angulaire dépend de ce parametre.

- densité des baryons et densité de matiere €2y et €,

La hauteur relative des pics acoustiques (entre les pics pairs et impairs) permet de
contraindre la densité de baryons 2, pour une valeur de h fixée. Le rapport /€,
permet de déterminer I’amplitude des pics acoustiques : des valeurs plus élevées de la
densité de baryons renforcent les pics de compression. La fréquence d’oscillation du
plasma de baryons et de photons dépend de la vitesse du son, celle-ci est inversement
proportionnelle & la densité des baryons. Ainsi, plus la densité de baryons augmente,
plus la fréquence d’oscillation est faible.

- constante de Hubble Hj

La distance entre ’observateur et la surface de derniere diffusion est inversement propor-
tionnelle au facteur de Hubble Hy. Si la valeur de ce facteur est augmentée, la distance
a la derniere diffusion est diminuée, ce qui entraine un décalage du spectre de puissance
vers les grandes échelles angulaires.

- indice spectral ng

L’indice spectral ng peut étre contraint par le spectre de puissance des anisotropies de
température. Le spectre des fluctuations primordiales peut étre modélisé par une loi de
puissance k™s. Une variation de I'indice ng modifie la pente globale du spectre.

- masse des neutrinos ), m,

L’effet de ce parametre sur le spectre en température est faible, mais une mesure de la
polarisation des modes B résultant du lentillage gravitationnel et d’autres observables
peuvent contraindre ce parameétre.

- le rapport tenseur sur scalaire r

Le rapport tenseur sur scalaire a été introduit dans le chapitre précédent comme étant
le rapport des contributions des perturbations scalaires et tensorielles au spectre de
puissance, pour le terme quadrupolaire (I = 2). La limite supérieure sur le parameétre r,
4 95% de niveau de confiance, est 7 < 0.12 pour k = 0.02 Mpc~! obtenue des données
de Planck et de WMAP et r < 0.111 ajustée des données du fond diffus des expériences
Planck, WMAP, SPT, ACT, et des données des oscillations baryoniques acoustiques.
La figure 2.5.13 indique les derniéres contraintes sur les spectres de puissance C)rg,
C1.eE et C, g, fournies par I'expérience BICEP 1-2 ans [190]. Les contraintes apportées
par les expériences de modes B de polarisation sur ce parametre ne sont pas encore
compétitives avec les contraintes fournies par ’observation des spectres de puissance
TT, TE et EE; un ordre de grandeur doit étre gagné avant d’obtenir des contraintes
sur r significativement meilleures que celles issues de la mesure des autres spectres.
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FIGURE 2.5.13: Résultats de I'expérience BICEP 1-2ans [190] publiés en 2010. Les figures
indiquent les derniéres contraintes sur les spectres de puissance Cj 7,
C1.eE et C; pp (source [45]).

2.6 Les modes B de polarisation du fond diffus

Les modes B primordiaux de polarisation n’ont pas encore été détectés. Ils peuvent
étre uniquement générés par les perturbations tensorielles de la métrique. La détection
des modes B constituerait une preuve des modes tenseurs et donc une validation du
modele d’inflation. La mesure du rapport entre I’amplitude des perturbations tensorielles
et amplitude des perturbations de densité, défini par r, permettra de discriminer un
certain nombres de modeles d’inflation. Selon les modeles d’inflation, les prédictions sur
la valeur de r sont 1072 < r < 0.1. Les modeéles d’inflation apportent des conditions
initiales, permettant de générer les perturbations dans I'univers, résoudre le probleme de
platitude de I'univers, le probléme de I’horizon et l'inexistence de monopodles. Ainsi, la
détection des modes B constitue un enjeu de la cosmologie observationnelle. Un certain
nombre d’expériences se sont lancées aujourd’hui dans cette détection, difficile, par la
faible amplitude du signal attendue et par la contamination des avant-plans polarisés et
des effets systématiques.

2.6.1 Pourquoi le smoking-gun?

Le modele d’inflation prédit des perturbations tensorielles, correspondant & un fond
stochastique d’ondes gravitationnelles. Le spectre de ces ondes gravitationnelles dépend
de I'échelle d’énergie de I'inflation E;,f.
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Dans le premier chapitre, nous avons défini ’observable du rapport tenseur sur scalaire
r comme étant de facon approximative, le niveau des modes B de polarisation par rapport
aux modes F

A3k
"7 ARy

avec A¢(k) le spectre de puissance des perturbations tensorielles et Ag(k) le spectre
de puissance des perturbations scalaires.

(2.6.1)

Ce rapport est relié a 1’énergie d’inflation par

r=8x 1073(Ej,r/10'%Gev)?, (2.6.2)

pour une amplitude scalaire Ag(kg = 0.002Mpc~1). Par exemple, pour une valeur du
rapport tenseur sur scalaire égale & r ~ 1072, alors Fjj, Y 10'6 GeV, ce qui correspond
a une échelle d’énergie de l'ordre de GUT. Les mesures de I'amplitude des spectres
de puissance et des indices spectraux n; et ng permettront de déterminer le potentiel
d’inflation.

Des projets ont pour objectif de détecter directement les ondes gravitationnelles comme
le projet NGO du premier observatoire spatial d’ondes gravitationnelles, et I'interféro-
metre au sol VIRGO.

Dans le cadre de I’étude du rayonnement de fond cosmologique, il existe deux échelles
angulaires pour détecter les modes B des ondes gravitationnelles primordiales :

- Péchelle [ < 10 ou la polarisation est issue de la réionisation (pic de réioni-
sation),

- I’échelle [ ~ 100 ot le signal provient de la recombinaison de la diffusion des
extrémas de température.

D’un point de vue observationnel, la détection du signal des modes B de polarisation
de la réionisation nécessite une couverture du ciel complete et une grande couverture
en fréquence afin de soustraire 1’émission galactique et les sources astrophysiques. Afin
de détecter le signal de la recombinaison, il est nécessaire d’observer des régions du ciel
relativement propres pour minimiser les avant-plans, avec une bonne résolution angulaire.

2.6.2 Champ de vue des expériences actuelles

Un certain nombre d’expériences ont pour objectif la détection des modes B. La plu-
part sont basées sur la technologie d’un imageur. Il est intéressant de rappeler que
Iinstrument, qui a détecté les modes E de polarisation est I'interférometre DASI [113].
Cependant, accroitre la sensibilité d’un interféromeétre nécessite d’augmenter le nombre
de voies, donc de corrélations, ce qui devient, d’un point de vue instrumental complexe,
et tres couteux. L'instrument QUBIC va constituer la seule expérience pour la détection
des modes B a réunir ces deux technologies dans un concept novateur, afin de béné-
ficier des avantages apportés par linterférométrie et 'imagerie. L’amplitude attendue
des modes B étant tres faible, sa détection nécessite de réunir un certain nombre de
parametres : la sensibilité de 'instrument, sa couverture en fréquence, sa couverture du
ciel, une bonne fenétre atmosphérique dans le cas d’une expérience au sol, le contréle des
erreurs instrumentales et la soustraction de la contamination par les avant-plans. Les ex-
périences dédiées a I’étude du fond diffus sont des expériences au sol, des ballons ou des
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satellites. Les expériences ballons et les satellites ont des détecteurs de meilleure sensi-
bilité. Par rapport aux expériences au sol, ils bénéficient d’un environnement thermique
tres propre, qui requiert des détecteurs avec une puissance de saturation et un bruit
de fond plus faibles, la charge thermique de ’atmosphere et le bruit de photons étant
réduits. Cependant, les mesures sont impactées par les particules cosmiques (glitches),
contrairement aux expériences au sol, qui sont protégées par I’atmosphere. En terme de
temps d’intégration, celui d’une expérience ballon est de 20 jours environ, le temps de
vie d’un satellite est limité par son systéme cryogénique qui peut durer de 2 a 4 ans,
contrairement a une expérience au sol, qui n’est pas limitée en temps d’observation. Cette
derniére présente aussi ’avantage de pouvoir étre calibrée sur son lieu d’observation. De
plus, les expériences satellites et ballons sont limitées par leur poids, ce qui contraint la
taille de leur optique et de leur plan focal.

Un avantage majeur d’un satellite est qu’il permet une tres bonne couverture du ciel
(80% en moyenne), par rapport a une expérience au sol (2%). Cependant, le cotit d’un
satellite est largement supérieur & celui d’un ballon et d’un instrument au sol et beaucoup
plus long a déployer. Les expériences au sol et ballons permettent ainsi de mettre au
point et de tester I'instrumentation d’une future mission satellite.

Nous allons expliciter les critéres nécessaires afin de détecter les modes B de polari-
sation du fond diffus :

— la sensibilité
La sensibilité des détecteurs se rapproche actuellement de la limite physique du bruit, soit
le bruit de photons lui-méme. Aujourd’hui, la meilleure facon d’augmenter la sensibilité
est donnée par le produit nombre de détecteurs x temps d’intégration. Augmenter la
sensibilité d’un instrument signifie augmenter son temps d’observation ou augmenter son
nombre de détecteurs ou en utilisant des composantes multimodes, ou en augmentant
la bande passante comme utilisé pour le projet PIXIE [110] ou les quatre. Le temps
d’intégration ne pouvant étre considérablement augmenté, les instruments doivent alors
posséder un plan focal équipé de milliers de détecteurs, développé sous forme de matrices.

— la couverture en fréquence

Les expériences satellite permettent d’observer dans un grand nombre de bandes de
fréquence. Méme si 'atmosphere est non polarisée, la couverture en fréquence d’une
expérience au sol est limitée par les raies d’oxygene vers 60 GHz. A cette fréquence,
I’atmosphere est completement opaque. A une fréquence supérieure a 150 GHz, la fenétre
atmosphérique devient relativement opaque. Les fréquences au sol d’observation sont
90 (ou 100), 150 et 220 GHz. Le Déme C est caractérisé par une atmosphere séche et
transparente, la concentration en vapeur d’eau et en aérosol est inférieure a celle des sites
terrestres classiques, donc ’atmosphere de ce site ouvre de nouvelles fenétres spectrales
d’observation, notamment dans le domaine submillimétrique [197]. Afin de bénéficier
d’une bonne fenétre atmosphérique, les expériences au sol s’installent en Antarctique ou
sur le plateau d’Atacama au Chili & haute altitude (3000 m).

— les avant-plans
Afin de soustraire la contamination des avant-plans, il est nécessaire d’avoir des obser-
vations des avant-plans polarisés sur un grand nombre de bandes de fréquence, avec
une bonne résolution angulaire afin de réaliser des cartes. Dans le but de la détection
des modes B, I'expérience doit aussi posséder une bonne couverture en fréquence pour
contraindre un grand nombre de parametres requis pour caractériser les avant-plans.
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2.6 Les modes B de polarisation du fond diffus

Selon les objectifs scientifiques et l'intervalle de multipdles d’observation, les expé-
riences vont présenter des technologies différentes. Nous avons réalisé une liste non ex-
haustive des expériences actuelles déployées au sol et ballon selon les échelles angulaires
observées

- petites échelles angulaires

Les expériences au sol ACTPol [133] et SPTpol [125] ont pour but de contraindre un
rapport tenseur sur scalaire de 0.01 et de 0.025 respectivement & 95% niveau de confiance.
Ces expériences se sont aussi concentrées sur la recherche d’amas et les modes B du
lentillage gravitationnel.

L’expérience au sol ACTPol est un télescope de 6 m de diametre, qui a été installé
dans le désert d’Atacama au Chili en 2012. Il est composé d’un systeme optique hors-axe
grégorien constitué de deux miroirs et est équipé de 3072 TES (transition-edge sensor)
bolometres. Il observera dans trois bandes de fréquence (150, 220 et 275 GHz) avec
Iinstrument final et les résolutions angulaires pour ces trois bandes de fréquence sont
respectivement 2.5, 1.5 et 1 arcminutes. Le champ de vue sera de 4000 degrés carré.

Le télescope de 10 m de SPTpol a été installé au Pole Sud en 2011. Le systéme
optique est un systéme hors-axe grégorien. Le plan focal est équipé de 960 bolometres. Les
fréquences d’observation sont 90, 150 et 220 GHz, et les résolutions angulaires respectives
sont 1.6, 1.0 et 0.8 arcminutes. Le champ de vue sera de 2500 degrés carré.

- échelles angulaires intermédiaires

Des expériences comme les instruments POLARBEAR [106] et le ballon EBEX [139] vont
se concentrer sur les multipdles intermédiaires dans le but de la détection du spectre de
polarisation des modes B induit par lentillage gravitationnel.

Depuis 2011, l'instrument POLARBEAR est installé sur le plateau d’Atacama au
Chili, le télescope est équipé d’un systeéme optique de lentilles et d’un plan focal de 1200
TES détecteurs. L’instrument observe dans deux bandes de fréquence 150 et 220 GHz.
La polarisation est modulée grace a la rotation d’'une lame demi-onde. La résolution
angulaire de I'instrument est 3.5 arcminutes. Cette expérience a pour but de contraindre
un rapport tenseur sur scalaire de 0.025 & 95% de niveau de confiance.

Le ballon EBEX est constitué de 1320 TES bolomeétres, observant dans trois bandes
de fréquence 150, 220 et 410 GHz. Une modulation de la polarisation est réalisée par une
lame demi-onde. La résolution angulaire est de 2 a 8 arcminutes permettant de couvrir
un grand intervalle de multipdles. L’expérience vise un rapport tenseur sur scalaire de
0.03 & 95% de niveau de confiance.

- petits multipoles

Des expériences comme ABS [67], BICEP [190], Keck [137] et le ballon SPIDER [130]
vont observer a bas multipole avec une moins bonne résolution angulaire.

L’instrument ABS a été déployé en 2012 dans le désert d’Atacama au Chili. Il observe
le ciel sur une grande bande de fréquence autour de 145 GHz. Il est équipé d’un grand
focal contenant 240 TES et d’un systéme optique composé de miroirs, ainsi que d’une
lame demi-onde pour moduler la rotation. La résolution angulaire est 30 arcminutes.
L’objectif du rapport tenseur sur scalaire est 0.015 avec 95% de niveau de confiance.

L’instrument Keck est le nouveau télescope du programme de BICEP et BICEP 2,
installé au Péle Sud. Les expériences BICEP 2 et Keck utilisent la méme technologie bo-
lométrique pour la détection composée de 512 TES et le méme systeme optique composé
de lentilles. Les deux expériences ont comme bandes de fréquence d’observation 100, 150
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et 220 GHz et une résolution angulaire de 36 arcminutes. L’expérience BICEP 2 a pour
objectif un rapport tenseur sur scalaire de 0.01 et Keck de 0.006 avec 95% de niveau de
confiance. Les différences entre ces deux expériences sont la technologie des détecteurs
et la cryogénie. L’instrument BICEP a été installé en 2010 et Keck en 2011.

Le ballon SPIDER sera composé de 3000 TES observant dans trois bandes de fré-
quence 90, 145 et 280 GHz. Le vol est prévu pour 2013. L’instrument pourra couvrir un
intervalle de multipoles de (=20 & 200 grace a une résolution angulaire 30 arcminutes.
La modulation de la polarisation est réalisée par une lame demi-onde rotative. L’objectif
est un rapport tenseur sur scalaire de 0.02 & 95% de niveau de confiance.

Au niveau spatial, le satellite Planck permettra d’améliorer la mesure du spectre de
puissance des modes FE et la contrainte sur le spectre de polarisation des modes B, no-
tamment par une éventuelle détection du pic de réionisation (le but est de contraindre
un rapport tenseur sur scalaire de 0.05 & 95% de niveau de confiance), ainsi que notre
compréhension des avant-plans polarisés. La moitié des données en température a été pu-
bliée début 2013 et deuxieme partie ainsi que les données en polarisation seront publiées
en 2014.

Des futures expériences spatiales comme COrE [194], CMBpol [21], PIXIE [110],
PRISM [162] et LiteBird [89] prévues a partir de 2020, permettront de contraindre un
rapport tenseur sur scalaire de r ~ 1072 & 95% de niveau de confiance. Ces missions
satellites contiendront beaucoup de canaux de fréquence permettant d’apporter des in-
formations sur les avant-plans astrophysiques avec une couverture du ciel de 70 a 80%.
L’instrument CORE a été proposé en réponse a ’appel de 'ESA 2015-2025 pour une
mission M et I'instrument CMBPol a ’appel de la NASA pour une mission M, ils pré-
senteront un nombre de détecteurs allant de 64 a 1800 et de 84 a 3048 respectivement.
Le projet PRISM est une mission de classe L proposée en réponse a 'appel de 'ESA
2013 qui consistera en deux instruments : un polarimetre a grande résolution angulaire
et un spectrometre a faible résolution angulaire. Ces instruments permettront en plus
de I’étude de l'inflation par la mesure de la polarisation du fond diffus, du lentillage
gravitationnel et de la contrainte des non-gaussianités, d’améliorer la connaissance sur
les amas de galaxies via l'effet Sunyaev Zeldovi’ch cinétique et thermique. Ils fourniront
aussi de nouvelles contraintes sur les distorsions spectrales du spectre du fond diffus et
sur les processus du milieu galactique.

2.7 Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons montré que le modele ACDM avec inflation décrit bien
la physique du fond diffus cosmologique. Les observations futures de cette sonde permet-
tront d’apporter des informations sur différents domaines de la cosmologie. Des mesures
de la température et de la polarisation, sur une grande surface du ciel, avec une grande
résolution, permettront de reconstruire l'effet du lentillage gravitationnel sur le fond
diffus et d’ouvrir une nouvelle fenétre sur ’étude de la distribution de matiére a un
décalage spectral z = 2. Des observations avec une résolution de ’ordre de ’arcminute
permettront de réaliser des catalogues de galaxies sur un large intervalle de décalage
spectral. Ces catalogues d’amas pourront étre utilisés dans le but d’étudier la formation
des structures et leur évolution. Aujourd’hui, le spectre de puissance des anisotropies en
température est déterminé avec une précision limitée seulement par la variance cosmique
grace au satellite Planck. Le satellite Planck devrait aussi publier dans quelques mois un

90



2.7 Conclusion

spectre EFE également limité par la variance cosmique jusqu’a [ ~ 800. Un des résultats
remarquable est 'excellent accord entre ’ajustement des données du fond diffus et le
modele ACDM a six parametres, avec une estimation de ces parametres tres précise.

Un des prochains objectifs de la cosmologie actuelle est la détection et la caractérisa-
tion des modes B de polarisation du fond diffus cosmologique. La mesure aux grandes
échelles de ces modes de polarisation constitue une signature des ondes gravitationnelles
primordiales, prédite par les modeles d’inflation. L’amplitude des modes B est définie par
I’échelle d’énergie de 'inflation. La mesure de cette amplitude nous donnerait ainsi acces
a la valeur de ’énergie d’inflation et donc a la physique de 'inflation. Des mesures ac-
tuelles ont permis déja de fournir des contraintes supérieures sur les modeles d’inflation.
Mais, la détection nécessite le développement d’un instrument avec une sensibilité en
polarisation déterminée uniquement par les limites astrophysiques. Ce critére nécessite
un instrument tres sensible et un trés bon controle des effets systématiques. Un certain
nombre d’expériences au sol ou ballon ont été développées pour la détection des modes
B de polarisation. La plupart ont pour objectif de contraindre un rapport tenseur sur
scalaire de 0.01. C’est aussi dans cette quéte que ’expérience au sol QUBIC s’est lancée,
avec un principe novateur, le concept de I'interférométrie bolométrique, que nous allons
expliquer dans le chapitre suivant.

A Theure actuelle, nous pouvons espérer une détection proche des modes B lentillés
dans un premier temps, puis des modes B primordiaux par la mesure du pic de réioni-
sation. Suite a cette détection, de fagon analogue a la caractérisation des anisotropies
de température, la mesure ultime des anisotropies de polarisation des modes B pourrait
étre réalisée dans ’espace. Des futures expériences satellites, prévues a partir de 2020,
ont pour objectif d’atteindre un rapport tenseur sur scalaire de 0.001.
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Chapitre 3

L’instrument QUBIC - Concept de
I'interférométrie bolométrique

Dans ce chapitre, nous allons introduire les notions d’interférométrie radio nécessaires a,
la compréhension de la technologie de 'interférométrie bolométrique, concept de I'instru-
ment QUBIC. Ce concept novateur a pour but de réunir les avantages de 'interférométrie
en terme de controle des effets systématiques avec ceux de I'imagerie en terme de sensibi-
lité avec 'utilisation de grandes matrices de bolomeétres. Apres avoir expliqué le concept
de l'interférométrie bolométrique, nous détaillerons la technologie de I'instrument QU-
BIC et ses observables. Puis, nous discuterons de sa sensibilité, de son échantillonnage
et de sa calibration. Une description officielle (white-paper) de I'instrument est donnée
dans [164].

3.1 L’interférométrie

Les interférometres constituent un concept puissant pour étudier le rayonnement de
fond cosmologique : ils ont permis de fixer les premieres contraintes des anisotropies du
rayonnement de fond cosmologique aux petites échelles angulaires (I ~ 10000) dans les
années 80. A la fin des années 90, des mesures au sol ont permis de mesurer le spectre de
puissance de la température du rayonnement de fond cosmologique notamment par les
interférometres CAT [178], VSA[60], DASI [83] [113], CBI [140][167] aux petites échelles
et aux échelles intermédiaires (I ~ 100 — 4000). Les interférometres dédiés a la mesure
des anisotropies du rayonnement de fond cosmologique sont donnés par le tableau 3.1.

En 2002, l'interférometre hétérodyne DASI a été la premiere expérience a détecter
la polarisation des modes E de polarisation du rayonnement de fond cosmologique,
cette détection a été confirmée par 'interférometre CBI aux petites échelles angulaires
[ > 1000. Les interférometres ont aussi joué un réle important dans la détection et dans
I’étude de Deffet Sunyaev Zel’dovich avec notamment les instruments Ryle [99], OVRO
[40] et BIMA [55].

Dans cette section, nous allons introduire les bases de l'interférométrie et son appli-
cation pour I’étude de la polarisation du rayonnement de fond cosmologique.

93



Chapitre 3 L’instrument QUBIC - Concept de 'interférométrie bolométrique

| Expériences Lieu [ n, | v [GHz] | Av [GHz] | Lobe primaire l
OVRO[40] Etats-Unis | 6 80 2.0 4 6750
VLA [144] | BtatsUnis | 27 | 8 0.2 5 6000
IRAM [166] France 3 88 0.4 55”7 3000-70000

Ryle [99] Angleterre | 8 15 0.4 6’ 4500
BIMA [55] Etats-Unis | 10 30 0.8 6’ 5000-9000
ACTA [18§] Australie | 6 9 0.1 8 3400
T-W [195] | Btats-Unis | 2 | 43 90 20-100
TAC-Int [88] Tenerife 2 33 0.5 2° 110-220
CAT [178] Angleterre | 3 13-17 0.5 2° 339-722

VSA [60] Tenerife 14 | 26-36 1.5 4°6/2°1 150-1600

DAST [83] [113] | Pole Sud | 13 | 26-36 10.0 3° 125-700
CBI [140][167] Chili | 13 | 26-36 10.0 1528 630-3500
SZA [179] Etats-Unis | 8 30, 90 8 12°/4 4000

TABLE 3.1: Expériences d’interférométrie pour mesurer les anisotropies du rayonnement
de fond cosmologique. Le parametre n, correspond au nombre d’antennes.

3.1.1 Des fentes de Young au principe de I'interférométrie

C’est par sa célebre expérience des trous de Young que 'anglais Thomas Young a
observé pour la premiere fois des franges d’interférence en regardant a travers un écran
percé de deux trous une source lumineuse ponctuelle, et a mis en évidence la nature
ondulatoire de la lumiere. Par la suite, en 1936, Hippolyte Fizeau a pour idée d’utiliser
leffet de diminution du contraste des franges a mesure que le diametre de la source
observée s’agrandit ou que la distance entre les deux trous augmente. Ainsi connaissant
la distance entre les deux trous, il est possible de déterminer le diametre angulaire de
la source observée : c’est le début de l'interférométrie en astronomie. Hippolyte Fizeau
écrivait en 1867 : « Il existe ... une relation remarquable et nécessaire entre la dimension
des franges et de la source lumineuse; en sorte que les franges ... me peuvent prendre
naissance que lorsque la source lumineuse n’a plus que des dimensions angulaires presque
insensibles ; d’otu, pour le dire en passant, il est peut étre permis d’espérer qu’en s’ap-
puyant sur ce principe et en formant, par exemple, au moyen de deux larges fentes tres
écartées, des franges d’interférence au foyer des grands instruments destinés a observer
des étoiles, il deviendra possible d’obtenir quelques données nouvelles sur les diamétres
angulaires de ces astres ». L’emploi du terme dimension signifie intensité.

Le francais Edouard Stephan, directeur de I'observatoire de Marseille, applique I'idée
de Fizeau, en placant a ’entrée de la lunette de ’observatoire de Marseille, un écran
de 80 cm de diametre percé de deux ouvertures et pointant I'instrument sur les sources
les plus brillantes. Pour chaque étoile, il observe des franges d’interférence tres nettes et
valide la méthode.

Cette méthode est reprise par Albert Michelson et Francis Pease, qui installent sur
le télescope Hooke de 2.5 m du Mont Wilson (Etats-Unis) un jeu de quatre miroirs
plans de 15 cm constituant une base interférométrie de 7 m. En 1920, Pease mesure
le premier diametre apparent stellaire, celui de 1’étoile supergéante rouge Bételgeuse.
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Cependant, ces interférometres au sol sont confrontés au probleme de la turbulence
atmosphérique qui induit un élargissement de I’image focale et des « tavelures » variables
sur cette image 3.1.1, entrainant une perte de la cohérence spatiale de ’onde. Antoine
Labeyrie développe alors une méthode dite « d’interférométrie des tavelures » (« speckle
interferometry ») en utilisant une caméra pour figer les turbulences en filmant 1'image
avec des poses suffisamment courtes. Les images enregistrées sont ensuite traitées par
analyse de Fourier, pour reconstruire une image a haute résolution de I’étoile simple ou
multiple.

FIGURE 3.1.1: Tavelures obtenues par Labeyrie en observant 1’étoile Véga. La taille
moyenne d’une tavelure est celle de la tache de diffraction du télescope.

Par ailleurs, Antoine Labeyrie ré-imagine le concept de I'interférométrie de Michelson
et de Pease sous forme de plusieurs grands télescopes, avec une résolution suffisamment
élevée pour observer des quasars. Il construit a ’Observatoire de Nice 'instrument in-
terférometre a 2 Télescopes (I2T) constitué de deux télescopes de 25 cm de diametre,
avec lequel il observe des franges d’interférence sur I’étoile Véga en 1974.

En 1987, ’ESO lance le projet VLTI (Very Large Telescope Interferometer) composé
de 4 télescopes optiques et infra-rouges de 8.20 m et de 4 télescopes auxiliaires de 1.80
m et U'installe dans les Andes Chiliennes. En combinant par interférométrie jusqu’a 3
des télescopes du VLT, l'instrument obtenu possede une résolution équivalente a celle
d’un instrument de 200 m de diametre. Un des premiers résultats est la découverte de
la présence d’'un trou noir au centre de la voie lactée en 2002 par une équipe franco-
allemande. Sur I'lle d’Hawal, les télescopes de 10 m Keckl puis Keck2 observent depuis
1993 et 1996 et constituent un interférometre formé par les deux télescopes.

En suivant 1’évolution de l'interférométrie optique jusqu’a nos jours, nous pouvons
imaginer que ’avenir de cette méthode est dans I'espace ce qui permettrait d’atteindre
une résolution angulaire presque illimitée.

Dans le domaine radio, un essor important de l'interférométrie s’est produit dans les
années 1950 bénéficiant des recherches militaires sur les radars. Pour obtenir I'interfé-
rence, dans le cas d’un interférometre optique, la lumiére provenant de chaque ouverture
du télescope doit parcourir le méme chemin optique de la source lumineuse a la caméra.
Tandis que pour un interférometre radio, la différence de marche entre deux antennes
est compensée avec une ligne a retard et le transport des signaux est réalisé par cable
sans perdre la phase de 'onde. Les techniques d’analyse associées ont été développées a
partir de 1970, permettant de reconstruire les images de sources. L’algorithme CLEAN,
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proposé par Hogbom en 1974 [94], est I'une des méthodes de reconstruction d’images les
plus populaires en interférométrie radio.

A la fin des années 60, Martin Ryle et ses collegues étendent les techniques de synthese
d’ouverture aux longueurs d’onde radio. Ces méthodes permettent que lorsque l'interfé-
rometre a une couverture suffisante du ciel dans ’espace de Fourier, une transformée de
Fourier spatiale permet de reconstruire I'image du ciel. Jusqu’ici, la nécessité d’obtenir
une bonne résolution angulaire pour ’observation d’objets nécessitait de construire des
instruments permettant de faire varier les positions relatives des antennes. Mais grace a
la méthode de synthése d’ouverture, en utilisant la rotation de la Terre comme moyen
de faire varier les lignes de base entre deux antennes, il est possible de cartographier
des radio sources avec une grande résolution. A. Martin Ryle et Hewish ont recu le Prix
Nobel en 1974 pour leurs contributions au développement de I'interférométrie radio.

Vers la fin des années 1960 et le début des années 1970, les ordinateurs deviennent
suffisamment performants pour réaliser des inversions de Fourier. Les techniques de
synthese d’ouverture peuvent alors étre appliquées sur des télescopes de 5 km, puis sur
un interférometre a tres longue base VLBI (Very Long Baseline Interferometer), avec
des lignes de base de plusieurs milliers de kilometre. Ce procédé consiste a enregistrer les
signaux et les numériser avec une référence de temps exacte puis les corréler en temps
différé avec un ordinateur au lieu d’effectuer les corrélations en temps réel.

3.1.2 Principe d’un interféromeétre

En radio-astronomie, le but est de reconstruire la distribution du champ d’intensité
d’une région du ciel. Dans cette partie, on ne considéra que 'intensité d’une onde élec-
tromagnétique.

3.1.2.1 Fonctions de cohérence - Théoréme de Van Cittert - Zernike

Soit une source étendue émettant un rayonnement monochromatique

—

E(p,t) = Ep eXp[—Zwiy(g — 1), (3.1.1)

observé en deux points p; et po d’un plan P orthogonal a la direction de propagation
d’observation. La figure 3.1.2 représente le plan d’observation P et la source étendue.
L’image observée sur ce plan est donc une fonction a deux variables. Un interférometre
permet de mesurer la fonction de cohérence des signaux recus en deux points distincts.
L’étude du contraste et de la phase des franges d’interférence obtenues permettent de
mesurer une quantité appelée visibilité complexe pouvant étre reliée, par des conditions
que nous décrirons par la suite, a la transformée de Fourier de I'image.

Dans cette partie, nous allons introduire les notions de fonctions de cohérence tempo-
relle et spatiale et le théoréeme de Zernike-Van Cittert a la base de l'interférométrie.

La cohérence temporelle fait référence aux valeurs d’'un méme front d’onde a deux
instants différents. Pour une onde monochromatique, la distribution d’intensité & un
point pj & tout instant peut étre obtenue de la distribution d’intensité au point ps
d’amplitude de phase connue par la détermination seulement de la différence de phase
induite entre ces deux points : c’est ce qu’on appelle une onde cohérente. Dans le cas
d’une onde polychromatique aléatoire, si les points pj et po sont suffisamment distants,
les deux champs d’onde sont indépendants : le champ d’onde est donc incohérent. Ainsi,
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comme nous allons 'expliquer ci-dessous, une mesure de la cohérence d’une onde, en
général, peut étre obtenue en moyennant sur le temps.

On considére une onde monochromatique telle que E(p,t) = Ejy exp[—2m'u(%7 —t)].
Aux deux points p; et po différant en temps de 7, la fonction de cohérence temporelle
s’obtient

o N Y L , , ,
[(p1,p2,7) = lim — E(p1,t)E(pa, t + 7)dt =< E(p1,t)E* (P2, t +7) > (3.1.2)
T—oo 2T -T
Cette relation représente la fonction de cohérence entre deux champs aléatoires mesu-
rés en deux points p; et po a des temps différents de 7.

, , . S _ I(p1,p2,7)
Le d de coh t d = Lt
e degré de cohérence est donné par (p1, pa, 7) TN RE
Une radiation cohérente correspond a |y| = 1 et incohérente a |y| = 0.

Si les points pj et pa coincident, la fonction I'(p, P, 7) est appelée la fonction d’auto-
corrélation, et est équivalente a la transformée de Fourier inverse du spectre de puissance
du champ de radiation.

Prenons le cas de la superposition de deux ondes monochromatiques qui se propagent
dans deux directions différentes §.p] et §.ps avec § le vecteur unitaire de pointage de la
source et calculons la fonction de cohérence. Aux points p; et po tels que définis dans la
figure 3.1.2, la fonction de cohérence s’écrit

[(p1, pa, T) =< E(p1, t1) E*(p2, t2) >
=< (E1(p1, t1) + E2(p1, t1)) (Er(p2, t2) + Ea2(pa, t2))* >
=< (E1(p1, t1) BT (P2, t2) > + < Ea(ph, t1)E5(Pa, t2) > +
< (E1(p1, t) B3 (P2, t2) > + < Eq(ph, t1) EX (D2, t2) >

Si les champs F; et Es provenant de deux directions différentes sont incohérents, la
moyenne temporelle de leur produit vaut zéro:

< (E1(p1,t1)E5 (P2, t2) >=< Eq(p1,t1)ET (P2, t2) >=0

d’ou

L(p1, P2, 7) =| Enl |2 exp|—2miv(8. — 7))+ | Ep2 |2 exp|—2miv(8.

(p1 —p2) (P1 —p2) 2l
c c

(3.1.3)

Dans le cas d’une source non ponctuelle, la source peut étre vue comme une ensemble

de n points sources, la fonction de cohérence s’obtient alors comme la somme sur chacun

des points sources

n

n — —
D51, 52 7) = S Ba(pr, ) Ef (o, t2) = S | Boil exp[—zm(g.(plcf'@ — )], (3.1.4)
=1 =1

Dans le cas ou n — oo, l'intégration sur le champ de vue est donnée par élément
d’angle solide df2
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Chapitre 3 L’instrument QUBIC - Concept de 'interférométrie bolométrique

L(p1,pa2,7) = /I(§) exp[—27ri1/(§.<pl_cp2) —7)]dQ (3.1.5)

avec la distribution d’intensité I(3).

Une fonction de cohérence mesurée a 7 = 0 est appelée la fonction de cohérence
spatiale. La cohérence spatiale fait référence aux valeurs d’'un méme front d’onde a deux
endroits différents. Si la source est étendue, il y a addition d’ondes incohérentes émises
par chaque point de la source, et le contraste des franges diminue.

Pour 7 = 0, la fonction de cohérence spatiale est reliée a la distribution d’intensité
par

T(51, 72, 0) = / 1(3) exp[—27riy§.(pl_cm)]d9 (3.1.6)

Cette expression montre qu’une mesure de la fonction de cohérence dépend seulement

de la distance relative entre p; — po. Ce résultat correspond au théoréme de Zernike-

Van Cittert, établi tout d’abord par Van Cittert en 1934, puis sous une autre forme par

Zernike en 1938 : le degré de cohérence complexe dans un plan éloigné d’ une source mono-

chromatique et spatialement incohérente est la transformée de Fourier de la distribution
d’intensité de la source.

g

Source étendue

Plan d’observation

F1GURE 3.1.2: Ce schéma représente un plan défini par les points p; et py observant une
source étendue dans la direction §.

3.1.2.2 Interféromeétre a deux éléments

Cas d’une source ponctuelle

Considérons maintenant un interférometre avec deux antennes 717 et 15, séparées d’une
distance 5, observant une source ponctuelle monochromatique dans la direction unitaire
5. On suppose que la distance a laquelle se trouve la source permet de supposer ’onde
incidente plane. Deux schémas d’interférometres a deux éléments sont donnés par la
figure 3.1.3. Le premier schéma représente le concept d’interférométrie directe en optique
(interférometre de Fizeau, Michelson). Le deuxiéme schéma représente un interférometre
hétérodyne (domaine radio) ou les deux ondes sont d’abord décalées en fréquence puis
passent par un corrélateur.
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3.1 L’interférométrie

Le retard géométrique induit par la différence de marche entre les deux antennes s’écrit
Ty = b—cs En faisant 'hypotheése de deux récepteurs identiques et en négligeant toute
source de bruit, les deux antennes collectent en sortie les signaux Ey = Ey; exp[—2mivt]
et By = Ep exp|—2miv(t — 74)].

Les signaux des deux antennes traversent un amplificateur et des filtres afin de sélec-
tionner la fréquence d’observation avec la largeur de bande Av. Les signaux collectés
sont ensuite corrélés et moyennés dans le temps avec un corrélateur. Le signal en sortie
du corrélateur est r(7y) =< Ei(t)E5(t) >, ce qui est équivalent & l'expression de la
cohérence Eq.3.1.4.

La réponse de I'interférometre r(7,) varie avec le retard 7, dont le temps caractéristique
est celui de la rotation de la terre. Le signal en sortie dépend donc lentement du temps
et présente des variations sinusoidales analogues aux franges d’interférence connues en
optique, avec une amplitude proportionnelle a I'intensité du champ incident.

Cas d’une source étendue

Jusqu’a maintenant la source était supposée monochromatique et ponctuelle, de ma-
niére plus réaliste, nous allons considérer une source étendue d’angle solide df2 qui émet
dans un intervalle de fréquence Av. Dans le cas ou l'intensité de brillance est donnée par
1(8), la puissance regue est P = A(8)I(5)Avd) avec A(8) la surface collective effective
de chaque antenne dans la direction §.

Le signal en sortie du corrélateur par élément d’ange solide est donc

dr = A(5)1(5) AvdQY exp|—2mivTy). (3.1.7)

La réponse totale obtenue en intégrant sur la source est

-
N

-,

r(b) = AI//A(A)I(§) exp[—QWiV(bTS)]dQ (3.1.8)

Ce résultat suppose deux antennes identiques.

Il est traditionnel d’exprimer la réponse d’un interférometre par rapport & une position
de référence §, définie comme étant la direction moyenne de pointage telle que § = 5,46
avec |6 =1 et dans le cas d’une source petite : §,16.

Dans ce nouveau référentiel, nous obtenons

-
A

=,

b. b.G
r(B) = expl—2miv(20)] / A(BVI(3) exp|—2miv( =T d0Aw. (3.1.9)
c c

L’intégrale est appelée la fonction de visibilité complexe V! de la distribution d’inten-
sité I1(6), et est définie par

—
A

, b.
V=W +iVa = |V]e = /A’(&)I(&) exp[—?m‘y(%)]dﬁ (3.1.10)

ou |V] et ¢, sont respectivement l'amplitude et la phase de la fonction de visibilité
complexe.

Le lobe A’(6) est le lobe normalisé tel que A’(6) = A(6)/Ap. La visibilité complexe
est donc la transformée de Fourier de 'intensité du champ observé. Celui-ci est donc
défini comme la multiplication du champ de la source par le lobe de I'instrument qui
caractérise la distribution des antennes.
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En intégrant sur la bande passante Av autour de la fréquence spatiale, et en supposant
que le lobe de 'instrument et I'intensité sont indépendants de la fréquence, le signal en
sortie a pour expression

- -
A

—,

r(b) = /dl/ \4 exp[f(QWiu(b%) — )] = Av|V]| exp[f(27ri1/0(b'%) — ¢v)]sinc(TAvTy).
(3.1.11)
Le facteur d’atténuation du sinus cardinal induit un lissage des franges pour une
source étendue qui augmente avec le retard géométrique. Cet effet peut étre compensé
en introduisant une ligne a retard 7; composée de cables de longueurs différentes afin
de resynchroniser les trains d’onde. Pour mesurer simultanément 'amplitude et la phase
du terme de visibilité, il faut introduire un second corrélateur qui déphase 'un des deux
signaux de /2 avant corrélation.
Les valeurs de V; et V5 (Eq.3.1.10) sont obtenues directement & I’aide du corrélateur
complexe qui réalise le produit moyenné des deux signaux pour un déphasage relatif nul
pour Vj et pour un déphasage de 7/2 pour Va.

3.1.3 Le plan uv

Prenons comme repeére celui des lignes de base (u,v,w) en unité de longueur d’onde
et celui du ciel (z,y, z) tel que

—
A A

. b.
i = uzr + uy + wz et PRkl (3.1.12)
c c

Dans ce repére, I’élément d’angle solide s’écrit df) = et sur une sphere céleste,

2z =+/1—12% —y2, I’Eq.3.1.10 devient

dxdy
z

VEiu,v,w) = //A’(a:, y)I(x,y) exp[—2mi(uz + vy + wy/1 — 22 — y2)]1d$d2y2
-2 =2
(3.13./13)
Si |z| et |y| sont suffisamment petits alors w(y/1 — 22 — y2 — 1) >~ —3(2® + y?)w ~ 0,
et, le terme de visibilité V/ (u,v,w) a pour expression une transformée de Fourier a deux
dimensions V¥ (u,v).
Dans ce cas, pour reconstruire I'image du ciel, selon le théoréme de Cittert - Zernike,
il est nécessaire de mesurer les corrélations du champ électrique entre tous les points
possibles d’un plan parallele au front d’onde de la source observée. Ces mesures ne dé-
pendent pas des positions absolues des télescopes mais seulement des positions relatives.
On définit les positions respectives (z1,y1) et (z2,y2) de deux télescopes, il est usuel
en interférométrie de définir ces coordonnées en unité de longueur d’onde
T2 — 21 Y2 — Y1

U—fetfl}: b\

Ces coordonnées définissent un plan : le plan wv. Chaque point dans le plan uv corres-
pond a une orientation et a une séparation physique des lignes de base de I'interférometre.

. (3.1.14)

Dans le but de reconstruire 'image d’un objet sur le ciel, les corrélations du champ
< Eq(t)E5(t) > doivent étre obtenues avec le plus grand nombre de points (u, v) possible,
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3.1 L’interférométrie

c’est a dire avoir la plus grande couverture du plan uv possible.

Un instrument avec N télescopes contient N (/N —1)/2 lignes de base. La ligne de base
projetée sur le ciel de coordonnées (u, v) est équivalente a la ligne de base de coordonnées
(—u, —v). Cependant, les coordonnées des lignes de base varient avec la rotation de la
Terre ce qui signifie que chaque ligne de base décrit une trajectoire elliptique dans le
plan uv. Nous obtenons ainsi plusieurs points (u,v) pour un instrument & une seule ligne
de base au sol.

Dans I'approximation de ciel plat !, expression de la visibilité peut étre réécrite sous
la forme d’une convolution des transformées de Fourier du champ d’intensité I et du
lobe de I'antenne A’

via) = / (%) A (@ — 7)dv = I1(7) ® A (D). (3.1.15)

La résolution de I'instrument dépend donc du lobe dans ’espace des visibilité et de la
couverture du ciel dans I'espace direct.

b.s
T,=b.s/c
Réception
>
Amplification
E, E,
Amplificateur
@Mulﬁplicateur
E.E Oscillateur local .
12 Transposition
Mélangeur spectrale
Multiplicateur [T X
Intégrateur 1] Retard instrumental
3 Corrélateur ngne, a r_Etard
(E,E,")=r(b) Intégrateur Corrélation
Schéma 1 Schéma 2

FI1GURE 3.1.3: Schémas d’interférometres a deux éléments. Le schéma de gauche repré-
sente un instrument d’interférométrie directe. Le schéma de droite repré-
sente un interféromeétre hétérodyne. Le retard instrumental est 7; et le
retard géométrique est 7.

3.1.4 Syntheése d’ouverture

Un interférometre mesure les corrélations complexes entre les paires d’antennes. Nous
avons vu que dans 'approximation du ciel plat, d’apres le théoreme de Cittert-Zernike, les
visibilités observées V! (u, v) correspondent & la transformée de Fourier de la distribution
d’intensité du ciel I(z,y) multipliée par le lobe de I'instrument A(zx,y)

1. L’approximation de ciel plat consiste a négliger I'effet du a la courbure du ciel. Elle est valable
pour un champ d’observation petit (inférieur & une dizaine de degrés carré), c’est a dire pour les petites
échelles angulaires.
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VEi(u,v) = //A(a:,y)[(a:,y) exp(—2mi(uz + vy))dzdy. (3.1.16)

Les visibilités peuvent étre inversées pour produire les cartes de la distribution du ciel
convoluée par le lobe de l'instrument.

Un des problemes majeurs en interférométrie est la couverture incompléte du plan
uv, 'image obtenue est alors I'image synthétique Ip(z,y) résultant de la réponse de
Pinterférometre V(x,y) dans ce plan ww.

Pour une couverture du plan uv compléte, 'image obtenue I(z,y) aurait pour expres-
sion

I(z,y) = //V(u,v) exp(2mi(uz + vy))dudv. (3.1.17)

Pour une couverture du plan uv incompleéte, I'image obtenue Ip(x,y) s’écrit

Ip(z,y) = //V(u, v)S(u, v) exp(2mi(uz + vy))dudv. (3.1.18)

La fonction S(u,v) est une fonction de transfert qui est égale a 1 pour les points (u, v)
échantillonnés ou sinon, zéro.

Nous pouvons utiliser le théoreme de convolution donnée par I’Eq.3.1.15 pour réécrire
cette expression sous la forme

Ip(z,y) = (A(x,y)I(z,y)) x Bp(z,y) (3.1.19)

avec Bp(z,y) le lobe synthétique :

Bp(z,y) ://S(u, v) exp(2mi(uz + vy))dudv. (3.1.20)

La fonction Bp(x,y) est la transformée de Fourier de la fonction d’échantillonnage
S(u,v). Les positions des télescopes étant bien déterminées, la fonction d’échantillonnage
S(z,y) et le lobe synthétique Bp(z,y) sont bien définis. Reconstruire I'image I(z,y) a
partir Ip(x,y) revient donc & un probléeme de déconvolution classique ot un algorithme
de déconvolution brute force (CLEAN) peut étre utilisé.

3.1.5 Interférométrie multiplicative ou interférométrie additive

Il existe deux types d’instruments interférométriques : I'interférométrie multiplicative
(aussi appelée hétérodyne) et linterférométrie additive ou 'idée est de remplacer les
corrélateurs par les bolomeétres. Nous allons brievement expliquer ces deux approches :

- linterférométrie multiplicative

Les interférometres utilisés jusque-la pour I’étude du rayonnement de fond cosmo-
logique sont des interférometres multiplicatifs. Ils utilisent des HEMTs (High FElectron
Mobility Transistors), composants cohérents? afin d’amplifier le signal avant de le faire

2. Les composants cohérents permettent une mesure simultanée de I'amplitude et de la phase de
I’onde incidente. La méthode d’interférométrie multiplicative est un exemple de détection cohérente. A
Pinverse, une détection directe effectuée par des bolometres consiste & ne mesurer que ’énergie moyenne
de ’onde incidente.
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3.1 L’interférométrie

interférer avec un corrélateur électronique ou numérique. Un corrélateur est complexe
afin de reconstruire I'information de la phase du signal.

Un interférometre type DASI, CBI sans la polarisation, amplifie tout d’abord le signal
de chaque antenne N. De cette étape, peut résulter la plus grande partie du bruit de
mesure. Il transpose (down-conversion) le signal radio (RF) & une fréquence plus basse
appelée fréquence intermédiaire (IF) avec un dispositif mélangeur et un oscillateur lo-
cal. Le signal est mélangé a une onde de fréquence proche de celle du signal et générée
par loscillateur local. Cette conversion permet d’effectuer les opérations électroniques
(amplification, filtrage) toujours a la méme fréquence. Par ailleurs, les opérations ne
peuvent pas étre réalisées a la fréquence du signal pour laquelle les composants électro-
niques ne sont pas congus. Aussi, dans ce domaine de fréquence, la conversion doit se
faire en méme temps que la réception, c’est ce qu’on appelle une réception hétérodyne.
Les signaux sont ensuite amplifiés puis divisés en ngp,, sous bandes spectrales, ou les
signaux seront de nouveau transposés a une fréquence ou le corrélateur analogique com-
bine ensuite le signal par paires d’antennes soit ngp, N(]\;_l) corrélations pour les ng,,
sous bandes spectrales. Les signaux sont ensuite moyennés temporellement et numérisés.

- l'interférométrie d’addition

La seconde alternative est I'interférométrie additive. Elle permet non seulement d’uti-
liser un combinateur de faisceaux avec une grande largeur de bande et un grand nombre
de récepteurs N mais aussi d’utiliser des détecteurs cohérents ou incohérents comme les
bolomeétres. Le signal collecté par chaque récepteur est séparé en deux composantes po-
larisées orthogonales, I'une des composantes est tournée de 90° de sorte qu’elles puissent
interférer et le déphasage de chaque signal est modulé. Des OMT (Orthomode Trans-
ducer) situés & la sortie des cornets vont permettre de déterminer simultanément les
parametres de Stokes. Un combinateur somme toutes les voies ensemble et renvoie les
différentes combinaisons possibles vers les bolomeétres qui mesurent la puissance. La com-
binaison des différentes voies peut étre réalisée en corrélant les lignes de base. Dans ce
cas, de fagon équivalente a un interférometre de Michelson, les signaux de chaque récep-
teur doivent étre divisés en IV —1 voies afin que les corrélations de toutes les lignes de base
N(N —1)/2 soient mesurées par le méme nombre de bolometres. Une seconde alternative
est un corrélateur qui combine les signaux de chaque récepteur de telle sorte que chaque
détecteur mesure la puissance d’une combinaison linéaire des signaux de chaque antenne.
Ce type de combinateur est appelé combinateur de Butler ou de maniére équivalente en
optique un combinateur de Fizeau. Le combinateur Butler va délivrer les signaux de
2N antennes sur 2N détecteurs. Le nombre de détecteurs nécessaires est donc 2N alors
que dans le cas d’un combinateur Michelson, le nombre de détecteur est N(N — 1)/2.
Par ailleurs, les signaux des lignes de base redondantes peuvent étre sommés de facon
cohérente afin d’améliorer le rapport signal-sur-bruit de chaque bolomeétre.

En ajoutant les signaux, le bolométre mesure la puissance :

C= (1B + B) = (|B1) + {|Baf”) + (EBA B3). (3.1.21)

Les deux premiers termes représentent les puissances des deux voies et le troisiéme
terme le terme d’interférence.

3.1.6 La sensibilité d’un interférométre

La sensibilité d’un interférometre est donnée par
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_ \/ngTsyst
A?’]\/ nbtmtAu

Tsyst est la température du systéme, A est la surface de chaque antenne, 1 est 'ef-
ficacité d’ouverture, n, est le nombre de lignes de base, Av est la largeur de bande,
et tin: le temps d’intégration. La largeur de bande pour un interféromeétre induit une
perte de cohérence déformant les franges d’interférence. La contribution de bruit d’un
interférometre provient principalement des récepteurs (& 30-50K), de la contamination
par ’émission thermique du sol, et du rayonnement de fond cosmologique a 3K.

(3.1.22)

3.1.7 Application aux interférometres pour I'étude du fond diffus

Les mesures d’un interférometre sont directement réalisées dans ’espace de Fourier : un
interférometre mesure les parametres de Stokes en corrélant les composantes du champ
électrique collectées par chaque antenne avec les composantes du champ collecté par une
autre antenne. Dans ’étude du rayonnement de fond cosmologique, pour décrire de fagon
statistique les anisotropies du fond diffus cosmologique, on calcule le spectre de puissance
angulaire. Un interféromeétre permet ainsi d’accéder a la mesure directe du spectre de
puissance du rayonnement de fond cosmologique. Ce spectre est donné par la variance
des visibilités obtenues dans I’approximation du ciel plat, convolué par la fonction fenétre
W; de I'instrument. La fonction fenétre W, est obtenue par la transformée de Fourier du
lobe primaire de I'instrument.

De facon générale, pour mesurer les parametres de Stokes, un interférometre polari-
metre peut étre utilisé en polarisation linéaire ou circulaire, le champ électrique d’une
antenne i sera alors E] avec ) = {z,y} en polarisation linéaire et n = {R, L} en polari-
sation circulaire. Les expressions des visibilités selon les parametres de Stokes pour deux
antennes ¢ et j sont

A =

Vi (i) = / Bi(5)P(3)B; () expl~2riv( “T s (3.1.23)

La matrice B;(7) représente le lobe de 'antenne i pour les deux polarisations, et est
proportionnelle a la matrice identité dans le cas idéal.

La matrice P(&) est la matrice 2 x 2 des parametres de Stokes

[ 1+Q U+iV
P_<U—z’V 10 ) (3.1.24)

Dans le cas d’un interférometre en polarisation linéaire, les visibilités des parametres
de Stokes peuvent étre déterminées selon

1

Vi = 5 (Var + Vi), (3.1.25)
1

Vo = 5 (Vaex = Vi), (3.1.26)
1

Vo = §(ny + Vi), (3.1.27)
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3.2 Comparaison Interférométrie/Imagerie

1

Chacune des antennes sépare la polarisation de la radiation incidente en polarisation
orthogonale linéaire. Les deux premiéres corrélations permettent d’obtenir I, les deux
derniéres U. Une rotation de I'instrument de 45° permettra d’obtenir ). Dans le cas
du rayonnement de fond cosmologique linéairement polarisé, on devrait obtenir V = 0,
cependant il peut étre utile de mesurer le parameétre de Stokes V' pour estimer la fuite
induite par les effets systématiques.

De maniére équivalente dans le cas d’une expérience en polarisation circulaire, nous
obtenons

1

Vi = §(VRR + VL), (3.1.29)
1

Vo = 5(Vre + Vi), (3.1.30)
1

Vu = Z(VRL — Vir), (3.1.31)
1

W =5 (Vrr = Vrr)- (3.1.32)

Dans le cas d’un instrument en polarisation linéaire, les parameétres de Stokes @ et U
ne sont pas déterminés simultanément par une méme ligne de base, ce qui est possible
dans le cas d’un instrument en polarisation circulaire.

Ainsi les quatre transformées de Fourier VX (%) sont obtenues par soustraction ou
addition des paires de corrélation et ensuite, par synthése d’ouverture, la distribution
du ciel peut étre reconstruite.

3.2 Comparaison Interférométrie/Imagerie

Les projets actuels dans le but de la détection des modes B de polarisation du fond
diffus cosmologique (BICEP [190], EBEX [139], QUIET [49] ...) sont basés sur le concept
d’un imageur. Cependant, il ne faut pas oublier que les premiers instruments a détecter
la polarisation du fond diffus cosmologique étaient des interférometres : DASI [83] et
CBI [140]. Dans cette partie, nous allons expliquer les avantages et inconvénients de ces
deux concepts dans le cadre de I’étude du rayonnement de fond cosmologique.

3.2.1 Interférométrie

Pour augmenter la sensibilité pour la détection des modes B de polarisation du rayon-
nement de fond cosmologique, un interférometre doit collecter plus de modes du ciel ce
qui nécessite d’augmenter le nombre d’antennes (dans le cas d’antennes monomodes),
opérer avec une largeur de bande importante et observer sur plusieurs bandes de fré-
quence afin de pouvoir contraindre les émissions d’avant-plans.

105



Chapitre 3 L’instrument QUBIC - Concept de 'interférométrie bolométrique

3.2.1.1 Avantages

Nous aurons compris qu'un avantage majeur de l'interférométrie est la connaissance
précise du lobe synthétique et de la fonction fenétre de l'instrument. Le premier ne
dépend que de ’échantillonnage du plan uwv et la seconde est obtenue en réalisant la
transformée de Fourier du lobe primaire. La couverture des échelles angulaires peut étre
importante et ne dépend donc que de la couverture du plan wv. De plus, la résolution
angulaire de I'instrument ne dépend que de la configuration de la matrice des récep-
teurs, elle est donc bien connue et permet d’assurer une stabilité des lobes sur un temps
d’intégration important.

Un interférométre mesure intrinsequement des corrélations sur le ciel. Il est donc plus
stable qu’un imageur qui mesure la puissance totale de chaque détecteur. Toute compo-
sante constante du ciel sera rejetée, par exemple, un interférometre ne sera pas affecté par
les variations de 'atmospheére temporelles a grande échelle. Ce type de mesure est com-
pletement adapté pour la mesure des anisotropies du rayonnement de fond cosmologique :
I’estimation du spectre de puissance des anisotropies du fond diffus est la transformée de
Fourier du ciel. Ainsi, un interférometre mesure directement les modes de la transformée
de Fourier des champs de température et de polarisation donc leur spectre de puissance.
Le carré des visibilités donne une estimation de ces spectres convolués par la fonction
fenétre de I'instrument. Il a été montré [143] qu’'un interférometre permet de séparer les
modes E et B plus proprement qu’un imageur.

Il ne faut pas oublier le contrdle des effets systématiques avantage majeur d’un in-
terférometre comme la méthode de calibration développée pour l'instrument QUBIC
(cf. Chapitre 5). Un interférometre permet aussi d’introduire des modulations supplé-
mentaires a chaque étage de modulation afin d’obtenir un meilleur contrdle des effets
systématiques.

3.2.1.2 Désavantages

Un interférometre présente certains désavantages qui, pour la mesure du rayonne-
ment de fond cosmologique, ameénent certains a préférer les expériences de mesure de la
puissance totale comme les imageurs.

La sensibilité de brillance d’un interférometre est moins bonne que celle d’une unique
antenne pour la méme couverture du ciel car ’angle solide du lobe synthétique d’un
interférometre est inférieur & celui d’une antenne unique dun facteur D?/d? avec D le
diametre du récepteur et d la longueur de la plus grande ligne de base.

Dans le cas d’une source diffuse comme le rayonnement de fond cosmologique, la
densité de flux S dépend du facteur de remplissage f de la matrice de récepteurs par

2kTgEN
S =
A2

avec T la température de brillance et le facteur de remplissage f de la matrice de
récepteurs défini par

(3.2.1)

D2
ou N est le nombre de récepteurs.
Un second désavantage est la mesure des grandes échelles angulaires qui nécessite la
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mesure des plus petites lignes de base, or les grandes échelles angulaires plus larges
que le lobe primaire sont impossibles a mesurer. Par conséquent, les cartes réalisées par
syntheése d’ouverture sont difficiles a réaliser aux échelles supérieures au lobe synthétique
ou il y a une perte de flux.

Un instrument basé sur le concept de l'interférométrie multiplicative est limité, dans le
cas d’un corrélateur digital, par sa largeur de bande 3 et en nombre de lignes de base dans
le cas d’un corrélateur analogue. Les interférometres DASI [83] et CBI [140] possedent 13
antennes et donc 78 lignes de base. Pour un instrument avec N=100, la faisabilité d’un
corrélateur pour 4950 lignes de base devient impossible. De plus, l'ordre de grandeur du
prix d’'un corrélateur est d’environ 1000 dollars, si le nombre de récepteurs est N=100,
le prix total pour effectuer toutes les corrélations est environ 5 millions de dollars.

3.2.2 Imagerie

A la différence d’un interférometre qui observe dans ’espace de Fourier, un imageur
observe dans l’espace direct en déplagant son lobe sur le ciel. L’observable dans ce cas
est la carte du rayonnement de fond cosmologique et non son spectre de puissance.

L’intensité mesurée par un détecteur avec E4(v,n) le champ électrique collecté par
le détecteur d, a la fréquence v et avec la direction de pointage 7 est la somme des
intensités provenant de chaque direction et de chaque fréquence

Iy = El(v,7).Eq(v, 7)) dvda. (3.2.3)
/1

Pour un détecteur polarisé, avec un lobe symétrique et gaussien, sensible & une polari-
sation de direction €, dans son repere de référence, la puissance regue par un détecteur
est donnée par

Iq = g(I + p[Q cos2(a) + Usin(a) + Vsin(a)]) +n (3.2.4)

ou « est 'angle d’orientation entre le référentiel du ciel et du détecteur, g le gain total
de l'instrument, p l'efficacité de polarisation, et n le bruit instrumental.

Un détecteur polarisé ne mesure que 'intensité. Pour chaque direction d’observation,
il est nécessaire de combiner au moins trois mesures avec des orientations de polariseurs
différentes pour déterminer les trois parametres de Stokes I, @ et U.

3.2.2.1 Avantages

Les bolometres permettent I’étude du rayonnement cosmologique sur toute la gamme
de longueur d’onde millimétrique. La sensibilité d’un imageur est meilleure que celle
d’un interférometre ou 'amplification du signal avec des HEMTs, avant corrélation, in-
troduit un bruit qui constitue le bruit prédominant instrumental. Les imageurs équipés
de bolometres ne sont limités que par le bruit de photons lorsqu’ils sont refroidis a basse
température (environ quelques kelvin). De plus, il est possible d’améliorer la sensibi-
lité d’un imageur en augmentant le nombre de bolomeétres ce qui est de plus en plus
faisable avec I'amélioration de la technologie de microfabrication des supraconducteurs.
Ces avancées technologiques permettent la production de matrices de bolometres de plus
en plus grandes avec un facteur de remplissage important.

3. La largeur de bande d’un interféromeétre hétérodyne est égale actuellement a 1.4 GHz.
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3.2.2.2 Désavantages

La mesure de polarisation du rayonnement de fond cosmologique requiert un tres
bon controle des effets systématiques ce qui constitue un défi pour un imageur ou la
premiere composante de l'instrument a observer le ciel est un télescope. L’optique a
I’entrée du télescope peut induire une contamination par du signal parasite venant du
sol et cette contamination ne peut étre facilement modélisée. Par ailleurs, un imageur
mesure la puissance totale du signal, il est alors affecté par les variations temporelles
de 'atmospheére a grande échelle ce qui nécessite une stratégie d’observation optimisée

pour controler cet effet systématique.
Un dernier désavantage est la résolution angulaire d’'un imageur qui dépend des pro-
priétés optiques du télescope et non des récepteurs comme dans le cas d’'un interféro-

metre.

3.2.3 Effets systématiques

Les références [35, 95] font une énumération des effets systématiques pour le concept
d’un imageur et d’un interférometre. Le tableau 3.3 résume les effets systématiques dans
le cadre de ces deux concepts et les solutions proposées.

Effets systématiques

Effet

Imageur

interférométre

Polarisation croisée

Ellipticité des lobes

Lobes secondaires

Gain différentiel

Angle de polarisation

Calibration relative

Polarisation instrumentale

Bruit en 1/f des détecteurs

Avants-plans astrophysiques
Erreurs de pointage

Fluctuations atmosphériques

E,B— B,E

V2T — B

vVT - B

T - B

E — B

vT -+ B

vVT - B

rayure dans les cartes

VE — B

rayure dans les cartes

Rotation de instrument (lame rotative)
Correction dans ’analyse
Rotation de I’instrument

Faible largeur de bande

Correction dans ’analyse

échantillonnage + concept
Caractérisation + Mesure
Calibration sur les anisotropies
de température

Rotation de instrument (lame rotative)

Correction dans ’analyse

stabilisation des détecteurs et électroniques

de lecture - contamination corrélée filtrée
Bandes de fréquence multiples

Rotation de ’instrument (lame rotative)
Caractérisation et soustraction

Stratégie de balayage

Rotation de ’instrument (lame rotative)
Correction dans ’analyse

Pas de fuite de dT —E, B

Correction dans ’analyse

(pour les cornets faibles)
Rotation de instrument (lame rotative)

Pas de fuite de dT —E, B

Camparaison entre détecteurs

Propre (pas d’optique réflective)

Balayage du ciel lent

Bandes de fréquence multiples
Pas de fuite de dT —E, B
Propre (sauf si polarisation importante

alors mesure de V')

TABLE 3.3: Liste non exhaustive des effets systématiques dans le cas d’un imageur et
d’un interférometre et les solutions proposées (tableau tiré de [196]).
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Ce tableau montre que des effets systématiques importants en imagerie sont signifi-
cativement réduits en interférométrie. Certains de ces effets systématiques peuvent étre
contrdlés par 'amélioration du concept expérimental et par une prise en compte dans
lanalyse des données. Le bruit en 1/f, les lobes secondaires, le gain électronique, les er-
reurs de pointage sont des systématiques déja bien connues des expériences dédiées aux
rayonnement de fond cosmologique. Cependant, dans le but de la détection des modes
B de polarisation, le signal attendu étant beaucoup plus faible que I'observation des
anisotropies de température, ces effets peuvent devenir prédominants puisque le signal
attendu sera faible.

Pour un imageur, les parameétres de Stokes sont déterminés par la soustraction des
intensités des deux polarisations. Dans le cas par exemple d’une erreur de pointage, une
erreur sur la détermination des intensités des deux polarisations linéaires va induire une
fuite de la puissance totale dans la polarisation.

Pour un interférometre, les signaux sont combinés et ensuite la puissance est calculée
pour obtenir les intensités. Les visibilités des parametres de Stokes @@ et U n’ont aucune
contribution dans I'expression de l'intensité totale. Par ailleurs, les cornets corrugués,
pouvant étre utilisés dans le cas d’un interférometre additif, ont de faibles lobes secon-
daires et ont des lobes circulaires tres bien définis. Ces cornets peuvent étre maintenus
a une température cryogénique afin de réduire ’émissivité.

3.2.4 Conclusion

La détection des modes B de polarisation nécessite un contrdle tres important des effets
systématiques. Un interféromeétre a 'avantage sur un imageur sur ce point notamment
parce que les premieres composantes & collecter le signal sont les antennes et non un
jeu de miroirs qui introduisent des lobes secondaires et donc du bruit environnant. Le
champ de vue d’un interférometre est déterminé par le champ de vue d’une antenne et
non par un systéme optique hors-axe comme dans le cas d’un imageur.

Un imageur a une meilleure sensibilité qu'un interférometre. De plus, accroitre la
sensibilité d’un interférometre signifie accroitre le nombre de récepteurs c’est a dire aug-
menter le nombre de corrélateurs nécessaires, qui est proportionnel au carré du nombre
de voies d’entrée, donc I'instrument devient plus en plus complexe. Le nombre dominant
actuellement d’imageurs par rapport au nombre d’interférometres peut s’expliquer par
leur avantage en terme de sensibilité : par la possibilité de faire de grandes matrices de
détecteurs.

3.3 L’interférométrie bolométrique avec I'instrument QUBIC

Nous avons montré dans la partie précédente que les technologies hétérodyne et bo-
lométrique ont joué un réle important dans la mesure des anisotropies du rayonnement
de fond cosmologique. Tandis que les bolometres appartiennent aux instruments qui
imagent directement le ciel en mesurant la puissance totale du signal. Un interférometre
reste I'instrument de la radio-astronomie ot le terme de phase est nécessaire pour l'inter-
férence a la base du corrélateur mais présente une moins bonne sensibilité qu’un imageur.
Cependant, un imageur est limité par le controle des effets systématiques. Peu de progres
semblent étre possibles pour améliorer cet effet, contrairement aux interférometres qui
présentent naturellement différentes méthodes pour controler les effets systématiques.
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Une alternative a ces deux technologies repose sur 'interférométrie additive avec 'inter-
férométrie bolométrique.

3.3.1 Emergence du concept

L’instrument QUBIC est le premier interféromeétre bolométrique pour détecter les
modes B de polarisation du rayonnement de fond cosmologique. L’instrument complet
contiendra six modules de 400 cornets primaires a trois fréquences différentes : 90, 150
et 220 GHz, chaque module contiendra deux plans focaux de 1024 bolometres avec 25%
de largeur de bande et un lobe primaire de 14° FWHM. L’objectif est de contraindre un
rapport tenseur sur scalaire r de 0.01 & 95% de niveau de confiance avec I'instrument
complet et un an de données. Le premier module de QUBIC a pour but d’obtenir une
valeur du rapport tenseur sur scalaire de 0.05 & 95% de niveau de confiance. La colla-
boration a re¢u un financement ANR (Agence nationale de la recherche) qui permet en
partie de financer ce premier module.

La collaboration QUBIC résulte de la fusion en 2008 de deux collaborations BRAINS
et MBI4 qui ont décidé de joindre leur effort dans le but de détecter les modes B avec
le concept d’interférométrie bolométrique.

La collaboration MBI-4 Millimeter-wave Bolometric Interferometer [196], collabora-
tion américaine, anglaise et irlandaise, a développé un démonstrateur d’interférometre
bolometrique de 4 cornets d’entrée, des déphaseurs a ferrites, un combinateur de fais-
ceaux quasi-optique de type Fizeau, sur-axe de type Cassegrain, avec un plan focal
contenant une matrice de 16 bolometres spiderweb (Germanium et senseur thermique
NTD). Ces bolometres sont maintenus a froid lors de la prise de données & 330 mK a
l'aide d’un réfrigérateur & dilution d’hélium *He. L’instrument est fixé sur une monture
mécanique altazimuthale et permet une rotation de 'instrument autour de son axe op-
tique. L’instrument a été testé a ’observatoire de Pine Bluff pres de Madison dans le
Wisconsin. Ce démonstrateur a permis de valider le concept d’interférométrie bolomé-
trique en observant des franges d’interférence (Fig.3.3.1), lors de la campagne 2009, a
I’aide d’une source Gunn, en accord avec les simulations.

La collaboration BRAIN B-Mode Radiation Interferometer [161], collaboration britan-
nique, francaise et italienne, a lancé plusieurs campagnes de test (logistique et étude de
Iatmosphere) du site de la base Franco-Italienne Concordia au Déome C en Antarctique
durant les périodes estivales de 2006, 2007 et 2009.

Ce site présente de bonnes conditions d’observation en raison de la profondeur op-
tique de I’atmosphere inférieure a 0.05 & 95% de niveau de confiance, une température
de brillance de ’atmospheére tres faible (14 K) et une bonne transmission, le niveau de
vapeur d’eau précipitable étant tres bas. Des campagnes de test du site ont lieu avec
Iinstrument Brain Pathfinder durant les étés. Une grande partie de la puissance optique
arrivant sur le détecteur est due & ’émission de ’atmosphere, le choix du site d’observa-
tion est donc primordial. La localisation de ’expérience permet de déterminer la limite
idéale du bruit de I'expérience.

Par ailleurs, un démonstrateur laboratoire d’interférométrie bolométrique DIBO [75]
composé de deux cornets pointant dans la méme direction, opérant a 90 GHz et un
bolometre a 4 K, a été réalisé avec succes au laboratoire APC. Le but était de vérifier
le concept mais aussi de comprendre la propagation des erreurs instrumentales et 1'effet
de largeur de bande. Le démonstrateur a permis de mesurer avec une source artificielle
des franges d’interférence a deux fréquences 80 et 90 GHz.
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La collaboration QUBIC (Figure 3.3.2) est aujourd’hui une collaboration mondiale
entre la France (APC Paris, CESR Toulouse, CSNSM Orsay, IAS Orsay), 'Irlande
(Maynooth University), I'Italie (Universita di Roma La Sapienza, Universita di Milano
Bicocca), le Royaume-Uni (University of Manchester) et les Etats-Unis (University of
Wisconsin, Brown University, Richmond University).

Data from the 2009
MBI-4 campaign
(PBO-Wisc.)
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FI1GURE 3.3.1: Résultats de la campagne MBI-4 de 2009. La fréquence et 'orientation
des franges d’interférence sont en accord avec les simulations réalisées de
I'instrument.
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FIGURE 3.3.2: La collaboration QUBIC

3.3.2 L’instrument QUBIC
3.3.2.1 Le concept

Le concept de I'instrument QUBIC est représenté par la figure 3.3.3. Derriere la fenétre
du cryostat, se situe la lame demi-onde, qui permet de moduler la polarisation du champ
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électrique entrant. Le choix de ce placement de la lame demi-onde sera expliqué dans
le chapitre 5 de cette these. Les récepteurs sont deux matrices de cornets : les matrices
de cornets primaires et secondaires dos a dos en configuration circulaire dans le but
de maximiser la redondance des lignes de base. Des filtres sont placés devant et entre
la matrice de cornets primaires. Des interrupteurs sont situés entre les deux matrices
de cornets et ne seront utilisés que durant la phase de calibration. Ce sont des pieces
mécaniques pouvant étre actionnées par des électro-aimants.

Les champs électriques réémis par la matrice des cornets secondaires avec un certain
angle sont ensuite corrélés par un combinateur de faisceaux quasi-optique et centrés sur
un pixel du plan focal. Dans un cas idéal, les lignes de base équivalentes donnent ainsi des
franges d’interférence identiques. Une grille polarisante permet de séparer la polarisation
x et y et chaque signal résultant sera envoyé sur un plan focal. Chaque bolomeétre mesure
une combinaison linéaire des parametres de Stokes I, @) et U.

Le concept de l'interférométrie bolométrique est ainsi ’équivalence millimétrique de
I'interférometre de Fizeau, les cornets jouant le role de pupilles diffractives. Il permet
d’obtenir les avantages d’un interférometre avec une largeur de bande importante. De
plus, le combinateur optique couplé avec la technologie du bolométre permet d’effectuer
toutes les corrélations pour un nombre quelconque de cornets sans augmenter le prix
de l'instrument, contrairement & un interféromeétre hétérodyne dont le coflit augmente
considérablement avec le nombre de lignes de base de l'instrument.

Ciel
40 cm
filtre 4K
1 cornet
- lame demi-onde 4K
n filtre 4K
. . \ J cornets primaires 4K
cornets X XY
8380830

cornets secondaires 4K’

L X X X X )

A

2 cornets

> /i
- /1// Gr_llle
o 478 polarisante
=3 v/
2 A
= y/
o 7S
2 cornets 8
< 4K
=
B
£
o
2 Cryostat

signal total Bolometre polarisation X

FI1GURE 3.3.3: Concept de 'instrument QUBIC. A gauche, sont représentées I'image ob-
tenue sur le plan focal pour un cornet ouvert, pour trois paires de cornets
avec différentes orientations et différentes longueurs de ligne de base, et
I'image du signal pour tous les cornets ouverts qui résulte de la somme
de toutes les franges d’interférence.
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3.3.2.2 Les composantes

Dans cette partie, nous allons décrire les différentes composantes de I'instrument QU-
BIC. Ces composantes sont principalement celles utilisées pour un imageur. Une des-
cription détaillée est donnée par [164].

3.3.2.2.0.1 Cryostat

La figure 3.3.4 représente le cryostat de 'instrument QUBIC. Le premier étage du
cryostat est refroidi par un pulse-tube permettant un fonctionnement continu de I’ins-
trument a 4 K. Le pulse-tube refroidit les filtres, les cornets, la lame demi-onde, la grille
polarisante, le combinateur optique. Le second étage thermique contient les bolometres
et la chaine de détection refroidis a 100 mK par un réfrigérateur a dilution.

La fenétre du cryostat de largeur de 43 cm est composée d’un polymere Zotefoam qui
est transparent aux ondes millimétriques et d’une épaisseur d’environ 20 cm. La taille
de la fenétre est limitée par la contrainte de maintenir I'intérieur du cryostat a vide
par rapport a I'extérieur de la fenétre qui est a pression atmosphérique et de maintenir
une température cryogénique. Par conséquent la taille de la fenétre est limitée par la
cryogénie mais aussi par la limite de fabrication de grands filtres. Le cryostat est réalisé
par ’équipe de Rome et la dilution par l'institut Néel a Grenoble.

Structure du support

Cornets + interrupteurs

Miroirs <1K

Plan focal

Structure <1K

FI1GURE 3.3.4: Cryostat de I'instrument QUBIC. Cette figure a été réalisée par Claude
Chapron.

3.3.2.2.0.2 Lame demi-onde achromatique

La lame demi-onde permet de moduler le signal du ciel entrant. La localisation de la
lame demi-onde devant la matrice de cornets primaires permet d’éviter la fuite d’intensité
dans la polarisation dans le cas d’une lame demi-onde sans inhomogénéité. Ce résultat
est démontré dans le chapitre 5.

Un champ électromagnétique linéairement polarisé E, qui se propage a travers la lame
demi-onde a la vitesse angulaire w émerge linéairement polarisé E,’] avec son orientation
tournée de deux fois la phase de la lame demi-onde 2wt. Le champ obtenu s’écrit
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( E% ) _ ( C?S2wt sin 2wt ) ( E, ) (3.3.1)
E, sin 2wt  — cos 2wt E,

En plus de moduler la polarisation du signal entrant, la lame demi-onde permet de
réduire le bruit instrumental : le signal ne traversant pas la lame demi-onde ne sera pas
modulé. Les effets systématiques induits par la lame demi-onde seront diminués lors du
refroidissement & 4K. Si la lame demi-onde présente des inhomogénéité, elle peut induire
une fuite d’intensité dans la polarisation. Le mécanisme rotatif sera basé sur le concept
réalisé pour l'expérience PILOT [177] avec une rotation type étape par étape avec une
précision de 'ordre de 0.1 degrés afin de pas induire un mélange des parametres de Stokes
de Q et U. Une rotation par étape permet de garder la lame demi-onde stable pendant
un intervalle de temps et ainsi le bruit induit ne constituera qu’un offset pouvant étre
soustrait.

La technologie de la lame demi-onde sera une lame achromatique, réalisée dans un
matériau biréfringent : quartz et composé d’un réseau métallique (conception et réali-
sation avec les filtres & 1'Université de Manchester). Un schéma de la lame demi-onde
est donné par 3.3.5. Elle permettra un déphasage de 180° d’une des composantes de la
polarisation de ’onde incidente par rapport a 'autre.

F1GURE 3.3.5: Lame demi-onde achromatique. Dessin réalisé par Giampaolo Pisano.

3.3.2.2.0.3 Matrice de cornets

La matrice de cornets primaires couple le rayonnement regu a l'instrument. Les cor-
nets sont en matériau conducteur et permettent de transmettre le signal du ciel vers
I'instrument. Ils ont une forme conique. Ils forment un lobe sur le ciel : le lobe primaire
B(n) =| A;(d) |? avec 7 la direction du ciel, et i I'indice du cornet. Le lobe primaire
donne la fraction de signal du ciel transmise pour chaque direction 7. L

Le signal collecté par un cornet ¢ observant un champ électromagnétique FE;(n) s’écrit

Ei(R) = / Ai(R) Ei(R)dh. (3.3.2)

Un cornet peut étre comparé a une pupille diffractive de surface S couvrant un angle
solide sur le ciel € tel que
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SO = k22 (3.3.3)

A représente la longueur d’onde du champ électromagnétique, x est une constante dont
la valeur dépend de la forme du profil du lobe du cornet et de sa corrugation.

L’angle solide couvert par le lobe d’un cornet est Q = [ B(n)dn et la fraction du ciel
observée est fsky:%.

Avec un lobe gaussien de variance o2, 'angle solide s’écrit £ = 2702, La transformée
de Fourier d’un lobe gaussien est une gaussienne B(#) = Qexp(—nQi?) et la résolution
dans ’espace de Fourier est alors égale a o, = %

Pour l'instrument QUBIC, le lobe primaire des cornets est de 14 degrés de largeur a
mi-hauteur (FWHM), cette valeur a été fixée selon la contrainte des échelles angulaires
visées par 'instrument [ ~ 100. Avec ces caractéristiques, la valeur du parametre x est
1.344. Ces caractéristiques sont celles des cornets de 'expérience CLOVER [192].

Le rapport H—SQ donne la surface effective S. ¢y couverte par le cornet. C’est cette surface
d’un cornet qui doit étre prise en compte, I’éclairement n’étant pas uniforme dans le plan
des cornets. Les cornets ont donc une étendue donnée par la relation S.y ().

Le nombre maximal de cornets nj est donné par

FWHM
vV nhdh = dwmdow —2H tan(%) (3.3.4)

avec dp le diametre des cornets, dyindow le diametre de la fenétre du cryostat et H
I’épaisseur des filtres entre les cornets et la fenétre estimée a 6cm pour des cornets a 4K
par I’équipe de Manchester. La quantité w est ajoutée au diametre de la matrice
de cornets afin d’éviter du vignettage.

Le nombre de cornets maximal est ainsi contraint directement par la taille de la fenétre
du cryostat et par la taille du lobe primaire pour une fréquence donnée.

De I'Eq.3.3.4, nous déduisons que pour les différents modules du QUBIC, a des fré-
quences différentes, le nombre de cornets pourra étre augmenté avec la méme taille de
fenétre du cryostat et avec le méme échantillonnement d’échelles angulaires et un élar-
gissement de la fenétre du cryostat entraine une diminution des lobes des cornets pour
un méme nombre de cornets.

L’ensemble de ces criteres conduisent & un concept pour le premier module d’une
matrice de 400 cornets primaires et secondaires avec des lobes gaussiens de 14 degrés
FWHM en configuration circulaire, distribués selon une grille carrée avec un maximum
de redondance afin d’optimiser la sensibilité de 'instrument. Ce premier module est &
la fréquence de 150 MHz. L’épaisseur des cornets est de 1 mm et leur diametre intérieur
de 19.3 mm.

Les cornets ont une forme conique et sont corrugués a l'intérieur afin d’améliorer les
caractéristiques de transmission, la forme du lobe et de diminuer les lobes secondaires par
rapport aux cornets lisses et de réduire la polarisation croisée. Les matrices de cornets
seront construites en bloc de plaquettes, ensuite assemblées. Le résultat de 'assemblage
des plaquettes et la corrugation des cornets est représenté par la figure 3.3.6.

Les cornets tiennent un réle crucial dans le concept de 'instrument QUBIC, il est donc
important que leur lobe soit bien caractérisé et de réduire la fuite de polarisation croisée
qui constitue un probléme majeur pour un interféromeétre comme pour un imageur, mais
aussi leurs lobes secondaires. Ils doivent avoir un lobe circulaire en champ lointain et
opérer a une largeur de bande de 25%. Une largeur de bande plus importante ajouterait
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de la charge thermique sur le plan focal induite par les raies d’émission de 'atmosphere.
Des cornets monomodes ont été choisis car ils remplissent les criteres énumérés ci-dessus
et peuvent étre facilement réalisés aux fréquences d’observation de I'instrument QUBIC.
Les cornets multimodes ont ’avantage d’augmenter le nombre de photons recus en entrée
mais peuvent avoir un impact sur 'information de la polarisation et ne remplissent pas
forcément le critere d’un lobe bien défini et circulaire et le critére des lobes secondaires.

F1GURE 3.3.6: Cornets de l'instrument QUBIC. A gauche est représentée une matrice de
4x4 cornets constituées de plaquettes assemblées. A droite est montrée la
corrugation des cornets.

3.3.2.2.0.4 Filtres

Des filtres vont étre placés a différents étages de température dans le cryostat et vont
jouer ainsi différents roles. A la température de ’atmosphere, la fenétre du cryostat
émet de la radiation qui peut étre rejetée par des filtres thermiques de faible émissivité.
Avant la matrice de cornets primaires, des filtres passe-bas seront positionnés dans le but
de sélectionner le rayonnement entrant dans la matrice de cornet primaire et un filtre
thermique pourra étre aussi placé dans le but de réduire la charge thermique. Ces filtres
situés devant les cornets primaires doivent étre bien testés car ils peuvent avoir un impact
sur la forme du lobe de l'instrument et peuvent induire une polarisation instrumentale.
Les matrices de cornets et la chaine de détection constituent deux étages thermiques
différents (4 K et 100 K). A chaque étage, des filtres sont placés afin de supprimer le
rayonnement en dehors de la bande d’intérét.

3.3.2.2.0.5 Interrupteurs

Les interrupteurs situés entre la matrice de cornets primaires et secondaires ne servi-
ront que durant la phase de calibration décrite dans le chapitre 5. Ils doivent permettre
de fermer tous les cornets indépendamment les uns des autres durant la phase de cali-
bration et permettront donc de controler les effets systématiques. Ils peuvent étre vus
comme des « volets » qui ferment les guides d’onde entre les deux matrices de cornets
lorsqu’on souhaite qu'une ligne de base ne soit pas mesurée. Ils fonctionneront a I'aide
d’électro-aimants a une température de 4 K.
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3.3.2.2.0.6 Combinateur optique

Le combinateur de faisceaux pour linstrument QUBIC est un combinateur quasi-
optique de Fizeau, il permet de superposer tous les lobes provenant des cornets secon-
daires avec un certain angle pour former les franges d’interférence imagées sur le plan
focal. Il induit un déphasage géométrique par la différence de chemin des rayonnements
émis par les cornets secondaires et traversant le télescope

Z.d,
AD;

©i(dg) =27 (3.3.5)

ou fp est la distance focale du combinateur de faisceau, Z; la position du cornet ¢
et qu la position du bolomeétre dans le plan focal. Ce déphasage géométrique respecte
naturellement la sommation cohérente des lignes de base équivalentes.

Plusieurs projets (POLARBEAR [106]) utilisent a la place d’un télescope avec deux
miroirs un jeu de lentilles. Cependant, dans le cadre du premier module de QUBIC, les
propriétés de ces lentilles dans la gamme de longueur d’onde d’intérét (autour de 100
GHz) sont encore mal connues et difficiles & modéliser. Pour un combinateur composé
d’un jeu de lentilles, les réflexions sont non modélisées, 'indice de réfraction n’est pas for-
cément homogene. Une représentation du combinateur optique constitué de deux miroirs
avec le plan focal est donnée par la figure 3.3.8. Nous reviendrons sur cette composante
de l'instrument et sur son réle crucial dans le Chapitre 4.

FIGURE 3.3.7: Dessin d’un interrupteur. Ces interrupteurs seront situés entre chaque
couple de cornets primaires et secondaires et ne seront utilisés que durant
la phase de calibration. Ce dessin a été réalisé par Nathan Bleurvacq.

3.3.2.2.0.7 Chaine de détection

Une grille polarisante va permettre de séparer la polarisation a la sortie du combinateur
optique et de diriger le signal vers deux matrices de détecteurs.

Le nombre de bolomeétre nécessaire est déterminé selon 1’échantillonnage des franges
d’interférence et la distance focale. Il est contraint par la fraction de puissance émise par
les cornets secondaires que peut collecter le plan focal. Pour que la plus courte ligne de
base soit échantillonnée de n,, périodes completes, le nombre de bolometres Ny, est donné
par

D l
VN, = 220 SO gy AT (3.3.6)

dpUmin Umgin Lnin
ns est le nombre d’échantillonnage (le théoréme de Nyquist montre que le nombre
d’échantillonnage minimal est ns = 2) et d; la taille d’'un bolometre.
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Le plus petit multipdle accessible donné par la distance entre deux cornets est [, =
36, le plus grand multipole accessible 1,4, = 200 et le nombre de périodes échantillonnées
de la plus courte ligne de base est n, = 1. Pour un nombre d’échantillonnage n, = 3,
nous obtenons Np, = 289.

FiGURE 3.3.8: Combinateur optique réalisé avec GRASP par 1’équipe de Maynooth.

Chaque bolometre mesure le module au carré d’une combinaison linéaire des signaux
d’entrée (les radiations collectées par les cornets primaires). Les corrélations entre les
différents canaux sont réalisées par les bolomeétres

< B+ Eo)? >=< |E1|? > + < |E2|* > +2Re[< |E1E3| >). (3.3.7)

Les deux premiers termes représentent les puissances totales des signaux F; et Es pro-
venant de deux cornets différents et le troisieme terme représente le terme d’interférence
proportionnel au terme de visibilité.

Les bolomeétres refroidis a une température T<0.3 K constituent des détecteurs inco-
hérents a large bande les plus sensibles dans le domaine millimétrique. Les bolometres
réalisés pour l'expérience QUBIC sont basés sur la technologie de senseur supraconduc-
trice NbSi (transition edge sensors TESs) et d’une lecture multiplexée temporelle des
détecteurs en parallele. Le multiplexage est composé de deux composantes : un ampli-
ficateur et un interrupteur : les SQUIDs (superconducting quantum interference device)
a 100 mK et Pamplificateur SiGe ASIC (Application-Specific Integrated Circuit) a 4 K.
La sensibilité des bolometres est déterminée par le bruit de photons qui dépend de la
puissance totale de bruit regue par le détecteur. Cette puissance dépend principalement
de 'opacité de 'atmosphere, de la fréquence d’observation et de I’émission des différentes
composantes de 'atmosphére. Aujourd’hui, les bolomeétres sont en dessous du bruit lié
a la statistique d’arrivée des photons, c’est ce qu’on appelle background limited. Une
fagon d’améliorer la sensibilité est donc d’augmenter le nombre de bolomeétres par la
construction de grande matrice de bolometres.

Le bolometre détecte un rayonnement, les bruits associés sont alors exprimés en puis-
sance a l'entrée de celui-ci, c’est ce qu’on appelle la puissance équivalente de bruit
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(NEP)* qui détermine la performances requise pour les détecteurs avec le signal équi-
valent au bruit NEP et la constante de temps. L’expérience QUBIC nécessite une NEP
de 1071"W.Hz/2° & 150 MHz.

Le premier module de QUBIC a 150 GHz contiendra un plan focal de 1024 bolomeétres
de 3 mm de taille chacun. Par rapport au restant du cryostat a la température de 4 K
maintenue par un pulse tube, le plan focal et la chaine de lecture seront a une température
de 100 mK permis par le couplage d’un réfrigérateur a dilution avec un tube a gaz pulsé.

3.3.2.3 Les observables

Les mesures de l'instrument QUBIC sont les images synthétiques : 'image du ciel,
soit les parametres de Stokes, convoluée par le lobe synthétique de l'instrument pour
chaque détecteur. Le lobe synthétique est plus structuré que le lobe classique gaussien
d’un imageur : il est défini par la configuration de la matrice de cornets primaires donc
par un nombre fini de lignes de base. La forme de ce lobe qui apparait comme un
désavantage est compensée par la maitrise de chaque mode du ciel séparément. Nous
pouvons comparer les cornets de I'instrument QUBIC & des filtres des modes de Fourier.
L’image obtenue sur chaque plan focal est alors I'image du ciel contenant les modes de
Fourier filtrés par les lignes de base de la matrice de cornets primaires, a la différence
d’un imageur ou I'image obtenue sur le plan focal est I'image du ciel contenant tous les
modes de Fourier. Grace a la méthode de calibration, la self-calibration, expliquée dans
le chapitre 5, il est aussi possible d’intercalibrer tous les modes indépendamment.

Les images synthétiques peuvent étre écrites, de facon équivalente, comme une combi-
naison linéaire des visibilités, observables standards en radio-interférométrie. Ainsi, deux
alternatives peuvent étre étudiées pour traiter les données obtenues avec 'instrument.
La premiere est d’utiliser I'instrument comme un imageur synthétique et donc de réali-
ser des cartes du ciel observé a travers le lobe synthétique. La seconde approche est que
I’analyse de données de l'instrument est tres proche de celle d’un interférometre hétéro-
dyne, il est donc possible d’inverser un systéme d’équations et d’obtenir les mesures des
visibilités.

Le lobe synthétique

La puissance collectée par un bolometre a la position ch, par rapport au centre optique,
est

Sciq (t) = Sé(ciq) + 6’7003(47rwt)S((;2(ch) + ensin(47rwt)Sg(ch) (3.3.8)

avec ¢¥ = 1 pour la polarisation z, ¢ = —1 pour la polarisation y, S(f (a?) les images
synthétiques des parametres de Stokes X = {I,Q, U} projetées sur le plan focal.

L’instrument peut étre utilisé comme un imageur synthétique et échantillonner le ciel.
Pour chaque parametre de Stokes, 'image synthétique pour un détecteur a la position

dy, lorsque le télescope pointe dans la direction n, peut étre exprimée directement a
partir du ciel observé :

4. Une explication détaillée du bruit de photons et des différents composantes du bruit est donnée en
annexe.

5. Cette valeur de la NEP est la valeur nécessaire pour une expérience au sol dans le but d’étudier le
rayonnement de fond cosmologique.
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_ / X () BP(7)di (3.3.9)

avec BP(i7) le lobe synthétique défini par

BP(A) = Bprim| / / ]Zexp [m gq—ﬁ)] 12J(v)0(d — d,)dvdd.

(3.3.10)
Dy est la longueur focale du combinateur, Bpim(72) le lobe primaire et Bsec(ciq) le lobe
secondaire des cornets secondaires situés a la position qu sur le plan focal, Z; le vecteur
de position de chaque cornet et, 7 le vecteur de pointage de 'instrument. Les intégra-
tions sont effectuées sur la largeur de bande et sur la surface des bolometres. Les lobes
primaires et secondaires sont supposés gaussiens et identiques.
Le lobe, dans le cas d’'une matrice carrée de cornets primaires, peut s’écrire sous la
forme du produit d’une gaussienne par une fonction sinc. Dans le cas monochromatique
et dans la limite d’un détecteur ponctuel, I’'Eq.3.3.10 devient

sin?[Praz(%e — ) sin[PrAL(%e — n,)|
BP(7) = Byrim (1) Bsee(dy) s Dy 3.3.11
#) prim (1) Biee(dy) sin2[P7r(dDi;’ —nx)]SZTLQ[PTF(%Lj: — ny)] ( )

ou P représente le nombre de cornets sur un co6té de la matrice, Ax la distance entre
deux cornets voisins, les indices x et ¥ montrent les projections le long des axes respec-
tivement dans le référentiel du plan focal.

Les figures 3.3.9 représentent une projection gnomonique Healpix [78] du lobe syn-
thétique avec un instrument monochromatique et un détecteur ponctuel & gauche et 3
mm de taille de détecteur et 25% de largeur de bande & droite. Les deux cartes du lobe
synthétique sont obtenues avec une matrice de 400 cornets primaires, avec 14 degrés
FWHM a une fréquence de 150 GHz.

FIGURE 3.3.9: Cartes de projection gnomonique Healpix du lobe synthétique de I’instru-
ment QUBIC.
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Fonction fenétre et spectre de puissance

Il est possible de relier directement les images synthétiques au spectre de puissance
du rayonnement de fond diffus cosmologique.

Nous allons nous intéresser qu’au terme d’intensité. Lorsque le télescope pointe dans la
direction 7, sur la sphere céleste pour un détecteur a la position Jq, on peut développer
I'intensité I(n) sur la base des harmoniques sphériques et introduire le développement
multipolaire du lobe synthétique

) = am Y, (1) (3.3.12)
Ilm

BE (1, i, dg) = Bim (s dy) Vi (7). (3.3.13)
Im

Les harmoniques sphériques sont orthogonales suivant le produit scalaire

/ dnYl/ 7)Y () = 01 S - (3.3.14)

En utilisant la relation d’orthogonalité précédente et BP (7, i, (fq) = B2(n, iy, ch) car
BP(n, 7y, dg) € R, nous réécrivons 'expression de I'image synthétique sous la forme

1(fip.d Zﬂzm (fp, dg) . (3.3.15)

Avec différents pointages et différentes orientations, 'instrument mesure une série
d’images synthétiques S’Z{(ﬁp, 0;, ch).

Nous pouvons exprimer la matrice de covariance de I'image synthétique du parametre
de Stokes d’intensité comme une combinaison linéaire du spectre de puissance, selon
différentes orientations et directions dans le ciel

< SX(iy, 0:, dg) SL (74,05, dy) > <ZZalmal/ ' Bim (7, 0y dy) B, (m,ej,cir)>.

Im U'm/
(3.3.16)
Le principe d’isotropie implique

(@im g ) = Crow S, (3.3.17)

ce qui induit,

< SX(fp, 03, dg) S (4,05, dy) > chZ@m fips 0iy dg) B (71, 0, dr)

=" CWi(i, u, 0,0, dg, d).
l

ou nous avons introduit la fonction fenétre W; définie comme

Wi (i, i, 05,05, dg, dy) = > B(iip, 0i, dg) Bimr (71, 05, dy). (3.3.18)
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Les fonctions fenétres polarisées peuvent étre obtenues similairement.

La fonction fenétre W; donne la sensibilité de I'instrument aux différents multipoles,
autrement dit, elle représente la quantité de signal regue par les bolomeétres pour chaque
multip6le ou le poids exact de la réponse de I'instrument dans le plan wv. La forme
complexe de la fonction fenétre est déterminée par la structure bien définie du lobe syn-
thétique. Dans le cas de l'instrument QUBIC, tous les modes ne sont pas échantillonnés
et la forme de la fonction fenétre résulte de la somme du nombre fini de lignes de base.

La longueur de la ligne de base détermine une fréquence spatiale, soit un mode de
Fourier de I'image du ciel. La limite dans ’espace des multipdles est donc donnée par la
distance entre les cornets. Chaque ligne de base contribue sur le plan focal a une frange
d’interférence. La résolution angulaire est déterminée par la longueur de la ligne de base
et définit une échelle angulaire sur le ciel.

Dans 'approximation du ciel plat, la longueur B d’une ligne de base, de résolution
angulaire 6 = % est reliée a la fréquence spatiale par

= =" —97lul. 3.1
1= == =l (3.3.19)

Par ailleurs, la largeur de bande et la taille des détecteurs diminuent la puissance et
lissent la fonction fenétre dans I’espace des multipdles. La résolution angulaire minimale
accessible par 'instrument dépend de la séparation entre deux cornets adjacents. Pour la
configuration de la matrice de cornets primaires et dans le cas d’un champ de vue unique,
d’apres I’'Eq.3.3.19, le multipole minimal accessible est environ 36 et maximale environ
867 dans le cas ot nous ne tenons pas compte de l'effet de la largeur de bande. Le nombre
de grandes lignes de base étant faible et donc la sensibilité a ces multipoles petite, la
valeur maximale accessible des multipdles est d’environ 200. La partie diagonale de la
fonction fenétre de I'instrument QUBIC est représentée par la Fig.3.3.11 pour différents
cas : un détecteur ponctuel et sans largeur de bande (en bleu), un détecteur de 3 mm et
sans largeur de bande (en vert) et un détecteur de 3 mm avec 25% de largeur de bande
(en rouge). Nous remarquons la perte de puissance aux petites échelles due a l'effet de
la largeur de bande dégradant les franges d’interférence a ces échelles. Cet effet sera
expliqué par la suite.

0.1~

774 lignes de base differentes

79800 paires en total

-0, I I 1 -200! I I I
-0.2 -0.1 0.0 0.1 0.2 -200 -100 0 100 200

F1GURE 3.3.10: Configuration de la matrice des 400 cornets primaires a gauche. Couver-
ture du plan uv a droite.
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‘\ BW=0 - Detecteur p 7
I BW=0 - 3mm detecteur
FPW=25% - 3mm detecteur

0.8

0.6

fonction fenetre

0.4

0 100 200 300 400 500
multipole

FI1cURE 3.3.11: Partie diagonale de la fonction fenétre de 'instrument QUBIC avec 400
cornets primaires pour un détecteur central pour trois configurations
instrumentales différentes.

3.3.3 Balayage du ciel et réalisation des cartes (map-making)

L’instrument peut &étre utilisé comme un imageur synthétique et parcourir le ciel
comme un imageur. Ce balayage du ciel ajoute une modulation supplémentaire a celle
de la rotation de la lame demi-onde rotative. Cette modulation de la polarisation ne
module pas la puissance totale du signal (pas l'intensité). Ainsi, balayer le ciel est la
seule technique permettant de mesurer le parametre de Stokes d’intensité en plus des
parametres Q et U.

Des signaux non polarisés provenant de réflexions multiples sur les différentes com-
posantes optiques du cryostat peuvent étre polarisés par la grille polarisante, modulés
et réfléchis par la lame demi-onde rotative. Ces signaux entrainent une perturbation du
signal a une fréquence de 4 fois la fréquence de modulation de la lame demi-onde rotative
ou la polarisation est modulée. Le balayage d’une partie du ciel permet de déplacer la
fréquence de modulation et ainsi de soustraire ces rayonnements environnants.

La stratégie de balayage du ciel est de parcourir une partie du ciel en azimut sur un
intervalle de 10 degrés en variant 1’élévation de 45 a 65 degrés apres plusieurs balayages
du ciel afin d’obtenir un cercle sur le ciel comme champ de vue central. Le lobe primaire
de l'instrument est 14 degrés FWHM, le balayage en azimuth ne doit pas étre donc trop
large pour éviter la contamination galactique. Un déplacement de 10 degrés représente
environ la distance entre le pic central et les pics secondaires du lobe synthétique de
linstrument (d’environ 8.5 degrés). La vitesse de balayage doit étre suffisamment rapide
pour moduler l'intensité du signal du ciel par rapport au bruit en 1/f et est contrainte
par la stabilité en temps des détecteurs (période de 10s). De ces critéres, nous déduisons
une vitesse de balayage d’environ 2 degrés par seconde.

En utilisant 'instrument QUBIC comme un imageur synthétique, les cartes du ciel
peuvent étre obtenues avec une technique similaire a celle d’'un imageur classique mais en
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tenant compte des réplications du lobe synthétique. Ces réplications du lobe synthétique
signifient que pour une observation temporelle, il faut prendre en compte plusieurs pixels
de la carte. Des simulations sont en cours. Les spectres de puissance pourront étre
estimés, selon la stratégie de balayage du ciel établie, par une approche classique de
maximisation de vraisemblance (MADCAP [32]) ou par une technique de pseudo-Cj.

3.3.4 Sensibilité de I'instrument QUBIC

Dans le but de rendre la sensibilité d’un interférometre bolométrique compétitive avec
celle d’un imageur, il faut optimiser la redondance de la matrice de cornets primaires ce
qui détermine sa configuration et comprendre 'effet de la largeur de bande, probleme
majeur en interférométrie.

3.3.4.1 Sommation cohérente des lignes de base

La redondance de la matrice de cornets primaires est déterminante dans le but d’opti-
miser la sensibilité de 'instrument avec la sommation cohérente des lignes de base. Cette
technique consiste a ce que toutes les lignes de base équivalentes donnent des franges
d’interférence identiques sur un point du plan focal c’est a dire que les différence de phase
induites sur le plan focal doivent étre égales afin de maximiser le rapport signal-sur-bruit
des images synthétiques. Nous allons exprimer la matrice de covariance de ces mesures.

Le bruit provenant d’un cornet illuminant un bolometre avec la puissance Py durant
un intervalle de temps V; est donné par la puissance de bruit NEP, o = 2hv Py + %.
Dans le cas de Nj, cornets illuminant Ny bolometres avec N, > 2N}, la puissance totale
sur un bolometre est donnée par

N,
P=—F,.
N, Y
2
Le bruit sur un bolometre est donné par NEP, = 2hu%—ZP0 + (%—’;)2% < ]]\\;—’;NEP%O.

Dans le cas d’une sommation cohérente des lignes de base équivalentes, il a été montré
[43] que la matrice de covariance des visibilités est donnée par

N,NEP,, 1
N= 9
Ny Ny Neq(ﬁ)

(3.3.20)

olt Ney(B) est le nombre de lignes de base par classe § de lignes de base équivalentes.
Dans le cas d’'une sommation incohérente des lignes de base, la matrice de covariance
des visibilités s’écrit

N VaNEP, 1
NbNt Neq(ﬁ) .

Des Eq.3.3.20, 3.3.21, nous pouvons observer que dans le cas d’une sommation co-
hérente des lignes de base, la sensibilité de 'instrument est augmentée d’'un facteur
(NoglB)).

Dans le cas d’une sommation cohérente des lignes de base, un interférometre bo-
lométrique a la sensibilité d’un interférometre hétérodyne avec le bruit NEP, o d'un
bolomeétre. Ce bruit est nettement plus faible que le bruit induit par les amplificateurs
HEMTs d’un interférometre hétérodyne. Un interférometre bolométrique peut atteindre
la méme sensibilité qu'un imageur contenant N, bolometres si le nombre de cornets

(3.3.21)
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Nj, est égale au nombre de bolometres V,. Une comparaison entre les sensibilités d’un
interférometre hétérodyne, bolometrique et celle d’un imageur est réalisée dans [85].

3.3.4.2 Impact de la largeur de bande

La largeur de bande en détection des bolometres de linstrument QUBIC doit étre
suffisamment large pour que la sensibilité de 'instrument soit compétitive avec celle
d’un imageur : permettant un plus grand nombre de photons collectés ®. La sensibilité de
Iinstrument augmente comme la racine carrée de la largeur de bande. Cependant, ce gain
en sensibilité va étre contrebalancé par une perte en sensibilité induite par la dégradation
des franges d’interférence pour les grandes lignes de base. Pour différentes fréquences,
les franges d’interférence ont des fréquences spatiales différentes ce qui entraine une
interférence destructive dans le cas d’une largeur de bande trop importante. Cet effet
est appelé le lissage par largeur de bande et limite la sensibilité aux petites échelles. Il
est étudié dans [42].

Le facteur k1 donne une estimation de 'importance de ’effet par largeur de bande, il
a pour expression

272
m(l) = | LHEE (3.3.22)
g

ou O‘l2 est la résolution de I'instrument dans I'espace des multipdles.

Dans le cas monochromatique, le facteur 1 vaut 1. Si k1>1, I'effet de largeur de bande
correspond a une dégradation de la résolution dans ’espace de Fourier ce qui correspond,
dans I'espace réel, a un lobe de 'instrument réduit. L’angle solide de I'instrument devient

Q
Qpw = —. (3.3.23)

K1

La fraction du ciel observée est donc diminuée d™un facteur fop,— Qfﬂw . L’impact sur le
spectre de puissance correspond & une perte en signal-sur-bruit d’un facteur k1. D’apres
[42], cet effet induit une perte de sensibilité globale d’un facteur 2 et ne constitue donc

pas un probléme majeur pour l'instrument QUBIC.

3.3.4.3 Sensibilité

Le but de QUBIC est de contraindre la polarisation des modes B du fond diffus
cosmologique & une valeur du rapport tenseur sur scalaire de 0.01 avec 95% de niveau
de confiance avec un an de données et I'instrument complet et & 0.05 & 95% de niveau
de confiance avec le premier module de QUBIC.

La sensibilité de 'instrument QUBIC, soit celle d’un interférometre bolométrique en
général, est décrite dans [85]. Elle est donnée par la relation suivante

251 (l)
AC) = C+
TV @+ fskyAl( :
ol t correspond au temps d’intégration, Q = 27o? est I'angle solide de l'instrument,
foky = % la fraction du ciel observée par I'instrument, Nj, le nombre de cornets, Ney(1)

2Ny, NET?Q
NZ ()t

r1(Dw (e (3.3.24)

pix

6. Traditionnellement, la largeur de bande d’un imageur vaut 30%. Tandis que celle d’un interféro-
meétre est de 10%.
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le nombre de lignes de base équivalentes par multipole, la puissance de bruit NET the
noise equivalent temperature des détecteurs, npr le facteur d’apodisation du champ de
vue qui est égale a 2 dans le cas d’un lobe gaussien, ¢ efficacité optique, wpiz (1) la perte
en rapport signal sur bruit due a l'intégration sur la surface des détecteurs.

La figure 3.3.12 représente la valeur du rapport signal sur bruit en fonction du rapport
tenseur sur scalaire pour des intervalles de Al = 15, un an de données et une valeur de
la NET de 200 4.K'/2. La courbe verte représente le résultat avec une matrice de 40
cornets primaire, la courbe rouge avec le premier module de QUBIC et la courbe bleue
avec l'instrument QUBIC complet : 6 modules de 400 cornets primaires.

T — T T T LI
10 T T T
————  S/N pour 40 cornets :
——————  S/N pour 400 n;, — 1 module
S/N pur 400 n, — 6 modules

Rapport signal sur bruit

[Komatsu et al., 201

D= rmm: 0.050 .......... }WM‘W y+BAo+Ha .

— —T T oy
0.001 0.010 0.100 1.000

Rapport tenseur sur scalaire

FI1GURE 3.3.12: Rapport signal sur bruit de I'instrument QUBIC pour un an d’intégra-
tion.

3.3.5 Calibration

Les bolometres devront étre calibrés avant 'installation sur le site du Dome C. Mais
aussi pendant 1’observation, une source de calibration (type corps-noir), située derriere
les cornets secondaires, permettra de corriger des variations en temps de la réponse de
chaque détecteur et de lever la dégénérescence de la calibration des lobes secondaires
et des bolomeétres. Placer cette source de calibration a la sortie des cornets secondaires
permet d’obtenir une illumination uniforme sur le plan focal. Le signal mesuré sera utilisé
pour corriger ces variations.

Une calibration complémentaire sera effectuée pour le controle des effets systématiques
a ’aide d’une source externe polarisée. Cette source devra étre placée de préférence dans
le champ lointain de I'instrument dans le but d’obtenir un front d’onde plat et une uni-
formité sur le module en entrée. Dans le cas contraire, les lignes de base équivalentes
observeront un signal en phase et en amplitude différent. Les franges d’interférence ré-
sultantes imagées sur le plan focal seront alors différentes pour des lignes de base équi-
valentes. La source de calibration peut étre une source artificielle de corps-noir large
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bande dans le cas ou la température d’antenne sera suffisante pour effectuer la calibra-
tion. Des sources plus puissantes mono-chromatiques comme une diode Gunn (tunable)
ou une lampe a mercure couplées avec une grille polarisante sont aussi envisagées. Une
technique de calibration spécifique a QUBIC a été développée au sein de la collabora-
tion : la self-calibration, dont j’ai réalisé ’algorithme. Cette méthode de calibration sera
développée plus précisément dans le chapitre 5 de cette these. Cette méthode s’inspire
des méthodes de calibration d’un interférometre ou le terme de phase peut étre affecté
par les effets instrumentaux et atmosphériques.

3.3.6 Conclusion

Dans cette section, nous avons introduit les caractéristiques de I'interférométrie bo-
lométrique et nous avons donné les spécificités de l'instrument QUBIC. Il constitue le
premier interférometre bolométrique et une des seules collaborations européennes avec
Iexpérience QUIJOTE en cours de fabrication pour la détection des modes B de pola-
risation du rayonnement de fond cosmologique. Le concept de 'interférométrie bolomé-
trique en tant qu’imageur synthétique est le fruit d’une longue compréhension dont nous
pouvons suivre les étapes dans la thése de Romain Charlassier [41]. Il reste maintenant
d’un point de vue de ’analyse de données & optimiser la cartographie et ’estimation des
spectres de puissance dans le cadre de l'interférométrie bolométrique. Par la forme du
lobe completement différente de celle d’un imageur, I'analyse de données apparait comme
un défi, mais les simulations développées aujourd’hui par Jean-Christophe Hamilton et
Pierre Chanial sont prometteuses.

Nous avons énuméré un certain nombre d’avantages présentés par I'instrument QUBIC
dans ce chapitre : balayage du ciel, grande largeur de bande ... . Le concept novateur
de l'interférometre bolométrique differe de l'interférométrie classique dans le sens ou le
but premier n’est pas d’atteindre une bonne résolution angulaire mais d’obtenir une
bonne sensibilité avec le développement de grandes matrices de bolometres et un bon
contrdle des effets systématiques par la procédure de self-calibration. La réunion de ces
deux criteres sera cruciale pour la détection des modes B de polarisation, laquelle selon
I’amplitude attendue des modes B, représente un vrai défi technologique. L’obtention
d’un futur financement permettra l'installation du premier module de QUBIC début 2015
au Dome C, apres une phase de tests. Suite a ce premier module, deux autres modules
a deux autres fréquences d’observation classiques du rayonnement de fond cosmologique
90 et 220 GHz seront installés. Ces deux autres modules seront nécessaires pour la
séparation des avants-plans.
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Chapitre 4

Optimisation du combineur optique de
I'instrument QUBIC

Les expériences dédiées a la caractérisation du rayonnement de fond cosmologique
utilisent deux types de télescope : les systémes optiques réflecteurs et les systemes ré-
fracteurs. Un systéeme optique de type réfracteur présente le désavantage de ne pas
permettre une étude analytique et numérique des propriétés de polarisation du champ
électrique a travers ce systeme. Des simulations de ces systemes optiques devront étre
développées en prenant en compte leur propriétés physiques : absorption, réflexion in-
terne, effets de polarisation a la réflexion, ... . Au contraire, pour un systeme réflecteur,
il existe un certain nombre d’outils optiques, qui permettent de modéliser la réponse en
polarisation du télescope. Une considération pratique limite aussi 1'utilisation des len-
tilles : leur poids. Une lentille d’1 m de diametre, constituée de polyéthylene, matériau
utilisé dans le domaine millimétrique pour sa faible absorption, pése environ 100 kg. Le
miroir primaire du télescope réflecteur du satellite WMAP [142] de 1.4 m de diametre
pese 5 kg. Un autre avantage d’un systéme réflecteur est son achromaticité.

Certains instruments (ACT [112], SPT [174], EBEX [139]) combinent ces deux sys-
témes optiques, ils utilisent un systéme réflecteur (miroirs primaire et secondaire), suivi
d’une optique réfractive pour corriger les aberrations et produire un plan focal centré.

Le combineur optique de I'instrument QUBIC est un systeme optique réflecteur hors-
axe de type Gregorian, sans occultation centrale et de courte distance focale 300 mm,
constitué d’un miroir primaire parabolique et d’un miroir secondaire ellipsoidal, de dia-
metre d’ouverture de 600 mm. Il doit étre suffisamment compact pour entrer dans un
cryostat d’1 m?. Le concept du combineur optique de l'instrument QUBIC est réalisé par
I’équipe de NUI Maynooth en Irlande, qui effectue des simulations optiques de différentes
configurations de combineur optique a l’aide des logiciels optiques GRASP, Zeemax et
MODAL. Cette étude permet de déterminer le systéme optique avec les performances
les plus optimales.

Le role du combineur de faisceaux de I'instrument QUBIC est de transférer les champs
émis par les cornets secondaires sur le plan focal ou les franges d’interférence sont ima-
gées. Ce systeme optique doit permettre aux rayons émis des cornets secondaires avec
un certain angle, d’étre localisés en un seul point du plan focal. L’image obtenue sur le
plan focal résulte de la sommation cohérente des lignes de base équivalentes, qui pro-
duisent les mémes franges d’interférence dans le cas idéal (méme période de phase et
méme orientation sur le plan focal). Cependant, pour un systéme optique non idéal, les
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aberrations optiques dégradent les franges d’interférence obtenues des combinaisons des
paires de cornets. Les franges d’interférence produites par des lignes de base équivalentes
présentent alors des petites différences. Celles-ci ont pour conséquence de réduire le si-
gnal sur bruit des images synthétiques mesurées, et par conséquent, la sensibilité globale
de l'instrument [44].

Dans ce chapitre, nous présenterons les spécificités du combineur optique de l'instru-
ment QUBIC. Nous décrirons la procédure effectuée pour étudier différentes configura-
tions du combineur optique en comparaison avec un combineur idéal. Nous expliciterons,
ensuite, ’étude des tolérances optiques effectuée pour optimiser le systeme optique choisi
en adéquation avec les criteres fixés sur le systéme optique.

4.1 Descriptions générales

1l existe différentes configurations de télescope pour un instrument dédié a la détec-
tion des modes B de polarisation du fond diffus cosmologique. Une expérience peut
observer directement le ciel avec des cornets corrugués, un télescope réflecteur de 2 m
d’ouverture, un interférometre ou un systeme optique plus petit réflecteur ou réfrac-
teur. Chaque configuration optique est optimisée dans le but d’un objectif scientifique
et technologique précis. Les expériences satellites COBE [30], WMAP [142] et Planck
[191] ont permis d’évaluer les technologies des cornets corrugués et des grands systémes
optiques réflecteurs composites. Les expériences QUAD [163] et COMPASS [70] ont per-
mis d’étudier les performances des systemes optiques réflecteurs sur-axe. Le télescope
de ces deux expériences est constitué d’un miroir secondaire placé sur un cone, situé en
face du miroir primaire. L’expérience QUAD a permis de montrer pour la premiere fois
I’anticorrélation entre les pics et les creux des spectres de puissance du rayonnement de
fond cosmologique C; 1 et C) pr. Cependant, cette expérience a présenté des problemes
optiques comme la diffusion par le cdne supportant le miroir secondaire, qui a induit
des lobes secondaires. L’expérience BICEP [190] a permis de tester pour la premiere
fois un systéme optique réfracteur, revétu d’une couche anti-réfléchissante, couplé a des
cornets corrugués. La figure 4.1.1 représente le télescope optique réfracteur utilisé par
I'expérience BICEP [190]. L’instrument a une résolution de 0.6° a 150 GHz et possede un
plan focal centré. Cette configuration optique a été reprise par I'instrument Keck [137]
et le ballon SPIDER [130]. La figure de gauche montre un systéme réflecteur hors-axe
de type Gregorian utilisé par 'expérience MAXIMA [165], constitué de trois miroirs.

Un télescope a deux réflecteurs est composé d’un réflecteur principal de forme pa-
rabolique et d’un réflecteur auxiliaire plus petit, de forme ellipsoidal ou hyperbolique.
Il existe deux types de systeme optique réflecteur : hors-axe et sur-axe. Les systémes
optiques réflecteurs hors-axe permettent d’obtenir un grand diametre d’ouverture (>60
cm), ainsi qu'un télescope compact. Ces systeémes optiques ont 'avantage d’avoir une
ouverture non obstruée, ce qui permet d’avoir un niveau de lobes secondaires relative-
ment bas. Cependant, ces systemes violent la symétrie circulaire, et cette violation peut
entrainer des effets de polarisation. Des simulations optiques détaillées de ce type de
télescope sont alors nécessaires.

Un systéme optique sur-axe est constitué de deux miroirs centrés autour de l'axe
optique. Cette configuration permet de minimiser les polarisations instrumentales et les
aberrations, mais provoque un élargissement du lobe de diffraction.

Dans le cas d’une configuration hors-axe, les positions des miroirs primaires et se-
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condaires doivent étre optimisées, afin d’obtenir des caractéristiques semblables & une
configuration sur-axe, sans l'occultation centrale du miroir secondaire, présente dans
la configuration optique sur-axe. Cette configuration permet de minimiser la lumiere
parasite produite par diffraction.

Les systemes optiques composés de deux miroirs peuvent étre de deux types : Casse-
grain (un miroir primaire parabolique et un miroir secondaire hyperbolique) et Gregorian
(un miroir primaire parabolique et un miroir secondaire ellipsoidal). La figure 4.1.2 re-
présente la configuration optique de type Gregorian a gauche et de type Cassegrain a
droite. Dans un télescope de type Cassegrain, la source focale est placée au foyer a une
distance suffisante du second réflecteur pour que celui-ci soit en champ lointain. Un sys-
teme Cassegrain présente I'avantage que pour une ouverture de taille fixée, le systeme
est plus compact qu’un systeme Gregorian, ce qui permet d’avoir une taille de cryostat
inférieure. De plus, la configuration de type Cassegrain est caractérisée par une grande
distance focale, ce qui permet de limiter les aberrations de phase. Dans un systéme de
type Gregorian, la localisation du point intermédiaire ot les rayons sont centrés est plus
pratique pour placer un bafflage dans lequel est placé le miroir secondaire et le plan
focal, comme représenté sur la figure 4.1.2 par le schéma de gauche du télescope de type
Gregorian de 'expérience MAXIMA [165]. Cette enceinte thermique permet une réduc-
tion du rayonnement parasite sur le plan focal. Dans ce systéme optique, I’opposition de
courbure entre les deux miroirs permet de réduire le niveau de polarisation croisée par
rapport & un systeme de type Cassegrain.

Le systeme de type Gregorian est le systeme optique le plus utilisé dans les expé-
riences dédiées a la caractérisation du rayonnement de fond cosmologique : ACME [126],
ACT [112], ARCHEOPS [25], BOOMERanG [56], CAPMAP [18], MAXIMA [187], SPT
[174] et VIPER [151]. Une liste non exhaustive des expériences actuelles pour 'étude de
polarisation du fond diffus cosmologique avec leur configuration optique est donnée par
le tableau 4.1.
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FIGURE 4.1.1: Systéme optique réfracteur de I’expérience BICEP [190], maintenu & une
température de 4 K. La fenétre d’ouverture de cette configuration optique
est a droite du systeme (source [86]).
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ment au sol QUAD [163], & une température de 4 K.

’ Expériences ‘ Fréquences d’observation ‘ Systémes optiques
Au sol
QUAD [163] 100 et 150 GHz Réflecteur sur-axe de 2.6 m de type Cassegrain
BICEP [190] 100 et 150 GHz Réfracteur
QUIET [49] 40 et 90 GHz Réflecteur de type Crossed-Dragone
ABS [67] 150 GHz Réflecteur d’1 m de type Crossed-Dragone
BICEP 2 [6] 100 et 150 GHz Réfracteur
POLARBEAR [106] 150 et 220 GHz Réflecteur hors-axe de type Gregorian
ACTpol [133] 150, 220 et 275 GHz Réflecteur hors-axe de type Gregorian
SPTpol [125] 90, 150 et 220 GHz Réflecteur hors-axe de type Gregorian
Polar-1 [105] 150 GHz Réflecteur de type Crossed-Dragone
Ballons
EBEX [139] 150, 250 et 410 GHz Réflecteur hors-axe de type Gregorian
SPIDER [130] 40, 90, 145 et 220 GHz Réfracteur
Satellites
WMAP [142] 22-95 GHz Réflecteur hors-axe de 1.4 m de type Gregorian
Planck [191] 30-680 GHz Réflecteur hors-axe de 1.5 m de type Gregorian

TABLE 4.1: Liste des expériences pour ’étude de la polarisation du fond diffus cosmolo-

gique.

Les premieres sources d’aberration dans les deux configurations optiques de type Gre-
gorian et de type Cassegrain sont I'astigmatisme, I'aberration de coma et la distorsion
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d’amplitude. La figure 4.1.3 a gauche montre I'impact sur le front d’onde du faisceau
gaussien de 'aberration Coma comparé au cas sans aberration de la figure de droite. 11
a été montré qu’un systeéme optique Cassegrain est moins impacté par les aberrations
et par la polarisation croisée qu'un systeme Gregorian. Cette configuration est proche
d’un systeme centré avec deux réflecteurs, le plan objet et le plan focal étant perpendi-
culaires. Mais par cette géométrie, il est impossible de concevoir un tel télescope pour
un instrument avec une matrice de 400 cornets et une courte distance focale. La distance
focale minimale pour cette configuration optique est 800 mm.

-]

FIGURE 4.1.3: La figure de gauche montre la dégradation du front d’onde induite par
I'impact de l'aberration de coma. La figure de droite montre la figure
obtenue sans aberration.

Il existe différents sous types de télescopes Gregorian. Le plus simple est constitué
d’un miroir primaire parabolique et d’un miroir secondaire ellipsoidal, ou les axes de
symétrie des deux miroirs sont colinéaires. Une amélioration de ce concept est apportée
par Paplanétisme : la section conique du miroir primaire est légerement déviée d’une
parabole, le miroir primaire est alors légérement elliptique et le miroir secondaire ellip-
soidal par rapport a un systeme de type Gregorian classique. Une méthode alternative
pour améliorer ce systéme optique est de permettre 'inclinaison des axes de symétrie
du miroir primaire et du miroir secondaire I'un par rapport a 'autre, selon la condition
dite de Mizugutchi-Dragone [63, 128, 62]. Cette condition permet d’optimiser la qua-
lité image et de réduire la polarisation instrumentale. Pour un télescope qui satisfait la
condition de Mizugutchi-Dragone, 'astigmatisme est supprimé au premier ordre sur le
plan focal et la polarisation induite est nulle au centre du plan focal.

Selon la figure 4.1.4, cette condition est donnée par les relations

tan(a) = M. tan(f), (4.1.1)

tan(y 4 3) = M2 tan(B). (4.1.2)

L’angle 23 est I'angle entre I’axe optique du miroir M7 et du miroir Ms.

L’angle 2+ est 'angle entre le faisceau réfléchi par le miroir M; passant par le centre
physique et 'axe optique de M;.

L’angle 2a est I’angle entre le faisceau réfléchi par M; passant par son centre physique
et 'axe optique du miroir Ms.

Le parametre M dépend de ’excentricité e du miroir secondaire selon M = %
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M,

FIGURE 4.1.4: Schéma d’un télescope hors-axe.

Selon la condition dite de Mizugutchi-Dragone, si les orientations des miroirs sont
choisies correctement, les effets des aberrations et de la polarisation croisée sont les
mémes qu’un systeme sur-axe de diametre et distance focale similaires. La déviation a
un systeme optique idéal, en terme des propriétés de polarisation, prend en compte la
polarisation instrumentale et la polarisation croisée. Le premier représente le degré a
partir duquel le systéme induit qu’une source non polarisée apparaisse polarisée. Le se-
cond est la rotation de ’angle de polarisation apparent d’une source polarisée observée.
L’amplitude de polarisation instrumentale dépend du degré de symétrie du systeme op-
tique. Les expériences, avec un systéme optique hors-axe de type Gregorian qui satisfait
la condition de Mizugutchi-Dragone, sont EBEX [139], WMAP [142] et Planck [191].

Un troisieme miroir ou un élément réfracteur peut étre ajouté pour permettre une
annulation des aberrations, produire un plan focal centré ou un diaphragme d’ouverture.

Une nouvelle configuration optique composée de deux miroirs, permettant un large
champ de vue, a été inventée par Dragone. Ce systéme optique est connu sous le nom
de Crossed-Dragone. 1l est utilisé par des expériences pour 1’étude du fond diffus depuis
les années 2000. Ce systéme a un miroir primaire parabolique et un miroir secondaire
hyperbolique et il est donc semblable & un systeme optique de type Cassegrain. Il permet
d’annuler 'astigmatisme, les aberrations de coma et les aberrations sphériques, d’obtenir
un plan focal centré et une polarisation croisée faible. Ce systéme optique est envisagé
pour la future mission satellite EPIC [196]. Cette configuration optique présente néan-
moins certains désavantages : les miroirs primaires et secondaires sont trés proches des
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rayons entrants, ce qui induit des lobes parasites par diffraction sur les bords des mi-
roirs. Les expériences, qui possedent ce systéme optique sont ABS [67] et QUIET [49].
Le télescope de I'expérience QUIET est représenté dans la figure 4.1.5.

Systeme optique Dragone croisé

FIGURE 4.1.5: Systéme optique Crossed-Dragone de I'expérience QUIET [49]. La confi-
guration de ’entrée du télescope permet d’intercepter les lobes parasites
qui sont inhérents dans ce systéme optique (source [86]).

4.2 Role du combineur optique de I'instrument QUBIC

Afin de déterminer la configuration optimale du télescope de l'instrument QUBIC,
I’étude de différentes configurations de télescope a convergé vers un systéme réflecteur
hors-axe de type Gregorian, de distance focale de 300 mm, composé d’un miroir primaire
parabolique et d’un miroir secondaire ellipsoidal ; de diameétre d’ouverture de 600 mm.
Ce systeme optique satisfait la condition dite de Mizugutchi-Dragone. Une spécificité
importante du télescope est son émissivité : elle doit étre aussi faible que possible, afin de
minimiser le signal parasite collecté par les bolometres. Le systeme optique doit étre aussi
optimisé et congu dans le but de minimiser le signal parasite induit par la diffraction, et
les aberrations optiques du systeme. La qualité image sur ’ensemble du plan focal doit
étre la meilleure possible. Les performances du systéme optique doivent étre optimales
a la température du cryostat car une variation de la température de ’environnement
peut modifier la forme des miroirs. Ces performances peuvent étre estimées par une
étude thermique du systeme. Le concept optique est réalisé et concu a I'Université de
Maynooth, a "Université Milan-Bicocca et au laboratoire APC. Le travail réalisé au
cours de cette thése a consisté en collaboration avec I’équipe de Maynooth a déterminer
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une figure de mérite afin d’estimer la performance du systeme optique étudié. L’équipe
de Maynooth effectue les simulations du concept optique. Le travail effectué au cours
de cette these a été de construire le lobe synthétique de l'instrument a partir de ces
simulations, de déterminer la fonction fenétre a partir du lobe résultant et de comparer
la fonction fenétre obtenue avec celle d’un systéme idéal afin d’en déduire la perte en
sensibilité induite par les aberrations.

Dans cette section, nous allons expliquer le role du combineur optique dans le cadre
de l'instrument QUBIC et expliciter les contraintes instrumentales sur ce combineur.

4.2.1 Combineur quasi-optique de Fizeau de I'instrument QUBIC

Afin de maximiser la sensibilité de I'instrument, la sommation des lignes de base équi-
valentes doit étre cohérente. Cette sommation cohérente des lignes de base signifie que
les faisceaux provenant des lignes de base équivalentes doivent étre sommés de fagon
cohérente et doivent étre donc en phase. Elle peut étre réalisée par un combineur op-
tique : en guides d’ondes par une matrice de Butler ou optiquement par un combineur
de faisceaux : un combiner de Fizeau. L’option retenue pour 'instrument QUBIC est le
combineur quasi-optique de Fizeau. Il permet que chaque faisceau réémis par les cornets
secondaires avec un angle donné, soit focalisé sur un point du plan focal. Ce combineur
permet de superposer les lobes de tous les cornets secondaires sur le plan focal ou les
franges d’interférence sont imagées. Chaque bolomeétre collecte ainsi le module au carré
du signal résultant de la combinaison des faisceaux collectés par les cornets primaires et
réémis par les cornets secondaires.

Le déphasage géométrique ;, induit par les différences de chemin des faisceaux, est
donné par

z.d
T .
AD;

©i(d) =2 (4.2.1)

Le vecteur Z; est la position du cornet secondaire, le vecteur d est la position des
bolometres sur le plan focal, la longueur Dy est la distance focale et A la longueur
d’onde de l'instrument.

Dans la suite ce ce chapitre, nous allons considérer le cas d’un instrument monochro-
matique avec des détecteurs ponctuels.

Le signal d’un cornet ¢ a la position &;, observant dans la direction du ciel 71, s’écrit

—

5; = / Ay () E(7) exp {zmin} dn, (4.2.2)

ot Ap(7) est la fraction du signal transmise pour chaque direction 7 et E;(7) le champ
électrique dans la direction 7 tel que

Fi(n) = ( %Eg ) , (4.2.3)

avec F, et Fy les deux polarisations transverses orthogonales.
. N N2 . . .
Chaque cornet a un lobe sur le ciel tel que B)(72) = |A,(7)|, qui représente la puissance
transmise dans la direction 7. Nous avons supposé, dans ce cas idéal, que les lobes des
cornets primaires et secondaires sont identiques.
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Le signal collecté au point d du plan focal, qui prend en compte le déphasage géomé-
trique induit par la différence de chemin optique du combineur optique, a pour expression

si(d) = /A (2) As(d)E;(7) exp [2mm (i — n)] dn, (4.2.4)
A Dy
avec AS(CZ; le lobe des cornets secondaires.
Un bolometre collecte le module au carré de la somme des faisceaux collectés par les
cornets primaires et réémis par les cornets secondaires, avec un certain angle, moyenné
sur la constante de temps du détecteur. La puissance collectée par un bolometre s’écrit

alors
L > 2
P(d) = /A () As(d)Ei(R) Y exp | 2mi~ (i —n)|dal ). (4.2.5)
P S 7 - )\ _Df
Nous définissons S(d, 7) tel que
74 N R 7 ,od
S(d,n) = Ap(R)As(d)E;(n) Zi:exp [2772)\ (D—f - n)] ) (4.2.6)
d’ou

N\ S(d,n)S*(d,n')) dada . (4.2.7)
b=/ )

Les signaux provenant de deux directions du ciel différentes sont incohérents, nous
pouvons alors simplifier ’équation 4.2.7 par

(S(d,n)S"(d,7) <’/s (d. 1)

Nous n’avons pas pris en compte la modulation du champ électrique induite par la ro-
tation de la lame demi-onde. Elle permet de moduler les deux polarisations orthogonales
transverses du champ électrique E(7), a une vitesse angulaire w, a I'entrée du cryostat.

> —a). (4.2.8)

Par cette modulation, le champ électrique devient

E (7)) \ [ cos2wt sin2wt E.(n)
( E?;(ﬁ) ) a ( sin 2wt — cos 2wt ) < Ey (1) ) : (4.2.9)

Les composantes du champ électrique sont reliées aux parametres de Stokes par
1) = (|B(0)*) + (1B, (),
Q) = (|E:()) - (1B, @)*).
U(#) = 2Re | (E.(2)E; ()] -

En terme de puissance et de parametres de Stokes, nous pouvons alors écrire I’équation
4.2.9 sous la forme
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[E;(ﬁ)r _1< 1 cosdwt sin 4wt ) I(Z)
{Ez//(ﬁ)r T2\ 1 —cosdwt —sindwt 857”3 : (4.2.10)

Dans le cas d’un instrument idéal, sans polarisation croisée, les puissances collectées
par un bolomeétre sur chacun des plans focaux, apres séparation par la grille polarisante
de la polarisation = et y, sont

J N
P, (d) <2A2 /A2 ) + cos(4wt)Q(7) + sin(4dwt)U Zcos l D— n)] dn> ,
(4.2.11)

- 2
Py(H) = <2A§(cf) /Ag(ﬁ)([(ﬁ) — cos(4wt)Q(n) — sin(4wt)U Zcos [ﬂ' 3 Ddf — n)] dﬁ> .
(4.2.12)

P,(d) est la puissance collectée sur le plan focal de la polarisation = et Py(cf) la
puissance collectée sur le plan focal y.

Nous définissons les images synthétiques Sx (cf) de chaque parametre de Stokes X =
{I,Q,U} et le lobe synthétique de l'instrument par

» 2
A d
Bayntn(d, 1) = Zcos [ﬂ e D—f — n)] . (4.2.13)

La puissance obtenue sur un bolometre en fonction du temps est donc

Sx(d,t) = Sy(d )icos(4wt)SQ( 1) + sin(4wt) Sy (d), (4.2.14)

avec le signe + pour la polarisation dans la direction z et le signe — pour la polarisation
dans l'autre direction.

Afin d’obtenir les images synthétiques S X(af) indépendamment, il faut déterminer les
termes en I, () et U des équations 4.2.11 et 4.2.12, séparément, grace a la modulation
de la lame demi-onde.

Pour le plan focal de la polarisation x, nous obtenons alors les images synthétiques
des parametres de Stokes I, @ et U en effectuant

) e
Si(d) = % /0 2B, (d) / By(A)(I(R) + cos(4ut)Q(R)
- 2
. . 7, d .
+ sin(4wt)U (1)) i Cos [W)\‘(Df —n)] dndwt
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i} "2 .

So(d) = i/o 2 cos(4wt) Bs( )/Bp(ﬁ)(f(ﬁ)+cos(4wt)Q(ﬁ)

= 7 2
+ sin(4wt)U(R)) Y cos lﬂi’(l;lf - n)] dndwt
= 2
— 2B%(d) / BAM)Q() Y cos [w”i (gf —ﬁ)] d

w/2 .

Sy (d) = % /O 2 sin(dwt) By (d) / B, (A)(I(#) + cos(4ut)Q(R)

> 2
. d .
= 2Bs(d)/ (R) ZCOS [WA D—f - n)] dn.

En utilisant ’équation 4.2.13, les images synthétiques des parametres de Stokes I, @)
et U s’écrivent sur le plan focal z

= / )Baynin (d, 2)d, (4.2.15)
= / Biynin (d, 71)dn, (4.2.16)
= / Biynin (d, 2)dA. (4.2.17)

De fagon similaire pour le plan focal y, nous obtenons

/ synth Jﬁ)dﬁ (4218)
/ synth ﬁ)dﬁ, (4219)
/ synth J )dn (4220)

Dans le cas d’un radio-interférometre, les images synthétiques sont obtenues par trai-
tement numérique des données, par transformation de Fourier spatiale du jeu des visi-
bilités. Pour l'instrument QUBIC, le combineur optique effectue cette transformée de
Fourier. L’optimisation de la sensibilité globale de I'instrument repose sur la sommation
cohérente des lignes de base. Les lignes de base équivalentes doivent produire les mémes
franges d’interférence. Toute déviation au systeme idéal (aberrations et troncation du
lobe sur le plan imagé) induit que la cohérence entre les franges d’interférence, produites
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par les lignes de base équivalentes, est dégradée et le contraste des franges est diminué.
Ces déviations entrainent une diminution de la puissance collectée par les bolometres et,
par conséquent, une perte en sensibilité globale de 'instrument. Or, il a été montré au
sein de la collaboration QUBIC que les aberrations dans un systéme optique hors-axe
sont plus importantes. Il est alors nécessaire de considérer la performance du systéme
optique en terme de sensibilité, et donc de déterminer un estimateur qui repose sur la
sommation cohérente des lignes de base équivalentes.

Cornets
secondaires

Plan focal

FIGURE 4.2.1: Schéma du chemin optique des faisceaux réémis par les cornets secondaires
de l'instrument QUBIC pour un systéme optique idéal.

4.2.2 Contrainte sur la distance focale et le nombre de bolométres

La longueur de la distance focale Dy dépend de la longueur de la plus grande ligne de
base et de la taille des bolometres. La ligne de base la plus longue correspond a la frange
d’interférence la plus fine sur le plan focal. Pour que cette frange soit bien échantillonnée,
il faut qu’au moins deux bolomeétres couvrent une période de la frange, afin de satisfaire
le théoreme de Nyquist. Pour un déphasage de 2, la longueur optimisée de la distance
focale est donnée par :

D
2L = gt (4.2.21)
dy

Avec une taille de bolometres égale a d, = 3 mm, un échantillonnage ny; = 3 et

Umae = 32 pour | = 200, nous obtenons D; = 287 mm.

La distance focale du télescope pour 'instrument QUBIC est de 300 mm.

Une fois la distance focale du systéme optique connue, les valeurs des distances focales
du premier fi et du second miroir f5 et la distance entre les deux miroirs d peuvent étre
déterminées selon la relation

1 1 1 d 1
— =t = — & —. (4.2.22)
I fe fifa 300

Les dimensions du systeme sont données par le schéma 4.2.2; soit fi = 231 mm,

f2 =196 mm et d = 570 mm.
Dans un systéme optique hors-axe, un miroir ne doit pas étre placé a une distance
inférieure & 300 mm de la matrice des cornets secondaires afin d’éviter les effets de
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vignettage des rayons réfléchis par la matrice des cornets primaires.

f=231 mm f=196 mm

N N
y© % y© %

—>
400 mm 579 mm 451 mm

FIGURE 4.2.2: Distance focale de I'instrument QUBIC.

Pour une distance focale donnée, il est possible de contraindre le nombre de bolomeétres
Ny, requis pour échantillonner la plus courte ligne de base correctement et intégrer suf-
fisamment la fraction de la puissance réémise par les cornets secondaires.

Le nombre de bolomeétres est donné par

SNy = Dy lmas (4.2.23)
dyUmin lmin

avec n, le nombre de périodes completes avec lesquelles est échantillonnée la plus
courte ligne de base. La valeur minimale du parametre n, est 1.

Les multipdles sont reliés aux lignes de base dans le plan uv par [ = 27u. La valeur
minimale w,,;, est donnée par la distance entre deux cornets soit uy,;n = % + %, avec e
I’épaisseur métallique d’un cornet. Le parametre x dépend du profil et de la corrugation
du cornet. Un cornet agit comme une pupille diffractive de surface S qui couvre un angle
solide sur le ciel Q tel que SQ = x2\2.

Si nous considérons que le lobe des cornets secondaires est une gaussienne de largeur
o, I'enveloppe des franges d’interférence sur le plan focal est une gaussienne de largeur
Dytan(o) ~ Dyo.

Pour un facteur de remplissage de 100%, la fraction de puissance intégrée dans une
matrice de bolometres carrée de coté Ax = /Nypdy, = nynsdp2ez est donnée par

Umin

Az/2 Ax/2

f(ny) = / / 5 exp <— 5,7 dxdy
O fp2 %
—Ax/2 —Ax/2

Az 2
- lerf (wﬂ
= (g )]

Nous pouvons faire I’approximation ;o = @ + 2760 o~ @ avec K = 1.344.
Nous obtenons alors

Flny) ~ [erf (4%)}2. (4.2.24)
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Pour n, = 1, nous avons f(n,) ~ 0.20. Ce résultat montre que le nombre de bolometres
est complétement contraint par la puissance intégrée sur le plan focal. Pour un nombre de
bolometres raisonnable, la distance focale du télescope doit étre courte, au détriment de
la dégradation de cohérence des franges d’interférence induite par les aberrations, celles-
ci étant plus importantes dans un systeme optique de courte distance focale, comme
nous allons le montrer par la suite.

Le nombre fixé de bolometres et le critere d’échantillonnage de Nyquist contraignent
ainsi fortement le concept du combineur optique de I'instrument et induisent ainsi un
systéme optique rapide. Par ailleurs, le systéme doit étre suffisamment compact pour
entrer dans le cryostat de 1 m3.

4.2.3 Spécifications du combineur optique de I'instrument QUBIC

Les spécifications du combineur optique de I'instrument sont données par le tableau
4.2. La figure 4.2.3 représente un schéma du télescope optique avec ses dimensions.
La figure 4.2.4 représente le bafflage en bleu autour du miroir secondaire et du plan
focal. Cette enceinte thermique contient le miroir secondaire et le plan focal a 300 mK
et elle permettra de réduire les rayonnements parasites en diminuant la température
de 'environnement. Le probleme soulevé par Michel Piat est que 'instrument QUBIC
n’a pas de cornets placés en entrée des bolometres, ce sont des bolometres nus et par
conséquent n’ont pas de directivité. Il est donc nécessaire de placer un diaphragme
refroidi (cold stop) au-dessus du plan focal pour définir le champ de vue des bolomeétres
et maintenir ainsi une charge thermique stable.

Parameétres Criteres But
Fréquence centrale 150 GHz
Largeur de bande 25%
Diameétre d’ouverture en entrée Diameétre de la matrice de cornets
Nombre de cornets 20x20
Distance entre cornets 12.3 mm
Epaisseur d’un cornet 1.5 mm
Distance minimale entre les cornets et le premier miroir 170 mm
Champ de vue 14° FWHM
Distance focale équivalente 300 mm 270 mm
Perte en sensibilité induite par les aberrations <10% de perte sur la puissance par multipoles
Tache d’Airy sur le plan focal 70% avec un rayon de 51 mm 95%

TABLE 4.2: Spécifications du combineur optique de I'instrument QUBIC.
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VALY

Cornets

920 mm

Miroir secondaire ellipsoidal
Diameétre d’ouverture = 600 mm

450 mm

Plan focal

Miroir primaire parabolique
Diameétre d’ouverture = 600 mm

600 mm

| 600 mm

FIGURE 4.2.3: Systéme optique hors axe de type Gregorian de I'instrument QUBIC (fi-

gure réalisée par I’équipe de Maynooth).
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FIGURE 4.2.4: Combineur optique de I'instrument QUBIC avec ’enceinte thermique qui

contient le miroir secondaire et le plan focal a 300 mK. Cette figure a été

réal

isée par Michel Piat.
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4.2.4 QObservables

Toute déviation du systéme optique par rapport au systeme idéal entraine directement
une dégradation des franges d’interférence et donc une diminution de la cohérence entre
les franges d’interférence produites par les lignes de base équivalentes. Une fagon d’éva-
luer cette performance est de déterminer un estimateur qui repose sur la sommation
cohérente des lignes de base équivalentes et par conséquent donne une estimation de la
perte en sensibilité globale de I'instrument induite par rapport a un systéme idéal.

L’instrument QUBIC peut étre utilisé comme un imageur synthétique. Les observables
de l'instrument sont les images synthétiques, images du ciel vues a travers les lobes syn-
thétiques de chaque bolomeétre. Pour chaque parametre de Stokes X={I,Q, U}, I'image
synthétique peut étre exprimée directement a partir du ciel observé, pour un détecteur
d et un pointage 7, les indices p désignant les pointages :

-

Sx (fy, d) = /X(ﬁ)B(ﬁ,ﬁp,d)dﬁ. (4.2.25)

Nous ne considérons dans cette section que 'intensité I.
Nous pouvons développer 'intensité I sur la base des harmoniques sphériques et in-
troduire le développement multipolaire du lobe

I(R) =) ammYim(R), (4.2.26)
Im

B(i, fip,d) = > Bl (i, d)Yim (1), (4.2.27)
Ilm

avec ayy, les coefficients harmoniques.
Les harmoniques sphériques sont orthogonales pour le produit scalaire suivant

/ ARY ()Y () = 011 Gy - (4.2.28)

- -

Le lobe synthétique est réel, soit B(7,7n,,d) € R, nous obtenons Bsynth(ﬁ,ﬁp,d) =
B(f, Ay, d).
D’ou, en utilisant 4.2.28, nous pouvons réexprimer 'image synthétique sous la forme

Sx (fip, d) =3 Bin (i, d)aim. (4.2.29)

lm

La matrice de covariance des images synthétiques pour différentes directions 7, et 7
\ 7 7 7’
et bolometres d et d est donnée par

(S1 (g, d).S5 () = (3" @iy Bim iy, d) By (i1, ). (4.2.30)

Im U'm/’

Le principe d’isotropie implique : (aimaj,,,,) = Cidmm O, ce qui induit :
(Si (i, d).Sf (g, d')) =S C1'> " Bim(ft, d) B, (i, ). (4.2.31)
l m

Pour un détecteur d et un pointage f,, nous obtenons
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(S1.ny ()-S5, (d)) =D C1 D" B (d)Bjy, (). (4.2.32)

l m

Nous pouvons exprimer la matrice covariance de I'image synthétique comme une com-
binaison linéaire du spectre de puissance, selon différentes orientations et directions dans
le ciel :

< S[(ﬁp,CZ).S[(ﬁl,CZi) >:ZClVVl(ﬁp,d_:ﬁl,CZ), (4.2.33)
l

ou W est la fonction fenétre définie par :

Wi =" Bin (i, d)Bjpy (i1, d'). (4.2.34)

La fonction fenétre donne la sensibilité de I'instrument aux différents multipdles, au-
trement dit, elle représente la quantité de signal recue par les bolomeétres pour chaque
multipole ou le poids exact de la réponse de l'instrument dans le plan uv. Les fonctions
fenétres d’un instrument avec 400 cornets en configuration circulaire sont représentées
par la figure 4.2.5, dans le cas sans largeur de bande et des détecteurs ponctuels en
bleu, avec 25% largeur de bande et avec des détecteurs ponctuels en vert et avec 25%
largeur de bande et des détecteurs de taille de 3 mm en rouge. La largeur de bande et
la taille des détecteurs réduisent la puissance et lissent la fonction fenétre dans ’espace
des multipdles.

La forme complexe de la fonction fenétre dépend de la structure du lobe synthétique,
des lobes primaires et secondaires, des effets systématiques et sur la maitrise des aber-
rations. Elle résulte du fait que tous les modes ne sont pas observés et la forme de la
fonction fenétre résulte de la somme du nombre fini de lignes de base.

La forme de la fonction fenétre montre que le lobe synthétique est tres structuré, il
est défini par les mesures de chaque ligne de base individuellement. Celles-ci définissent
une échelle angulaire sur le ciel. Leur longueur détermine une fréquence spatiale, soit
un mode de Fourier de I'image du ciel. Ainsi, chaque ligne de base contribue sur le plan
focal a une frange d’interférence, avec une fréquence spatiale déterminée par la longueur
de la ligne de base.

Dans le cas d’un imageur, tous les modes sont propagés, la forme du lobe est donc
une gaussienne. Cette différence peut s’observer avec la fonction de transfert, celle-ci
prend des valeurs nulles pour certains modes et pas pour d’autres pour un instrument
interférometre bolométrique ; tandis que pour un imageur, elle est lissée. La fonction
fenétre dépend donc de la distribution des lignes de base.

Pour un interférometre bolométrique, la limite dans ’espace des multipdles résulte
de la distance entre les cornets. Le fait que la fonction fenétre présente plusieurs pics
montre que 'instrument a acces a un espace discret de multipole, dont la résolution est
donnée par Al >~ 1/0ppim avec oprim 'angle solide du lobe primaire.

Toute déviation au systéeme optique idéal entraine une diminution de la puissance
collectée sur le plan focal et donc aura un impact sur la fonction fenétre. La fonction
fenétre constitue en terme de sensibilité de I'instrument un bon estimateur pour estimer
I'impact des aberrations.
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[ BW=0 - Detecteur ponctuel
( BW=0 - 3mm detecteur
I fFW=25 % - 3mm detecteur

fonction fenetre

0 100 200 300 400 500
multipole

FI1GURE 4.2.5: Fonctions fenétres d’un instrument avec 400 cornets primaires en fonction
des multipoles. En bleu est représentée la fonction fenétre pour un instru-
ment monochromatique avec des détecteurs ponctuels, en vert pour un
instrument monochromatique avec des détecteurs de 3 mm de diametre
et en rouge pour un instrument avec 25% de largeur de bande et des
détecteurs de taille 3 mm.

4.3 Méthodes d’analyse du systéme optique

4.3.1 Formalisme des faisceaux gaussiens

Dans cette partie, nous allons introduire les notions qui nous seront utiles dans la suite
de ce chapitre sur le formalisme des faisceaux gaussiens. Cette section ne fournit pas une
description exhaustive de ce formalisme, une explication détaillée est donnée dans [77].

Le formalisme des faisceaux gaussiens permet de simuler la propagation des faisceaux
dans un systéme quasi-optique. Le champ électrique est considéré comme un faisceau
monochromatique spatiallement cohérent, représenté par le champ électrique E(z,y, 2).
Ce faisceau peut étre considéré comme une combinaison linéaire des modes complexes
de propagation indépendants, dont I’enveloppe est une fonction gaussienne. Ces modes
sont la solution de I’équation de propagation dans le cadre de I’approximation paraxiale,
et peuvent se propager indépendamment avant de se recombiner sur le plan image. Les
faisceaux gaussiens sont dits limités par diffraction, ce qui signifie qu’il est possible de
les focaliser avec la plus petite tache possible accessible. Cette caractéristique permet
d’atteindre des résolutions importantes, mais limite 1’observation d’objets de tailles in-
férieures a la longueur d’onde.

Nous suivons le formalisme de [77].
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Soit l'axe z la direction de propagation du faisceau, le champ électrique a pour ex-
pression

E(z,y,z) = u(x,y, z) exp(—jkz), (4.3.1)

avec u(z,y, z), Pamplitude scalaire complexe qui décrit I’évolution spatiale du faisceau.
Dans le cadre de I'approximation paraxiale, la divergence du faisceau doit étre faible
par rapport a son axe de propagation z, d’ou

0%u ou| |0%u| |0%u
— 2k—|, | ==, | == |- 4.3.2
92| < ’ 0z || 0x2|" | Oy? ( )
L’équation de propagation s’écrit alors
0’u  0%u ou
— 4+ — —2jk— = 0. 4.3.3
Ox? + Oy? e ( )

En coordonnées cylindriques, nous obtenons u = u(r, ¢, z). La coordonnée r représente
la distance perpendiculaire a I’axe de propagation z et ¢ la coordonnée angulaire. Dans
ce systeme de coordonnées, I’équation d’onde devient

0w 10u ou
— 4+ - —2jk— =0. 4.3.4
or? * ror %8, ( )
Dans l'approximation paraxiale, la solution la plus simple de I’équation d’onde est
donnée par

—jkr?
u(r, z) = A(z) exp ) 4.3.5
(r2) = AG2) [ e ] (135)
avec q(z) le rayon complexe du faisceau tel que
1 1 A
= —j 4.3.6
q(z) R(2) I rw?’ ( )

ou R(z) est le rayon de courbure du front d’onde et w(z) les demi-largeurs de la largeur
du faisceau.

Nous appelons le minimum de w(z), wp, le rayon au niveau de I’étranglement (waist)
du faisceau placé arbitrairement en z = 0.

En remplacant cette solution dans ’équation d’onde paraxiale, nous obtenons

a(z) = q(z =0) + 2, (4.3.7)

q(z =0)
q(2)

En utilisant les équations 4.3.6 et 4.3.7, et en identifiant les parties réelles et imagi-
naires de 4.3.7, les expressions de w(z) et R(z) sont

w?(2) = wi (1 + (%)2) 0.5, (4.3.9)

TWq

A(z) = A(z = 0) (4.3.8)
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1 (72’
R(z) =2+ (7}%) . (4.3.10)

Le mode fondamental du faisceau gaussien a une distribution gaussienne du champ
électrique perpendiculaire a ’axe de propagation z, et a toutes les distances r le long de

|E(r, 2)| ( r ) ?
— = — | = . 4.3.11
20,2~ P s 34y
A grande distance de I’étranglement, I’angle d’ouverture du faisceau, appelé angle
asymptotique de croissance du rayon, est

cet axe

6o = tan ! <A> ~ (4.3.12)

WO WO

Il est correcte d’utiliser 'approximation des petits angles dans le cadre de ’approxi-
mation paraxiale.

De cette expression, nous pouvons déduire que lorsque le rayon de ’étranglement est
grand, le faisceau est faiblement divergent, il est donc quasi parallele.

La figure 4.3.1 représente les parametres d’un faisceau gaussien d’une coupe a travers
le faisceau dans le plan zOz.

Dans l'approximation du champ proche, il est pratique d’exprimer la distribution du
champ électrique en fonction de I'angle 6 depuis I’axe de propagation z

E@®) A%
H expl <90) ] _ (4.3.13)

La puissance ou 'intensité est obtenue par le carré de cette expression

I =exp [—2 (;:))2] . (4.3.14)

A mi-puissance, nous obtenons
In2
012 = 0o,/ 5 (4.3.15)

d’ot1, pour la largeur a mi-hauteur du faisceau des cornets, nous obtenons

[In2
0w s = 002 % ~ 1.186p. (4.3.16)

Dans le cas de 'instrument QUBIC pour lequel 0pywy gy = 14°, la valeur du rayon au
niveau de I'étranglement est donné par

A
wo ~ 1.18——— = 3.074 mm. (4.3.17)
TOFW HM
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Plan d’onde
Rayon de

courbure

z=0 (2)

FIGURE 4.3.1: Schéma des parametres d’un faisceau gaussien.

4.3.2 Puissance couplée a chaque détecteur

Un systeme quasi-optique peut étre caractérisé par le coefficient de couplage entre
un lobe gaussien incident au lobe caractérisant une composante comme un détecteur.
Des erreurs lors de la construction du systéme et dans l'alignement des composantes du
systeme optique peuvent résulter en un couplage imparfait. Le coefficient de couplage
entre deux lobes gaussiens a et b est donné par l'intégrale de la distribution du complexe
conjugué du champ électrique du premier lobe multiplié par la distribution du champ
du second lobe

Cab = / / E*EydS. (4.3.18)

L’intégrale est réalisée sur la surface de ’absorbeur.

La puissance de couplage Py, entre deux lobes est la fraction de la puissance incidente
collectée par le second lobe soit Py, = \cablz )

Les figures 4.3.2 et 4.3.3 représentent la puissance de couplage par bolometre pour
une sélection de lignes de base équivalentes de 40 mm de longueur. Ces résultats ont été
obtenus par 1’équipe de Maynooth. La figure 4.3.2 montre le résultat de 'analyse d'un
systeme optique hors-axe de type Gregorian de distance focale 300 mm. Ce graphique
représente 'intensité des franges d’interférence échantillonnées en fonction des positions
des bolometres. Chaque carré représente les intensités des franges d’interférence d’une
ligne de base particuliere. La valeur de la puissance intégrée par bolometre dépend des
observations du bolometre selon qu’il observe le maximum ou le minimum de la frange
d’interférence.

La figure 4.3.3 représente les intensités des franges produites par chaque ligne de
base échantillonnées selon une coupe a travers le centre du plan focal. La figure de
gauche montre l'intensité des franges d’interférence échantillonnées pour un systéme
avec aberrations, et a droite le résultat obtenu pour un systeme idéal. L’observable
importante dans ces graphiques est ’étendue des carrées par bolomeétre, soit 1’écart
entre les valeurs des intensités des franges d’interférence produites par des lignes de base
équivalentes collectées par un bolometre. Nous pouvons remarquer que pour un systéme
avec aberrations, pour un bolometre, les valeurs des intensités des franges d’interférence
échantillonnées sont plus dispersées.
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Dans le cas classique d’un instrument composé d’un cornet émetteur et d’un systéme
réflecteur, lorsqu’un faisceau gaussien est réparti sur la surface du réflecteur principal,
différentes régions du faisceau présentent des distances focales différentes. Ainsi, pour
Iinstrument QUBIC composé d’un certain nombre de cornets, des distorsions de magni-
tudes différentes vont impacter les faisceaux provenant de cornets différents. La combi-
naison des champs électriques induit alors une courbure des franges d’interférence et une
aberration de coma. Cependant, il est possible de réduire ces aberrations en compensant
I’aberration induite par le miroir principal avec celle du miroir secondaire.

Une contrainte fixée pour le combineur de 'instrument QUBIC est que la dispersion
des valeurs des intensités des franges d’interférence échantillonnées par bolomeétre et
produites par des lignes de base équivalentes soit inférieure ou égale a 1%.

Il a été montré [132] qu'augmenter la distance focale réduit la dispersion des valeurs
des intensités des franges d’interférence de lignes de base équivalentes échantillonnées
par bolometre. Un faisceau réfléchi par un réflecteur aura idéalement le méme mode
fondamental que le faisceau incident, mais avec un rayon de courbure modifié par les
propriétés de transformation de phase du miroir. Selon [132], le parameétre de distorsion
est défini par

_ wp, tan(6;)
-~ 2v2D;

avec wy, le rayon du faisceau a la position du miroir et 6; I'angle entre un rayon
parallele a la direction de propagation z dans le plan xOz et la normale de la surface du
réflecteur et Dy la distance focale du systeme.

(4.3.19)

La fraction de puissance du faisceau réfléchi, contenue dans le mode fondamental est
donnée par

2
Pr=1-U2=1- %tan@i. (4.3.20)
f

De cette expression, nous pouvons déduire que pour une valeur de 'angle 0; petite, et
un systéme optique « lent », c’est a dire de grande distance focale, le systéme optique
permet une bonne efficacité.

Afin de caractériser complétement le systéme optique, il faut tenir compte des effets des
composantes optiques sur la polarisation du lobe incident, qui est étudié en déterminant
la fraction de rayonnement polarisé transverse a la direction de polarisation. Dans la
plupart des cas, la courbure de la surface du réflecteur et le changement de direction
de la normale sur la surface du réflecteur produit un changement dans la direction de
polarisation d’un faisceau linéairement polarisé.

La relation entre la fraction de puissance du faisceau incident, qui est réfléchie dans
la composante de la polarisation croisée et la distance focale est démontrée dans [132]

2

w,
Po=1-20%=1- ﬁ tan? 6;. (4.3.21)

Cette perte de puissance peut étre maintenue a un niveau relativement bas, comme
dans le cas de la perte de puissance par distorsion, si la distance focale est grande et
I’angle 6; petit.
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FIGURE 4.3.2: Puissance couplée par bolometre pour une sélection de lignes de base
équivalentes de 40 mm pour un systeme optique de distance focale 300
mm. Cette figure a été réalisée par ’équipe de Maynooth.

Systéme avec aberrations Systeme idéal

Positions bolométres [mm]

Positions bolométres [mm)]

& 8 - 10 b 2 30 w ' s
3 10 E 20 30 40 E 50 60 9
O c
: 1
z Eh "
c ©
5 : : :
] 3} 0 0.6
v 08 g :’:{,
1 i ' '
£ E o E B % 04f
%) [
Y 06 o i
© R
Nl g I
= an
[ c
c @02
2 § 5 £
< 0.4 - ] L]
: ; :

FIGURE 4.3.3: Intensité des franges d’interférence des lignes de base équivalentes de 40
mm selon une coupe au centre du plan focal pour un systéme optique de
distance focale 300 mm. A gauche est représentée la puissance collectée
par bolomeétre pour un systéme optique avec aberrations, a droite, pour un
systéme sans aberration. L’étendue de la puissance intégrée par bolométre
est plus importante dans le cas d’un systéme avec aberrations. Cette figure
a été réalisée par I’équipe de Maynooth.

Les figures 4.3.4 représentent les intensités des franges échantillonnées pour des lignes
de base équivalentes de 80 mm selon des valeurs de la distance focale croissantes : 200 mm,
400 mm et 800 mm de distance focale. Ces graphiques montrent que plus le télescope est
« rapide », soit de courte distance focale, plus la dispersion des valeurs des intensités des
franges d’interférence échantillonnées par un bolometre est importante. Ainsi, augmenter
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la distance focale permet de réduire les aberrations du systéeme optique, ce qui permet
une meilleure corrélation entre les franges d’interférence produites par les lignes de base
équivalentes.
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FIGURE 4.3.4: Coupe a travers le plan focal des franges d’interférence des lignes de base
équivalentes de 80 mm échantillonnées par bolometre, pour différentes
distances focales 200 mm, 400 mm, 800 mm.

4.4 Performances optiques du systéme en terme de sensibilité

Les positions des cornets et la configuration du plan focal étant déterminées, des
contraintes fortes sont déja fixées sur le systéme optique. Le critére important est de
déterminer le systeme optique pour lequel les lignes de base seront correctement échan-
tillonnées a partir d’'un nombre de bolomeétres et de cornets fixé. Pour cela, une analyse
de lancée de rayon (ray tracing) peut étre réalisée en premiere approximation afin de vé-
rifier le concept optique et que les faisceaux convergent aux régions désirées sur le miroir
secondaire et sur le plan focal. Cette étude peut étre réalisée avec le logiciel commercial
Zeemax. Une analyse avec le formalisme des faisceaux gaussiens peut étre ensuite réa-
lisée pour simuler la propagation des rayons dans le systeme optique, par exemple avec
le logiciel GRASP. Le travail effectué au cours de cette theése porte sur les résultats des
simulations réalisées avec le logiciel GRASP.

Dans cette étude, nous n’avons considéré que l'intensité du champ électrique et non
sa polarisation. Nous donnons ’analyse de la configuration finale du combineur optique
qui donne les meilleurs résultats. Selon les spécificités d’une configuration d’un com-
bineur optique (fréquence d’observation, diamétre du miroir primaire, satisfaction de
la condition de Mizugutchi-Dragone, 1’excentricité des miroirs ... ), le logiciel optique
GRASP permet de créer toutes les composantes électriques et géométriques nécessaires
a une analyse électromagnétique. Des simulations réalisées avec ce logiciel, sont obtenues,
pour chaque concept du combineur, la phase et I’amplitude de chaque champ électrique,
émis par un cornet a une position précise, sur une grille en sortie circulaire ou carrée.
Une fagon d’analyser les différentes configurations de systéme optique afin de détermi-
ner le plus performant est de comparer les lobes synthétiques obtenus pour chacune des
configurations et le lobe obtenu dans un cas idéal. Il est alors possible de déduire I'impact
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des aberrations et des perturbations d’un systéme optique sur la sensibilité, en calculant
le rapport entre les fonctions fenétres du lobe synthétique d’un systéme idéal et du lobe
synthétique obtenu pour le systeme optique étudié. La matrice de cornets secondaires
est une matrice de 300 x 300 mm circulaire de 400 cornets séparés de 13.7 mm dans les
directions x et y. Les lobes des cornets sont des lobes gaussiens de 14° FWHM.

Afin d’analyser plusieurs configurations de combineur optique, nous avons suivi la
procédure numérique suivante :

- Les phases de chaque cornet obtenues des simulations par le logiciel GRASP per-
mettent de reconstruire le déphasage de I’équation 4.2.1 et ainsi de déterminer le lobe
synthétique de l'instrument avec ce combineur optique. Une analyse en harmoniques
sphériques des cartes des lobes synthétiques est réalisée afin déterminer les coefficients
By, des cartes des lobes de 'instrument, donnés par 1’équation 4.2.27. Le degré maximal
des harmoniques sphériques est fixé selon la résolution de la carte des lobes synthétiques.
Ce parametre détermine jusqu’a quel degré des harmoniques sphériques, la décomposi-
tion des cartes des lobes synthétiques sera effectuée. A partir des valeurs obtenues des
coefficients Bjy,, selon un intervalle de multipdles donnés, nous pouvons estimer les
fonctions fenétres, selon ’expression 4.2.34, par multipoles et par détecteur et ainsi dé-
terminer la partie diagonale de ces fonctions fenétres, soit pour 7, = 7; et d=d , selon
la relation 4.2.34.

- Le diagramme des plans images de chaque configuration est obtenu en effectuant
la somme des intensités de chaque cornet pour une configuration du systeme optique.
Ces diagrammes permettent de mettre en évidence le déplacement du lobe induit par
les aberrations ou par déplacement des composantes du systeme optique par rapport au
systéme nominal.

- La fraction de puissance intégrée, donnée dans le paragraphe 4.2.2, pour chaque
configuration est calculée. Elle peut étre estimée en déterminant la largeur du lobe
obtenue sur le plan focal of,, en ajustant une gaussienne a deux dimensions sur cette
image. Cette étude permet de calculer la distance focale effective et le pourcentage de
flux intégré sur le plan focal.

L’étude du combineur optique peut s’effectuer en trois étapes :

1. Estimation de I'impact des aberrations du systéme optique sur la sensibilité de
Iinstrument.

2. Estimation de la dégradation de la sensibilité de I'instrument due & un déplacement
ou a une rotation d’une composante du systéeme optique. Cette étape consiste a
étudier ces perturbations pour chaque composante du combineur optique séparé-
ment.

3. Etude statistique de I’ensemble du systéme pour un jeu de tolérances par la mé-
thode Monte Carlo permettant de faire varier les parametres de tous les éléments
optiques simultanément.

4.4.1 Performance en sensibilité du concept optique retenu

La configuration du combineur optique retenue est un systéme hors-axe de type Gre-
gorian de courte distance focale 300 mm. La distance focale ne peut étre réduite étant
contrainte par la taille du plan focal et du cryostat. La figure 4.4.1 représente la carte
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de projection gnomonique Healpix du lobe synthétique obtenu pour cette configuration
optique pour une matrice circulaire de 400 cornets (figure de droite). La carte de projec-
tion gnomonique healpix du lobe synthétique idéal est donnée par la figure de gauche. Le
rapport des fonctions fenétres, représenté par la figure 4.4.2 en fonction des multipoles,
déterminé a partir de ces cartes, a permis de donner une estimation de la perte en sensi-
bilité induite par les aberrations de 11%. Le calcul de la distance focale effective donne
une valeur d’environ 260 mm et un pourcentage de flux intégré raisonnable d’environ
72% et en polarisation croisée de 0.4% pour un cornet central. Les plans images obtenus
pour les polarisations x et y et pour les polarisations croisées sont représentés par les
figures 4.4.3.

Lobe synthétique idéal (échelle log) Lobe synthétique avec aberrations (échelle log)
25%BW - Taille détecteurs 3mm 25%BW — Taille détecteurs 3mm

(0.0, 90.0) Galactic (0.0, 90.0) Galactic

FIGURE 4.4.1: Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques idéals a gauche
et avec aberrations & droite pour 400 cornets en échelle logarithmique.
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FIGURE 4.4.2: Rapport des fonctions fenétres de l'instrument idéal et de l'instrument
avec aberrations en fonction des multipoles.
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FIGURE 4.4.3: Plans images obtenus pour la polarisation = et la polarisation y.

Ce concept de combineur optique permet d’atteindre une perte en sensibilité induite
par les aberrations satisfaisante et répond aux spécificités de la taille du cryostat et d’un
nombre raisonnable de bolometres.

4.4.2 Tolérances optiques pour différentes perturbations du télescope
4.4.2.1 Considérations générales

Etudier plusieurs perturbations des composantes d’un systeme optique permet de four-
nir une premiere estimation des tolérances sur les déviations de chaque composante du
télescope, par rapport au systéme idéal. Fixer des tolérances sur le systeme optique peut
sembler difficile & respecter d’un point de vue de la réalisation mécanique, mais dans
le cas ou l'alignement des différentes composantes optiques est réglable en déterminant
plusieurs points de libertés des composantes en translation et en rotation et en ajustant
I’alignement des composantes a ’aide d’un laser, nous pourrons espérer que ces tolé-
rances seront obtenues. Cette étude donne une premiere estimation des perturbations
qui ont le plus d’impact sur la sensibilité globale du systéme et des composantes du
systeme les plus sensibles. Cette étude a consisté a évaluer séparément 'influence sur la
performance globale du systéme de chaque perturbation testée : en 'appliquant sur une
composante du systéme optique et en quantifiant son impact sur sa sensibilité, tout en
conservant les performances du systeme optimales a ’exception du parametre d’intérét.
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Par la suite, une fois que les perturbations les plus critiques et les composantes les plus
sensibles auront été déterminées, il serait intéressant de réaliser une étude statistique de
ces parametres en faisant varier 'amplitude des perturbations sur ces composantes afin
de déterminer la valeur maximale acceptable et d’estimer ’évolution de ces perturbations
en fonction de leur amplitude.

4.4.2.2 Méthode

Le plan focal, représenté par la figure 4.4.4 en bleu, est une grille circulaire de 161x161
points de 102x102 mm. Les simulations du logiciel GRASP permettent d’obtenir les
valeurs des amplitudes et des phases du champ électrique en chacun des points de la
grille de sortie en configuration circulaire. Le centre de chaque miroir est considéré
comme le point de pivot, a partir duquel les axes de référence seront définis, et donc
les perturbations appliquées. La position de ce point pour chaque miroir est représenté
par la figure 4.4.5. Le point pivot du réflecteur principal est situé sur le sommet de la
parabole qui définit le premier miroir. Le point pivot du miroir secondaire est le point
de la surface du miroir par lequel passe la ligne qui définit le centre d’un cylindre de
rayon 300 mm. Ce cylindre définit la section de I’ellipsoide qui forme le second miroir.

Pour effectuer cette étude des tolérances, 22 cornets de la matrice de cornets initiale

ont été choisis parmi les 400 cornets de la matrice de cornets primaires selon la figure
4.4.6.

Selon la configuration des axes donnée par la figure 4.4.4, les perturbations prises
en compte dans cette étude sont les désalignements des miroirs par translation et par
rotation selon les axes définis. Pour chacun des miroirs M; et Ms, les perturbations
suivantes ont été appliquées :

1- Translation suivant x de +1 mm,
2- Translation suivant x de -1 mm,
3- Translation suivant y de +1 mm,
4- Translation suivant y de -1 mm,
5- Translation suivant z de +1 mm,
6- Translation suivant z de -1 mm,
7- Rotation suivant x de +1 degrés,
8- Rotation suivant x de -1 degrés,
9- Rotation suivant y de +1 degrés,
10- Rotation suivant y de -1 degrés,
11- Rotation suivant z de +1 degrés,
12- Rotation suivant z de -1 degrés.

Nous désignerons par la suite chacune des perturbations appliquées sur les miroirs M;
et Ms, par P;, avec I'indice i=1 a 24.
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Centre_of_Secondary_GlobalTranslate

Translate_CoorSys

v Global Coordinate

System

FIGURE 4.4.4: Convention du systéme d’axes (z, y, z). Le vecteur rouge est I'axe x, le
vecteur vert I’axe y et le vecteur bleu, 'axe z. Cette figure a été réalisée
avec le logiciel GRASP par 1’équipe de Maynooth.

FIGURE 4.4.5: Définition du point pivot. Cette figure a été réalisée avec le logiciel MO-
DAL par I'équipe de Maynooth.
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FIGURE 4.4.6: Les cornets en rouge représentent les cornets sélectionnés pour effectuer

les tests de tolérance, parmi les 400 cornets de la matrice des cornets
primaires.

Les étapes effectuées pour interpréter les résultats des simulations obtenus avec le
logiciel GRASP sont :

1.
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Calcul du lobe synthétique idéal avec la configuration des 22 cornets pour un
instrument sans largeur de bande et pour des détecteurs ponctuels. La carte de
la projection gnomonique du lobe synthétique obtenu avec cette configuration des
cornets primaires est donnée par la carte de gauche de la figure 4.4.7.

. Calcul du lobe synthétique pour la configuration des 22 cornets de l'instrument

avec le systeme optique étudié. Dans ce cas, la sensibilité de I'instrument est seule-
ment impactée par les aberrations. La carte de la projection gnomonique du lobe
synthétique obtenu est donnée par la carte de droite de la figure 4.4.7.

. Calcul des diagrammes des plans images pour chaque configuration de perturbation

et de composante du systeme optique. Le plan image résulte de la somme des
intensités de chaque cornet pour chaque configuration. Les diagrammes des plans
images sont représentés par la figure 4.4.8 pour les tests de tolérance sur le miroir
primaire et par la figure 4.4.9 pour le miroir secondaire.

Calcul du lobe synthétique pour chaque test de tolérance, soit pour les douze per-
turbations pour chacun des deux miroirs. Les cartes des projections gnomoniques
des lobes synthétiques pour chacun des miroirs sont données par les figures 4.4.10
et 4.4.11 respectivement.

. Calcul des fonctions fenétres pour un instrument avec un télescope idéal, pour un

instrument avec un télescope avec aberrations et pour chaque instrument avec un
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systeme optique avec chacune des configurations des perturbations et des compo-
santes optiques.

6. Calcul du rapport des fonctions fenétres :

- Rapport entre la fonction fenétre du lobe synthétique idéal et du lobe syn-
thétique obtenu avec un instrument avec aberrations.

- Rapport entre la fonction fenétre du lobe synthétique idéal et du lobe syn-
thétique obtenu de chaque test de tolérance sur l'alignement des miroirs.

- Rapport entre la fonction fenétre du lobe synthétique d’un systéme impacté
par les aberrations seulement et du lobe synthétique obtenu de chaque test
de tolérance sur 'alignement des miroirs.

Les valeurs des rapports des fonctions fenétres sont données dans le tableau 4.3.

Idéal Aberrations

—4£.0 m— 0.0 —4.0 E— 0.0
(0.0, 80.0) Galactic (0.0, 80.0) Galactic

FIGURE 4.4.7: A gauche, la carte de la projection gnomonique du lobe synthétique pour
un instrument idéal avec 22 cornets. A droite, la carte du lobe synthétique
d’un instrument impacté par les aberrations.
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FIGURE 4.4.8: Plans images du lobe obtenu sur le plan focal pour chaque perturbation
du miroir primaire testée soit de P; a Pio.
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FIGURE 4.4.9: Plans images du lobe obtenu sur le plan focal pour chaque perturbation
du miroir secondaire testée soit de Pi3 a Poy.
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FI1GURE 4.4.10: Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenus avec
la configuration des 22 cornets pour chaque perturbation du miroir pri-

maire testée soit de P; a Pis.
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FIGURE 4.4.11: Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenus avec
la configuration des 22 cornets pour chaque perturbation du miroir se-
condaire testée soit de Pi3 a Poy.
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Perturbations | Rapport fonctions fenétres | Perte en sensibilité (avec aberrations)
(sans aberration) (par degrés et par mm)
aberrations

M, P, 0.88
P 0.87 0.03 / mm
Py 0.87
Py 0.85 0.04 / mm
P 0.84
Ps 0.85 0.05 / mm
Py 0.83
Py 0.83 0.07 / degrés
Py 0.82
P 0.83 0.08 / degrés
Py 0.79
Pia 0.78 0.12 / degrés

My Py 0.84
P, 0.84 0.06 / mm
Ps 0.85
Py 0.83 0.06 / mm
Ps 0.79
Ps 0.80 0.11 / mm
Py 0.79
Ps 0.80 0.11 / degrés
Py 0.81
Pio 0.79 0.10 / degrés
Py 0.76
Pio 0.75 0.15 / degrés

TABLE 4.3: Résultats des tests de tolérance effectués sur les miroirs primaire et secon-
daire pour la configuration des 22 cornets sélectionnés.

4.4.2.3 Interprétation

Des diagrammes des plans images, nous pouvons observer que les rotations ont plus
d’impact que les translations sur l'image obtenue sur le plan focal. Ce résultat est
confirmé par le rapport entre la fonction fenétre d’un instrument avec un télescope
avec aberrations et celle obtenue pour chaque configuration sur chacun des miroirs.

Les valeurs des rapport des fonctions fenétres obtenues sont indiquées dans le tableau
4.3, il apparait que la perte en sensibilité est importante dans le cas de la perturbation
de translation suivant ’axe z du miroir secondaire qui entraine une perte en sensibilité
de 12%. Les parametres les plus critiques sont les rotations des miroirs primaire et
secondaire. La rotation d’un degré suivant ’axe z du systeme global du miroir secondaire
entraine une perte de sensibilité de 'instrument de 15%. Les translations suivant les
axes r et y ont un faible impact sur la sensibilité. Cette perte en sensibilité peut étre
expliquée par la troncation du lobe sur le plan focal induite par le désalignement des
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miroirs. Pour atteindre un pourcentage en perte de sensibilité globale de 'instrument
de 10%, induit par désalignement des miroirs, les tolérances sur les désalignements des
miroirs doivent étre inférieures a 0.1 degrés pour les rotations et inférieures a 0.1 mm
pour les translations. Il reste a définir si la valeur de ce pourcentage peut étre obtenue
en terme de conception et de construction du télescope et une fois 'instrument installé
au Dome C. Par cette étude des différentes perturbations appliquées sur le systéme
optique, le miroir secondaire apparait comme 1’élément le plus sensible du systéme. Les
perturbations qui ont le plus d’impact sur la performance de 'instrument en sensibilité
sont celles liées au décentrement des miroirs suivant ’axe z et aux rotations autour des
axes x, y et z.

4.4.3 Test de tolérance global

L’objectif d’une étude statistique est de vérifier un jeu de tolérances. L’analyse Monte
Carlo permet de regarder 'impact de toutes les perturbations du systéme simultané-
ment. A chaque itération, ’ensemble des tolérances est varié aléatoirement suivant une
distribution normale

1 —x2
f(x) - 271'0' eXp 20_2

(4.4.1)

La valeur = est aléatoire. Elle est égale a la valeur moyenne du parametre obtenu, en
considérant la valeur idéale de la perturbation et les deux tolérances extrémes.

Malheureusement, d’un point de vue CPU, le temps de calcul pour chaque itération
est considérable, soit environ une semaine pour obtenir les résultats d’une simulation
avec le logiciel GRASP pour un jeu de tolérances, nous ne pouvons donc effectuer une
étude statistique. Pour commencer, nous n’avons considéré qu’un jeu de parametres avec
des tolérances fixées assez larges. Les perturbations considérées pour cette étude sont
résumées dans le tableau 4.4. Les composantes optiques étudiées sont le miroir primaire,
le miroir secondaire et le plan image. Les perturbations étudiées sont les rotations de
chacune de ces composantes suivant les axes x et y et les translations suivant les axes =,
y et z. Cette simulation a été réalisée par I’équipe de Maynooth avec le logiciel GRASP.
La figure 4.4.12 montre les diagrammes images du plan focal pour la polarisation = et
la polarisation croisée, respectivement a gauche et a droite. Le déplacement du lobe
induit par les perturbations est visible sur le diagramme du plan image de la polarisa-
tion x. Les cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenus pour un
instrument monochromatique avec un combineur idéal et pour un instrument avec un
combineur simulé avec aberrations et les perturbations énumérées dans le tableau 4.4
sont représentées dans la figure 4.4.13.

Perturbations Miroir primaire | Miroir secondaire | Plan image
Rotations suivant x + 1 degré + 1 degré + 1 degré
Rotation suivant y + 1 degré - 1 degré + 1 degré

Translation suivant x + 1 mm -1 mm + 1 mm
Translation suivant y -1 mm -1 mm -1 mm
Translation suivant z -1 mm -1 mm -1 mm

La perte en sensibilité induite par les aberrations et les désalignements des miroirs et
du plan image est de 24% en moyenne. Le rapport des fonctions fenétres en fonction des
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TABLE 4.4: Perturbations et tolérances du systeme optique étudié.

multipoles est représenté par la figure 4.4.14.

Cette étude n’a pris en compte que les rotations des miroirs selon les axes z et y. Il
serait intéressant de réaliser une étude statistique similaire avec les rotations sur I'axe
z des composantes optiques. Par ’étude de différentes perturbations séparément, il a
été montré que les rotations des composantes optiques autour de ’axe z ont le plus
d’impact sur la sensibilité de I'instrument. Une fois que le jeu de tolérances de chaque
perturbation sur chacune des composantes du systeme optique, aura été déterminé, une
étude statistique des perturbations les plus critiques simultanément, permettra d’obtenir
une estimation réaliste de la perte en sensibilité de I'instrument.

Polarisation x Polarisation croisée
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FIGURE 4.4.12: Diagrammes des plans images pour cette configuration du jeu de tolé-
rances du combineur optique : a gauche est représenté le plan image de
la polarisation x, a droite de la polarisation croisée.

Lobe synthétique idéal Lobe synthétique avec aberrations
Instrument monochromatique — Détecteur ponctuel Instrument monochromatique — Détecteur ponctuel
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FIGURE 4.4.13: Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenues
dans le cas d’un instrument monochromatique et un détecteur ponc-
tuel avec un combineur idéal et dans le cas avec un combineur simulé
avec aberrations et les perturbations énumérées dans le tableau 4.4.
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FIGURE 4.4.14: Rapport des fonctions fenétres de 'instrument idéal et de l'instrument
avec aberrations et désalignements des composantes du systéeme optique
en fonction des multipodles.

4.5 Conclusion

Une figure de mérite d’un systéme optique est obtenue par le rapport entre la fonction
fenétre d’un systeme idéal, ou les lignes de base équivalentes produisent les mémes franges
d’interférence, et la fonction fenétre d’un systeme optique simulé avec aberrations et avec
décentrement des composantes optiques selon un jeu de tolérances défini.

Dans le cas du systéme hors-axe de type Gregorian de 300 mm de distance focale, sa-
tisfaisant la condition de Mizugutchi-Dragone, nous avons montré que ces effets d’aber-
rations et de désalignements des miroirs entrainent une perte en sensibilité globale de
I'instrument. Ces aberrations optiques introduisent une distorsion du front d’onde et une
troncation du lobe imagé sur le plan focal, qui se caractérisent par un déplacement du
lobe sur le plan focal et par des courbures des franges d’interférence échantillonnées. Cet
effet entraine une diminution du degré de cohérence des franges d’interférence produites
par les lignes de base équivalentes. Si celles-ci ne se somment pas de fagon cohérente sur
le plan focal, il résultera une diminution du rapport signal sur bruit des images synthé-
tiques mesurées, ce qui entraine une perte en sensibilité globale d’environ 11% pour un
systéme optique avec un alignement idéal des composantes optiques et une perte plus
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importante selon le décentrement réel des composantes optiques. Pour obtenir une perte
en sensibilité de I'instrument inférieure & 10%, la tolérance sur les désalignements des mi-
roirs doit étre inférieure pour les rotations a 0.1 degrés et inférieure pour les translations
a 0.1 mm selon les axes x, y et z.

Ce travail constitue un point de départ de la détermination des parameétres de tolérance
du combineur optique de 'instrument QUBIC. Il devra étre complété par des simulations
thermiques du systéme a la température du cryostat et des simulations optiques afin de
vérifier la faisabilité du systeme selon les tolérances mécaniques fixées. Des simulations
sont en cours au laboratoire APC réalisées par Claude Chapron pour étudier I'impact du
refroidissement sur le combineur et afin de déterminer comment aligner les composantes
du systéme optique a chaud pour obtenir le bon alignement a chaud.

Par la suite, il serait aussi intéressant de considérer les aberrations induites par le sys-
téme optique comme un effet systématique, qui peut étre controlé de la méme maniére
qu’une erreur de pointage ou d’asymétrie des lobes dans la procédure de la self-calibration
que nous allons introduire dans le chapitre suivant. En effet, avec un modele réaliste du
combineur optique, nous aurions acceés aux termes de phase des franges d’interférence
« réelles » et ainsi, nous pourrions caractériser cet effet systématique qui impacte le terme
de phase géométrique. Afin d’extraire le signal du ciel, le point important est alors de
connaitre le niveau de précision nécessaire pour controler cet effet systématique. Cepen-
dant, les mesures obtenues résultent de la somme quadratique des mesures de chaque
ligne de base, donc nous n’aurions acces qu’a la connaissance des effets systématiques
globaux soit a ceux qui ont un impact commun sur toutes les lignes de base équivalentes
et non aux effets systématiques qui ont un impact différent sur chaque ligne de base.
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Chapitre 5

Self-calibration

Le but de ce chapitre est d’introduire une nouvelle méthode de calibration des effets
systématiques, spécifique a l'interférométrie bolométrique. Romain Charlassier avait ini-
tié l'idée d’utiliser une méthode basée sur la redondance des lignes de base pour un
instrument sensible a la polarisation. Le travail effectué au cours de cette these [41] a
consisté a développer cette méthode pour 'instrument QUBIC.

Les interférometres sont connus pour étre affectés par des systématiques différentes de
celles d’un imageur, et la nature interférometrique permet de déterminer les effets systé-
matiques canaux par canaux. Il est possible de mesurer le lobe effectif de chaque canal,
comme dans le cas d’un imageur, mais aussi de le reconstruire par des mesures indépen-
dantes des gains, de la polarisation croisée, des positions des cornets ... , ce qui permet
un controle des effets systématiques sans précédent par une procédure de calibration : la
self-calibration. Elle constitue un argument majeur en faveur de l'interférométrie bolo-
métrique. Cette méthode s’inspire des méthodes traditionnelles de radio-interférométrie.
Mais de part la nécessité d’avoir un maximum de redondances de la matrice de récepteurs,
cette méthode est spécifique a l'interférométrie bolométrique. Elle permet non seulement
de caractériser les effets systématiques de l'instrument (par les matrices de Jones de la
matrice de cornets et de la lame demi-onde), mais aussi de caractériser intégralement
I'instrument pour chaque canal cornet-bolomeétre et cornet-pointage indépendamment.
Pour étre mise en pratique, elle nécessite une phase de calibration indépendante de la
phase de mesure ou des interrupteurs situés entre la matrice de cornets primaires et
secondaires seront utilisés pour fermer un ou deux cornets et échantillonner une source
polarisée avec les cornets restants. Dans ce chapitre, nous décrirons la procédure de
calibration développée pour linstrument QUBIC, apres avoir introduit le formalisme
nécessaire a la modélisation des effets systématiques. Puis, nous finirons par expliquer
la simulation numérique réalisée dans le but de vérifier I'efficacité de cette méthode. Ce
travail, effectué avec R. Charlassier, J.-Ch. Hamilton, J. Kaplan, G. Zahariade, a donné
lieu & une publication [28].

5.1 Self-calibration en interférométrie
La méthode de calibration développée pour l'instrument QUBIC s’inspire de l'inter-
férométrie traditionnelle [145], ot des erreurs de gains et de phases des signaux sont

induites par des turbulences atmosphériques et des erreurs instrumentales. Les procé-
dures de calibration standard, similaires a celles utilisées pour les techniques d’imagerie,
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existent en radio-interférométrie. Ces méthodes reposent sur ’observation d’une source
de calibration dont les propriétés sont connues. La plupart sont basées sur I’évaluation
des quantités dites de cléture de phase et d’amplitude que nous allons décrire dans une
premiere partie.

5.1.1 Les quantités de cloture

Dans le domaine du visible, la turbulence de I’atmosphere et les variations d’humidité
et de température induisent une variation du chemin optique et par conséquent un
déphasage. Les visibilités sont affectées par ces fluctuations : leur effet est directement
visible sur les franges d’interférence.

Nous définissons ey et eo les erreurs atmosphériques sur les termes de phase de deux
télescopes, le terme de corrélation obtenu est de la forme e; —es. Avec un systéme de trois
antennes, si nous mesurons la réponse en phase de l'interférometre pour chaque ligne
de base, nous obtenons trois termes de phase contenant chacun les termes d’erreur :
er — ez, ea — ez et e3 — e1. Soit Vjj;, les visibilités idéales des antennes ¢ et j, sans
corruption atmosphérique, et Vij les visibilités mesurées : la phase formée résultant des
effets atmosphériques du produit des visibilités ‘712,‘723,1731, appelée phase de cléture,
vaut alors 1 et la phase obtenue est non affectée par les erreurs atmosphériques.

VigVas Va1 = VigVasVa;.

En modélisant ces phases de cloture, des contraintes supplémentaires sont ajoutées
sur la fonction de réponse de l'interféromeétre dans le plan uv et permettent de déduire
la structure de la source.

Une quantité similaire peut étre obtenue pour les amplitudes. Pour 4 antennes, il est
possible de définir une amplitude de cléture donnée par

‘712‘ “734‘ B ‘V12‘ ’V34‘

A3 = T—1=—7 = )
“/13‘ “/24‘ ‘V13‘ ‘V24‘

Cette type de méthode a un coiit computationnel tres faible. Elle nécessite une source
d’observation assez lumineuse afin que le signal de la source soit suffisant, dans un temps
de cohérence atmosphérique, pour permettre de séparer le terme de phase du signal de
celui de I'atmosphere. Les résultats obtenus avec cette méthode peuvent étre fortement
affectés selon le degré d’exactitude de la connaissance des propriétés de la source de
calibration. Cette méthode suppose que les erreurs induites dans les termes d’amplitude
et de phase des mesures de chaque ligne de base, les visibilités, sont indépendantes.
Cependant, il résulte des erreurs instrumentales pouvant créer des corrélations entre les
lignes de base de I'ordre de quelques dizaines de pourcent.

Par la suite, les méthodes de calibration vont étre améliorées avec 'introduction de
la méthode de la self-calibration [145]. Cette méthode est indépendante de la méthode
de self-calibration développée dans le cadre de I'instrument QUBIC. Cette derniére a
I'avantage d’estimer les propriétés de la source, mais aussi celles de I'instrument, sans
connaitre au préalable le ciel, et en utilisant uniquement les mesures de I'instrument.
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5.1.2 Principe générale de la méthode de la self-calibration

La procédure de la self-calibration consiste a résoudre les erreurs de gain des antennes
en combinant les mesures des visibilités V;; des lignes de base entre les cornets i et j,
avec un modele des données Vlé\/l , pour déterminer les termes de correction de phase et
d’amplitude de chaque antenne.

Nous définissons g; et g; les gains complexes des deux antennes i et j. Pour toutes les

combinaisons ¢ et j, nous obtenons un systéme de la forme

Vij = g;g; Vi)' (5.1.1)

Les termes de gain g; et g; peuvent étre déterminés par la résolution de ce systéme
avec une méthode des moindres carrés. Le systéme est sur-déterminé, car pour chaque
itération, le nombre d’inconnues est proportionnel au nombre d’antennes et le nombre
de contraintes au nombre de lignes de base. Cette procédure est itérée en remplagant les
données initiales par g‘% et en utilisant les nouvelles données comme nouveau modéle,
jusqu’a ce qu’elle converge et que la correction apportée sur le gain g; soit proche de 1.

Le désavantage majeur de cette méthode est que la source utilisée doit étre suffisam-
ment isolée et brillante pour étre visible par toutes les lignes de base, ce qui limite la
faisabilité de la méthode aux sources avec un fort rapport signal sur bruit, pour étre
distinguée du bruit de fond. Ces critéres deviennent de plus en plus difficiles & respecter
compte tenu des ambitions cosmologiques, qui dirigent les avancées technologiques vers
des instruments de plus en plus sensibles et avec un grand champ de vue.

De nouvelles méthodes se sont développées comme le « clustered self-calibration »
[104]. Elles consistent a grouper les sources du ciel en supposant que toutes les sources
d’un groupe sont affectées par les mémes effets systématiques et a calibrer ainsi chaque
groupe de sources comme une source unique. Cette procédure permet d’améliorer le
rapport signal sur bruit : la somme des signaux des sources observées étant considérée
et non le signal de chaque source individuellement.

5.1.3 Principe de la méthode en utilisant la redondance d’un réseau
d’antenne

L’utilisation de la redondance des lignes de base n’est pas trés répandue en radio-
astronomie ; la plupart des radio-interférometres n’ont pas suffisamment de lignes de base
redondantes. Leur but étant d’obtenir une bonne résolution angulaire, il est préférable
d’optimiser le plan uv avec un nombre d’antennes donné plutét que de maximiser la
redondance !.

Ces dernieres années, des télescopes avec un haut degré de redondance et les omni-
scopes [119] ont permis de rendre compétitive la calibration basée sur la redondance des
lignes de base. Cette méthode est basée sur le fait que dans un cas idéal, en absence
d’effets systématiques, les mesures des lignes de base, vont étre égales. Dans le cas réel,
les mesures pour une classe de lignes de base redondantes vont étre différentes et ce sont
ces différences qui peuvent étre utilisées pour calibrer les effets systématiques.

1. Dans le cadre de l'instrument QUBIC, une redondance importante de la matrice de cornets pri-
maires est nécessaire afin de réaliser une sommation cohérente des lignes de base, afin d’optimiser la
sensibilité de 'instrument. La sensibilité d’un interférometre bolométrique est discutée dans le chapitre
3.
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Nous considérons une antenne ¢ mesurant un signal s; & un instant donné, ce signal
peut étre écrit sous la forme
S; = g;x; + Ny (512)

avec g; le gain complexe de 'antenne, x; le signal du ciel dans la limite ot il y a un
gain parfait et pas de bruit et n; la contribution du bruit de 'antenne.
Chaque ligne de base mesure la corrélation des signaux entre deux antennes ¢ et j

cij = (8:85) = 9; 9j{@i %) + nij = G; 9% + nij- (5.1.3)

Nous supposons que les contributions du bruit de chaque antenne ne sont pas corrélées.
L’expression de n;; dépend de l'instrument : du temps d’intégration, de la largeur de
bande et de la température du systeme.

Le but d'un radio-interférometre est d’extraire les termes de corrélation y;;, contenant
I'information du ciel, des corrélations mesurées c;;. Il est possible de construire un sys-
teme avec pour contraintes les mesures ¢;; et pour inconnues les gains complexes g; et g;
et le signal du ciel y;;. Avec nj, antennes, nous mesurons ny(n, —1)/2 corrélations c¢;; ce
qui insuffisant pour résoudre les ny(ny —1)/2 corrélations (xfx;), en plus des 2nj, termes
des gains complexes g; et gj. Cependant, en absence d’effet systématique, les mesures
des lignes de base équivalentes sont égales ce qui permet de réduire le nombre d’incon-
nues, en imposant que les termes de corrélations y;;, pour une classe de lignes de base
équivalentes, soient égaux dans le cas idéal. Le systéme devient alors sur-déterminé si le
degré de redondance est suffisant. Le nombre de contraintes est donné par ny(np —1)/2
et le nombre d’inconnues par 2n + 2nj, avec n» le nombre de classe de lignes de base.

Le logarithmique complexe de I'Eq.(5.1.3) donne
Nij

* | )

log | cij |= Gi + Gj+log | yij | +log | 1+
i 9iYij

(5.1.4)

avec G7 =log | g} | et G; =log | g; |-

En séparant la partie réelle et la partie imaginaire, il est possible de construire deux
systemes d’équations linéaires indépendants. Cependant, les méthodes de calibration
interne sont insensibles au gain absolu et ne permettent qu'une calibration relative de
ce parametre. Cette dégénérescence se traduit par le fait que multiplier tous les gains
par un facteur constant est équivalent a diviser simultanément par ce méme facteur le
signal du ciel. Afin de briser cette dégénérescence, il convient de rajouter la contrainte
de normalisation suivante qui spécifie un niveau absolu du gain

N
> Gi=0. (5.1.5)
=0

En pratique, cette contrainte peut étre obtenue par ’observation d’une source d’in-
tensité connue comme le rayonnement de fond cosmologique.

Le probleme non-linéaire est alors largement sur-déterminé et peut étre résolu par une
procédure des moindres carrées. Cette méthode peut étre utilisée par des interférometres
radio avec suffisamment de redondances, comme les instruments dédiés a la tomogra-
phie du signal 21 ¢m qui nécessitent une trés bonne précision d’étalonnage. Cependant,
cette méthode est beaucoup plus complexe dans le cas d’instruments dédiés a la mesure
de la polarisation du champ de radiation, pour lesquels il faut introduire de nouvelles
contraintes de normalisation. Elle ne prend pas en compte tous les effets systématiques
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qui peuvent affecter la performance d’un instrument pour la détection des modes B de
polarisation du fond diffus cosmologique, comme les erreurs de pointage, d’asymétrie des
lobes ... .

5.2 Self-calibration avec I'instrument QUBIC

Le but de ce chapitre est d’introduire une nouvelle méthode de calibration des effets
systématiques, spécifique a l'interférométrie bolométrique, applicable a 'instrument QU-
BIC. Cette méthode repose sur la redondance des lignes de base de la matrice des cornets
primaires. Elle permet de caractériser les erreurs systématiques : les gains complexes,
les couplages entre canaux polarisés, les erreurs de pointage et de positionnement des
cornets, et de déterminer les parametres caractérisant intégralement l'instrument pour
chaque canal de cornet-bolometre et cornet-pointage. Dans le cas de l'interférométrie
bolométrique, la matrice de cornets permet d’obtenir un grand nombre de lignes de base
redondantes. L’instrument peut-étre auto-calibré pendant une phase de calibration, indé-
pendante de la phase de mesures, ou I'instrument va mesurer séparément les ny (ny—1)/2
lignes de base ou une fraction de celles-ci en échantillonnant une source externe polarisée
avec tous les bolometres. Durant cette phase, des interrupteurs polarisés permettront de
mesurer le signal d’un cornet et d’'une paire de cornets ou de facon équivalente les si-
gnaux provenant de tous les cornets sauf un ou deux. Cette méthode a donné lieu a la
publication d'un article [28].

5.2.1 Modélisation des mesures dans le cas sans effet systématique

Dans l'architecture de QUBIC, apres démodulation, les images synthétiques pour un
parametre de Stokes X = {I,Q, U}, dans un détecteur ¢ dans la direction qu déterminée
a partir du centre optique du combinateur optique, avec le pointage 7, et I'orientation
Yp, s’écrivent :

SX (g tps dy) = CX (P ilps dy) + 2Re / X () By, iy, dy ). (5.2.1)

Nous nous plagons dans ’approximation d’incidence normale.
Les indices i représentent les cornets, les indices ¢ les bolometres et les indices p les
pointages. L’intégration est réalisée sur la direction de pointage 7.

Nous définissons le lobe synthétique B;IX (Tp, U, ciq)

Bg((ﬁpﬂppadq) = Zafé(dq)aﬁ(dq)ﬁf((ﬁpa%)ﬁf(*(ﬁpv%)y (5.2.2)

1<j

et le terme d’auto-corrélation C’f (T, U, dy)
CoX yetipedy) = [150 118 de) 121 557y y) 21X ) (523)

ol nous avons introduit les paramétres ay(d,) et 8;(7ip, 1) qui caractérisent intégra-
lement I'instrument.

Le champ électrique incident E;’q(ﬁp) collecté par un cornet ¢ placé en Z; de polarisation
n € {z,y} et collecté par un bolometre ¢ quand tous les cornets primaires regardent dans
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la méme direction (7, ,) en fonction de la direction d’observation 7, et 'orientation

Py est
85y (Aps ) — i (d) e B R E*(p, vp)
<si(ﬁp,¢p)> = aig(dq) @ Bi(Nptfp) (Ey(ﬁp wp)). (5.2.4)

A

Les matrices ajq(dy) sont définies par canal cornet-bolometre. Elles incluent les gains

T

sec(dq) et les phases géométriques avec les

relatifs g4, les lobes secondaires polarisés B
positions des cornets T; et des bolometres ciq dans le plan focal du combinateur optique.
Elles sont intégrées sur la largeur de bande et sur la taille des détecteurs.

Dans le cas idéal, elles s’écrivent

o (dy) = gq / B (dy)eapli2nd,].J )0l — dy)dvid, (5.2.5)

Les matrices (3;(7y, 1) sont définies par canal cornet-pointage. Elles contiennent les
. . . 7 /]’] A oy . =,
lobes primaires polarisés Bprim,i(np7wp)’ les positions des cornets &; et les vecteurs de
pointage 7.
Dans le cas idéal, elles ont pour expression

B (fvp, bp) = Bgm‘m,z‘(ﬁm Vp) exp(i2nZify). (5.2.6)
La rotation de la lame demi-onde a la vitesse w induit une modulation de la polarisa-
El\  [cos(2wt) sin(2wt) E, (5.2.7)
E, ) \sin(2wt) —cos(2wt)) \E, | o
Le signal collecté par un cornet localisé a la position &; dans le bolometre ch pour la
polarisation n = (x,y) s’écrit :

S?q(ﬁpa Vp, qu) = E"(1ip, ¥p) Bi(p, wp)aiq(dq)- (5.2.8)

tion

La puissance atteignant un détecteur polarisé localisé en ch est

» A |12
Sip iy ) = [ E" g (B2 ) it (5.2.9)

Les expressions définies ci-dessus sont obtenues dans le cas d’un instrument idéal,
sans effet systématique. Nous allons maintenant introduire les effets systématiques avec
le formalisme des matrices de Jones.

5.2.2 Modélisation des effets systématiques avec la matrice de Jones

5.2.2.1 Formalisme de Jones

La notation choisie suit le formalisme de [136].

Toute 'information statistique sera contenue dans la matrice dite matrice de cohérence
C

B Cry Cuy a (E3Ey) (| Ey|?) S 2\U+iV I1-Q )

Ty
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ou E,, Ey sont les amplitudes complexes du champ électrique transverse ﬁ

Une onde peut acquérir un nouvel état de polarisation en traversant un élément op-
tique : son amplitude peut étre modifiée par un élément polarisant, sa phase par exemple
par une lame a retard ou encore en lui appliquant une rotation.

Jones [100] a introduit une méthode matricielle pour décrire le comportement d’une
lumiere polarisée traversant les éléments optiques. Une matrice de dimension 2x2 permet
de décrire un opérateur de polarisation dans ’espace associé au champ électrique. Les
parametres utilisés sont des grandeurs complexes pour tenir compte des déphasages.

La propagation de la radiation incidente a travers une antenne peut étre décrite par la
matrice de Jones J tel que le champ électrique ﬁm entrant passant a travers ’antenne

est
Eout Ein
( E%“t ) = (Ellf> (5.2.10)

ou la matrice de Jones J est une matrice 2 x 2 complexe.

Elle décrit comment 'instrument transforme linéairement un vecteur de deux dimen-
sions représentant le champ électrique incident F en un vecteur de deux dimensions
du champ électrique sortant E°%“. Pour un instrument avec plusieurs composantes, la
matrice de Jones est le produit des matrices de Jones de chaque composante de 'instru-
ment. La matrice de Jones comprend 7 coefficients indépendants, le huitieme coefficient
de cette matrice complexe étant la phase absolue.

Dans le cas de I'instrument QUBIC, ou le champ de radiation passe a travers la lame
demi-onde avant de se propager a travers les cornets, la matrice de Jones idéale est

T
thu)p = Jhorn,iJrotJhpr’rot

(1 0) [cos(wt) —sin(wt)) (1 O cos(wt)  sin(wt)
~\0 1) \sin(wt) cos(wt) 0 —1) \—sin(wt) cos(wt)
_ [cos(2wt)  sin(2wt)
- \sin(2wt) —cos(2wt) |’
oll w est la vitesse angulaire de la lame demi-onde, J,; est la matrice de rotation, J7 ,
sa transposée, Jp,,, est la matrice de Jones idéale de la lame demi-onde et Jjq., est la
matrice de Jones idéale d'un cornet.
Afin de modéliser les effets systématiques d’un interférometre sensible a la polarisation,
nous introduisons les parameétres de gain et de couplage complexes associés aux deux
polarisations orthogonales. La forme générale de la matrice de Jones est

_ ([t e ) (5.2.11)
€y L —gy

avec g, et g, les parametres des gains complexes et e, et e, les termes de couplage
complexes associés aux polarisations x et y orthogonales.

Les erreurs systématiques provenant de la lame demi-onde peuvent étre modélisés par
la matrice de Jones suivante
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_ 1- hcc gw
Jhwp - < gy _(1 + hy)) y (5212)

ou hy, hy, &z, & sont des termes complexes. Les effets de reflexion ou d’interférence
sont negligés.

Les effets systématiques induits par un cornet ¢ avec 1 < 7 < ny, peuvent étre modélisés

par la matrice suivante
- 9z €x,i
J ;= ' ’ . 5.2.13
horn,i ( ey 1 9y.i ( )

Le champ électrique B se propageant a travers la lame demi-onde et le cornet ¢ s’écrit

E; = Jnormid L Tnupdrot E - (5.2.14)

Le formalisme de Jones n’a été introduit que pour des ondes totalement polarisées. Un
formalisme alternatif, développé par Mueller [131], permet de décrire les ondes polarisées
mais aussi les ondes dépolarisées. La matrice de Mueller est réelle et permet le passage
d’un vecteur de Stokes a un autre.

A toute matrice de Jones correspond une matrice de Mueller, mais I’inverse n’est pas
forcément vrai. Une justification est donnée dans [108].

Considérons une onde completement polarisée, dont le vecteur de Stokes est défini par
(1p,0,0,I,) . Pour une onde non polarisée, le vecteur de Stokes a pour forme générale
(1,,0,0,0).

Le passage d’une onde a une autre est donné par la matrice de Mueller, qui représente
dans ce cas une composante optique dépolarisante

KIn K a12 Qi3 K Ip

0 _ 0 a9 asg O 0

0 = 0 as ass 0 0 (5.2.15)
KI, 0 ag2 ag3 O I,

Les degrés de liberté supplémentaires autorisés par la matrice 4 x 4 de Mueller per-
mettent de décrire cette transformation, ce qui n’est pas possible avec le formalisme de
Jones. Le formalisme de Mueller peut étre donc utilisé de fagon plus générale que le
formalisme de Jones.

Les éléments de la matrice de Mueller peuvent étre obtenus par la relation suivante

1
mij; = §T’l“ [JO‘iJTO'j] s (5.2.16)

avec JT hermitien conjugué de la matrice de Jones J et o les quatre 2 x 2 matrices
qui comprennent les matrices identités et les matrices de Pauli.

De la méme facon que la matrice de Jones, la matrice de Mueller totale est le produit
des matrices de Mueller des différentes composantes de I'instrument.

Dans le cas d’un instrument sensible a la polarisation, 'interféromeétre mesure les
visibilités complexes des parametres de Stokes de toutes les lignes de base formées par
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les antennes 7 et j

V=4 |. (5.2.17)

En I'absence d’effet systématique, les lignes de base équivalentes sont égales et peuvent
etre regroupées en n classes d’équivalence sg. Les visibilités mesurées V;; s’écrivent en
fonction de la matrice de Mueller

Vij = Mi;. Vs + nij, (5.2.18)
avec n;; le bruit statistique faisant intervenir le temps de calibration par ligne de base
et la température de la source de calibration.

La matrice M;; est la matrice de Mueller qui se réduit a la matrice identité dans le
cas d’un instrument idéal

MU MR apIU ALV
Or 00 0 o0V
M= My~ My My (5.2.19)

i 17 i 1]
VI \J/Q MYU vV
M~ M i ij

5.2.3 Modélisation des mesures avec les effets systématiques

L’équation 5.2.8, en présence des effets systématiques provenant des cornets et de la
lame demi-onde, se réécrit sous la forme

S,qu(ﬁp,wp,tiq) — Cz\ N J ) JT J J Ex(ﬁpal/)p) 5.2.90
<5%’Iq ﬁpawp)dq) azq( q).ﬁz(npawp). horn,i ®J 1ot @ hwp®Jdrot ® Ey(ﬁpﬂ/]p) ) ( L. )

avec E"(f,,1,) le champ électrique incident, Jporp ;i la matrice de Jones du cornet i,
Jhwp la matrice de Jones de la lame demi-onde, et J,,; la matrice de rotation induite
par la rotation de la lame demi-onde. Les coefficients de ces matrices ne sont pas indé-
pendants et s’expriment en fonction des parameétres de gain et de couplage complexes.

5.2.4 Application de la méthode a l'instrument QUBIC

Durant la procédure de self-calibration, 'instrument va observer une source de cali-
bration polarisée successivement avec toutes les paires de cornets. Le choix de la source
de calibration et de son support ne sont pas encore fixés. Le choix du support se porte
vers une tour télescopique de 40 m de haut proche du module de 'instrument. Dans le
but d’appliquer cette procédure, il est nécessaire de pouvoir fermer tous les cornets sauf
deux et de changer de configuration des lignes de base dans une échelle de temps de
quelques secondes. Cette opération sera réalisée avec des interrupteurs placés entre les
matrices de cornets primaires et secondaires. Le concept de ces interrupteurs est réalisé
au laboratoire APC. Ils doivent pouvoir fonctionner a environ 30 K dans le cryostat
avec deux positions ouvert/fermé. Les possibilités étudiées sont des électroaimants et
des moteurs piézo-électriques. Ces interrupteurs, représentés par la figure 5.2.1, seront
utilisés uniquement durant la phase de calibration.
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FIGURE 5.2.1: Les interrupteurs utilisés pour réaliser la procédure de la self-calibration
développés au laboratoire APC.

Fermer tous les cornets sauf deux modifierait la charge thermique du cryostat ce qui
affecterait les mesures sur les bolometres et donc la caractérisation des effets systé-
matiques. Nous pouvons montrer par I'astuce mathématique suivante que fermer deux
cornets est équivalent a fermer tous les cornets sauf deux :

apres démodulation de la lame demi-onde, en supposant un instrument monochro-
matique avec des détecteurs ponctuels et une source petite devant le lobe primaire, la
puissance collectée pour deux cornets ouverts ¢ et j sur le plan focal est

Sij = leil” + |Cj|2 + 2R [cicﬂ . (5.2.21)

Le parameétre ¢; représente le signal collecté sur le plan focal pour le cornet ¢ ouvert,
et le parametre c;, le signal collecté pour le cornet j ouvert. La puissance collectée pour
le cornet i est C; = |¢;|*, et pour le cornet j C; = |¢;|°.

Le terme c¢;cj est le terme de visibilit¢ des cornets ¢ et j, soit la mesure d’intérét pour
effectuer la procédure de calibration.

La puissance collectée sur le plan focal lorsque tous les cornets sont ouverts est égale
au module au carré de la somme des champs réémis par chaque cornet secondaire m,
apres avoir traversés le systéme optique

2
2
Stot = | Y em| =Y leml” +2R D [emc]]. (5.2.22)
m m m#£l

La puissance collectée pour tous les cornets ouverts sauf le cornet i est égale a la
puissance totale pour tous les cornets ouverts, soit Sy, moins la puissance réémise par
le cornet i, C;, et moins la partie réelle des termes de corrélations entre le cornet 7 et les

autres cornets m

2
Ci =3 em| =St —leil* —2R Y [eich,]. (5.2.23)

La puissance collectée pour tous les cornets ouverts sauf le cornet j s’écrit

2

Ci =D cm| =St —lejP —2R Y [ejch]. (5.2.24)
m#j m#j
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La puissance obtenue pour tous les cornets ouverts sauf les cornets i et j est alors

Sij = St — leil* = lej* = 2R D [eich] = 2R D [ejch] + 2R [eic)] - (5.2.25)
m#i m#j

Afin de ne pas modifier la charge thermique du cryostat, le terme de visibilité peut
étre alors obtenu en mesurant la puissance totale collectée pour tous les cornets ouverts,
pour tous les cornets ouverts sauf les cornets de la ligne de base d’intérét, pour tous les
cornets ouverts sauf le cornet 7 et sauf le cornet j

2R [cic}| = Sij + St — C: = C;. (5.2.26)

Cependant, le bruit va étre modifié. En fonction de la NET (Noise Equivalent Tempe-
rature), définie dans ’annexe B, pour un bolomeétre et pour un cornet avec ny, le nombre
de cornets, nous obtenons

Agij = Aél + ACJ + AS’U + ASior
= (ny — 1)NET? + (ny — 1)NET? + (nj, — 2)NET? 4 n;, NET? = 4(n;, — 1)NET.

En utilisant les interrupteurs, il est possible de fermer une paire de cornets en laissant
les autres paires ouvertes et mesurer I'image synthétique résultante.

Il faut préciser que cette méthode ne permet pas de déterminer les cartes des lobes
primaires de chaque cornet ; elles seront obtenues préalablement en échantillonnant une
source externe non polarisée.

Nous pouvons alors construire un systeme non-linéaire ou les inconnues sont :

1. les coeflicients complexes a?q(ch), définis pour chaque cornet i, chaque bolometre

q et pour chaque polarisation 1 ce qui correspond a 4nj, x n, parametres,

2. les positions des cornets ; (2n; paramétres),
3. les directions de pointage 7, (2n, parametres),

4. les effets systématiques des cornets g, e,; définis pour chaque cornet i et pour
chaque polarisation 7 (8nj parameétres),

5. les effets systématiques de la lame demi-onde h,, &, pour chaque polarisation 7 (8
parametres).

Pour un instrument composé de nj cornets, n, bolometres et pour un ensemble de n,
pointages, le nombre d’inconnues est donné par :

Ny =4 XxXnp xXng+2xn,+2xXn,+8xn,+8. (5.2.27)

Le nombre de contraintes est fixé par le nombre de mesures : les nj(n, — 1)/2 images
synthétiques pour chaque bolometre n, et chaque pointage n, et pour chaque polarisation
7. Le probleme est alors largement sur-déterminé. Par exemple, pour un instrument avec
9 cornets primaires, 4 bolometres et 10 pointages, le nombre de contraintes est 8648 et
le nombre d’inconnues : 262.

Nous pouvons résoudre ce systéme d’équations avec une méthode des moindres carrées.
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Nous pourrions augmenter le nombre de parametres pour une description plus raffinée
des effets systématiques ou en incluant des effets non listés dans ce travail mais qui
pourraient apparaitre lors de ’analyse de données.

5.3 Description de la simulation

Afin de vérifier la méthode, on a réalisé une simulation avec un petit nombre de cornets,
de bolometres et de pointages, le coiit computationnel augmentant avec le nombre de
ces composantes. Les différentes étapes de la simulation sont décrites ci-dessous.

- Nous générons l'instrument idéal sans effet systématique. Les positions angulaires de
la lame demi-onde sont choisies aléatoirement. Une position est fixée pour chaque
mesure.

- Nous modélisons les effets systématiques avec une matrice de Jones pour chaque cornet
et pour la lame demi-onde et les erreurs instrumentales en ajoutant une erreur
gaussienne avec une amplitude réaliste.

L’idée de modéliser les effets systématiques par le formalisme de Mueller au premier

ordre plutét que par celui de Jones a été testée dans le but de réduire le temps de calcul

de la simulation. Cependant, ’approximation au premier ordre n’est pas suffisante : la

précision obtenue sur la reconstruction des parametres est nettement moins bonne et le

nombre moyen d’itérations nécessaires pour que le systeme converge est plus important.
Le niveau de corruption est donné par le tableau 5.1.

Source d’erreur ‘ Amplitude ‘

Incertitude de pointage 7, 1[deg]

Incertitude sur la position des cornets 100[pm)
Incertitude sur la position des détecteurs dg 1[pm]
Incertitude sur les gains des bolomeétres g, 0.01
Incertitude sur les lobes primaires B} ;.. ;(71,) 0.01
Incertitude sur les lobes secondaires B, (d,) 0.01
Effets systématiques des cornets {gy.;, €y} 0.0001
Effets systématiques de la lame demi-onde {h,,&,} 0.01

TABLE 5.1: Niveaux d’erreurs instrumentales ou effets systématiques attendus

- Pour rendre le probleme inversible, nous ajoutons des contraintes de normalisation qui
ne modifient pas la modélisation des erreurs systématiques.

Les coefficients o, (d,) et B (fp,1,) ne sont définis que relativement aux systématiques :
la méthode de la self-calibration ne permet donc qu'une calibration relative de ces para-
metres. Ainsi, cette méthode ne permet qu’une calibration relative des gains. Certaines
opérations sur les coefficients a?q(czq) et B!(fy,1p) n'affectent pas I'équation 5.2.20 et
par conséquent les observations, par exemple

— une rotation de phase globale ¢4, appliquée aux coefficients oz:-'q(czq) pour un bolo-

metre,
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— multiplier les coeflicients a?q(czq) par un terme défini par c;e® et diviser les coeffi-
cients 3] (A, 1) par ce méme terme,
— une rotation de phase globale ¢(7,) appliquée aux coefficients 3! (#,,1,) pour un
pointage,
Nous pouvons utiliser ces invariances pour définir des contraintes
1. une calibration absolue du gain global de I'instrument o, = 1,
2. une calibration absolue sur la phase des coefficients a?q(cflq), Vg arg(ag,) = 0,
3. une convention sur les lobes primaires, Vi ] 0) =1,
4. une convention sur les termes de phase 3} (7, ¥,),Vp arg(Bg (fip, ¥p)) = 0,
5. une calibration absolue sur le gain total des gains des cornets g, o = 1.

- Nous calculons les images synthétiques de toutes les paires de cornets.

Nous ajoutons du bruit statistique qui dépend de la NET, et du temps de mesure par

ligne de base
NETp

Nnoise = \/»\/>

avec NET le bruit de température équivalent égal a 300MK.8%, la température de la source

polarisée de T=100K et le temps de mesure par ligne de base t;, = 1s. La convention

usuelle est d’exprimer la NET pour un détecteur non polarisé, mais dans le cas d’'un

détecteur polarisé, 'expression de la NET est donnée par NET = N]:j/gp.

- Un systeme d’équations non-linéaires peut étre construit avec pour inconnues les pa-
rametres oznq(ch), Ay, 70 et les parametres des matrices de Jones des cornets et de

lame demi-onde g, ;, €, hy et &,.

— " /in (5.3.1)

Les valeurs des lobes primaires sont fixées car supposées connues, cependant, les para-
metres 3 (A, 1) varient car les positions des cornets 7, et les directions de pointages
7, sont corrompues par une erreur gaussienne.

- Le systeéme est résolu avec une méthode des moindres carrés en utilisant un algorithme
de Levenberg-Marquardt (bibliotheque MPFIT [122]) et comme parameétres de
départ les valeurs des coefficients aiq(ciq), les positions des cornets T; et les vecteurs
de pointage n, sans effet systématique.

5.4 Résultats

Dans cette section, nous allons présenter les résultats obtenus avec la simulation de la
méthode de la self-calibration et montrer que cette méthode permet d’améliorer signifi-
cativement le contrdle des effets systématiques.

Le nombre de cornets, de bolomeétres et de pointages fixés dans la simulation seront
petits dans le but de faire un grand nombre de réalisations.

5.4.0.1 Reconstruction des images synthétiques

Les ﬁgures 5.4.1 et 5.4.2 représentent l’erreur obtenue sur les images synthétiques
Squ, qu, et S(%, pour les parametres de Stokes I, @) et U pour les plans focaux des
polarisations x et y, pour un instrument avec 9 cornets primaires, 9 bolometres et 10
pointages avec 100 réalisations et un temps de mesure par ligne de base d’1s. Les six
graphiques représentent les images synthétiques idéales (sans effet systématique) en fonc-

tion des images synthétiques corrompues (avec effets systématiques) en rouge. En bleu,
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sont représentées les images synthétiques reconstruites, calculées a partir de I’équation
5.2.9 avec les paramétres obtenus de la résolution du systéme, en fonction des images
synthétiques corrompues. Les graphiques représentant les images synthétiques idéales
en fonction des images synthétiques corrompues permettent d’observer 'impact sur les
images synthétiques des effets systématiques sur les valeurs idéales. Les graphiques re-
présentant les images synthétiques reconstruites en fonction des images synthétiques
corrompues montrent une tres faible diffusion entre ces deux parametres. Ce résultat
montre que la méthode fonctionne et que les parametres des effets systématiques sont
bien reconstruits. La méthode de la self-calibration permet d’avoir un controle des effets
systématiques induits par les cornets et la lame demi-onde mais aussi de calibrer les pa-
n

rametres aiq(czq) et Bi(fy, ¥p) qui caractérisent intégralement I'instrument pour chaque

canal pointage-cornet, cornet-bolometre.
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FIGURE 5.4.1: Erreur obtenue sur les images synthétiques Sép, S,%, et ng pour le plan

focal x dans le cas avec (en bleu) et sans (en rouge) self-calibration.
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Parametres de Stokes |
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FIGURE 5.4.2: Erreur obtenue sur les images synthétiques Sép, S(%, et S(%D pour le plan
focal y dans le cas avec (en bleu) et sans (en rouge) application de la

méthode de la self-calibration.

5.4.0.2 Histogrammes de I’écart type des parameétres reconstruits

Les figures 5.4.1 et 5.4.2 comparent les images synthétiques reconstruites et les images
synthétiques générées avec effets systématiques, elles montrent que les images synthé-
tiques sont bien reconstruites. L’efficacité de la méthode peut étre aussi démontrée par
les figures 5.4.3, 5.4.4 et 5.4.5 des histogrammes des parameétres a?q(ciq), iy et Z, obtenus
avec 16 cornets, 9 bolometres et 9 pointages et 100 réalisations. Chacune de ces figures
représente I'histogramme de la différence entre les parametres idéaux et les parametres
corrompus en bleu et ’histogramme de la différence entre les parametres corrompus et
les parametres reconstruits en rouge. Les valeurs des écart-types sont indiquées pour
chaque histogramme.
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FIGURE 5.4.3: Histogramme des coefficients o, (d,).
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FI1GURE 5.4.4: Histogramme des positions des cornets z.

184



5.4 Résultats

{1 L L L L L L L L L
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corrompu-reconstruit Sigma = 0.00617 Jo] uit

FIGURE 5.4.5: Histogrammes des vecteurs de pointage 7.

5.4.0.3 Temps de calcul

Pour un instrument avec un nombre de cornets particulierement important, le cofit
computationnel de la méthode va devenir élevé. Celui-ci suit ’évolution d’une loi de
puissance en ,/nj. Cependant, par la suite, nous allons montrer que la mesure de toutes
les lignes de base n’est pas nécessaire. Une implémentation de ’algorithme plus apte au
calcul & haute performance est en train d’étre réalisée par Pierre Chanial.

5.4.0.4 Extrapolation de I'erreur sur les parameétres reconstruits

Plusieurs réalisations de la simulation ont montré que la précision sur les parametres
reconstruits dépend du nombre de cornets, de bolometres, de pointages, du pourcentage
de lignes de base par pointage et du temps de mesure par ligne de base. Ajouter des
cornets, donc des lignes de base, accroit la redondance a la matrice de cornets, ce qui
augmente le nombre de contraintes, de méme pour le nombre de bolometres, de poin-
tages, du pourcentage de lignes de base par pointage. La Figure 5.4.6 représente ’erreur
sur les parametres reconstruits des termes diagonaux de la matrice de Jones de lame
demi-onde h; en fonction du pourcentage de lignes de base. La ligne rouge représente

une loi de puissance de la forme n% avec ¢ une constante, nps le nombre de lignes de

base par pointage et ® I'exposant dbé la loi de puissance. La ligne verte représente ’am-
plitude des effets systématiques fixée dans la simulation indiquée dans le tableau 1. Ce
graphique montre que plus le nombre de lignes de base par pointage est important, plus
la précision sur les parametres reconstruits sera meilleure. Ce résultat a été obtenu pour
une simulation avec 9 cornets primaires, 9 bolometres, 10 pointages et 40 réalisations
indépendantes et un temps de mesure par ligne de base d’1s. Les lignes de base mesurées
sont choisies aléatoirement.
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erreur sur les termes diagonaux
erreur initiale
loi de puissance c/n
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0.001 . | . M |
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FIGURE 5.4.6: Erreur obtenue sur les termes diagonaux de la matrice de Jones de la
lame demi-onde h, et pour un temps de mesure d’1s par ligne de base en
fonction du nombre de lignes de base par pointage nps.

Il est alors possible de définir une loi de puissance qui permet d’estimer I’erreur sur les
parametres reconstruits pour un nombre donné de cornets, de bolomeétres, de pointages
et de lignes de base

1 1 1 1
Oe~CX — X —= X — X —=, (5.4.1)
¢ ng nqﬂ ny  np

avec ¢ une constante, a, 8, 7y, ¢ les exposants du nombre de cornets ny, de bolomeétres
ng, de pointages n, et du pourcentage de ligne de base par pointage ny,.

Cette loi de puissance donne une estimation sur la limite de précision pouvant étre
obtenue sur les effets systématiques. Les valeurs des exposants obtenues sont données
dans le tableau 5.2 pour un instrument avec 9 cornets, 9 bolomeétres et 10 pointages et 40
réalisations. Ces valeurs ont été obtenues en réalisant une loi de puissance sur chacun des
parametres successivement. Par exemple, pour calculer la valeur de I'exposant « de la
loi de puissance du nombre de cornets, nous avons réalisé la simulation pour un nombre
de cornets de 6 a 64 cornets en fixant les autres contraintes : nombre de bolomeétres,
pointages, lignes de base. L’erreur sur la reconstruction des parametres en fonction du
nombre de cornets est ainsi obtenue. Un ajustement d’une loi de puissance sur la distri-
bution de 'erreur peut étre calculé & I’aide d’une fonction IDL (powerlaw_ fit.pro). Cette
loi permet de démontrer que la précision sur les parameétres reconstruits est meilleure
si le temps de mesure par ligne de base est plus grand. Le graphique 5.4.7 représente
Ierreur sur les parametres diagonaux de la matrice de Jones de la lame demi-onde h,,
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en fonction du temps de mesure par ligne de base. La droite rouge représente une loi de
puissance de la forme NT\/'%F avec tp le temps de mesure par ligne de base. La droite verte
représente ’erreur initiale sur les effets systématiques de la lame demi-onde donnée par
le Tableau 1. Cette figure démontre que les parametres sont reconstruits a un niveau de

précision qui n’est limité que par le temps de mesure par ligne de base.

] \ ty=1s \ ty = 100s |

parametres | « I} y 0] «a I5; vy [0}
al(dg) | 0.74 1 0.99 | 0.75 | 0.84 | 0.97 | 1.55 | 1.22 | 1.06

Ay 0.46 | 0.37 | 0.24 | 0.73 | 0.75 | 0.70 | 1.02 | 1.09
7 0.58 | 0.66 | 0.97 | 0.82 | 0.76 | 1.04 | 1.28 | 1.18

gn(2;) | 0.91 | 1.06 | 0.83 | 0.48 | 1.04 | 1.52 | 0.45 | 0.75
ey(z;) | 0.77 | 1.18 | 0.36 | 0.65 | 1.01 | 1.16 | 0.63 | 0.99
hy 0.55 | 0.67 | 0.12 | 0.59 | 0.78 | 0.85 | 0.25 | 0.78
&) 0.64 | 0.58 | 0.11 | 0.38 | 1.11 | 0.84 | 0.46 | 0.80

TABLE 5.2: Exposants obtenus pour la loi de puissance donnée par I’Eq.5.4.1 pour deux
temps de mesure par ligne de base t, = 1s et t;, = 100s.

-1,
107F T T T T T T T T
L erreurs sur les termes diagonaux
erreur initiale

NET/(21,)" loi de puissance

102
10°
ol 10

10°-

10

1071 . ] . ] . ] . ] .
107 10° 107 10° 10° 10°
Temps de mesure par ligne de base [s] t,

FIGURE 5.4.7: Erreur sur le gain de la matrice de Jones de la lame demi-onde h, en
fonction du temps de mesure par ligne de base en seconde.

5.4.1 Extrapolation a I'instrument QUBIC

Le premier module de QUBIC sera composé de 400 cornets primaires c¢’est a dire 79800
lignes de base donc la phase de calibration devra durer 22h dans le but de mesurer toutes
les lignes de base pendant 1s chacune. Cet intervalle de temps peut étre diminué, avec
une faible perte d’information, si la procédure de la self-calibration n’est pas réalisée
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sur toutes les lignes de base. Ce résultat est illustré par la Fig.5.4.7 qui montre que la
précision de reconstruction des parametres va dépendre du temps de mesure par ligne de
basel. Une stratégie de calibration tenant compte du nombre de lignes de base mesurées
et du temps de mesure par ligne de base devra donc étre établie afin d’obtenir la meilleure
précision sur les parametres reconstruits.

En utilisant la loi de ’Eq.5.4.1, nous pouvons extrapoler ’erreur de reconstruction des
parametres au premier module de QUBIC composé de 400 cornets primaires, 2x1024
bolometres et 1000 pointages pour deux temps de mesure par ligne de base t;, = 1s et
tp = 100s.

Un temps de mesure par ligne de base t;, = 1s correspond a 22h & étalonner, soit 0.25%
du temps d’observation sur une année.

Un temps de mesure par ligne de base t;, = 100s correspond a environ 91 jours a
calibrer, soit 25% du temps d’observation.

Le résultat est donné dans le tableau 5.3. Ce tableau donne ’estimation du résultat de
la procédure de la self-calibration pour chaque parametre reconstruit pour I'instrument
QUBIC. Dans le deuxiéme colonne, est représenté 1’écart type entre les parametres idéaux
et les parametres réels. Les troisieme et cinquiéme colonnes donnent la valeur de I’écart
type entre les parametres réels et les parametres reconstruits pour deux temps de mesure
par ligne de base t, = 1s et t;, = 100s. Le gain apporté par cette méthode est donné
par les quatrieme et sixiéme colonnes, calculé comme étant le rapport entre les écarts
type de la troisieme colonne et la seconde colonne pour ¢, = 1s et de la cinquieme et la
deuxieme colonne pour ¢, = 100s. Les valeurs indiquées dans le tableau sont obtenues
en remplacant dans ’Eq.5.4.1 les indices des exposants par les valeurs données dans
le tableau 5.2, appliqué a l'instrument QUBIC. Ce tableau montre une amélioration
significative sur le niveau d’effet systématique résiduel apres application de la méthode
de la self-calibration, méme pour un temps de mesure par ligne de base de 1 s.

’ parametres ‘ Oid—corr ‘ ty = 1s ‘ ty=1s | ¢, =100s |t = 100s

O corr—rec gain Ocorr—rec gain

a;, 0.004 848 x 107> | 47 [1.87x107% | 2140

fp 0.15 141 x 1072 | 106 |3.26x 107° | 4596

T 100 x 107% | 5.86 x 10~ 17 | 227x 1078 4402

9, (77) 0.0001 136 x 1075 73 [122x10°%| 8182

ey () 0.0001 1.09x 1076 92 [1.20x1078 | 8280

hy, 0.01 118 x10°% | 84 |727x10°| 1375

& 0.01 124 x107%1| 80 [581x107°5| 1722

TABLE 5.3: Estimation du résultat de la méthode de la self-calibration pour I'instrument
QUBIC avec 400 cornets primaires, 2 x 1024 matrices de bolometres, 1000
pointages.

5.4.2 Impact des effets systématiques sur les paramétres de Stokes

Dans le cas idéal, en absence d’effet systématique, la puissance collectée sur le plan
focal x, apres démodulation de lame demi-onde, est
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T, BTy, ¢, dy) 0 0 1(7ip, 4p)

n.|-/]] 0 Bl tpdy) 0 || Q@)

T, 0 0 BY(7iy, by, dg) U(ﬁp’@(%) )
5.4.2

Les coefficients T, T,., Ts correspondent aux termes constants, cosinus et sinus obtenus
apres démodulation de la lame demi-onde.

Sur le plan focal y, un signe - est associé aux parametres de Stokes @ et U.

Dans le cas réel, les effets systématiques vont induire une fuite de @@ dans U et de U
dans Q). La position de la lame demi-onde devant la matrice de cornets primaires et dans
le cas ol la lame demi-onde n’a pas d’homogénéités permet de ne pas avoir de fuite de
I'intensité dans la polarisation.

Afin de simplifier les expressions, nous allons considérer comme effets systématiques
que les termes de couplage et de gain des cornets et de la lame demi-onde, donnés dans
les équations 5.2.12 et 5.2.13.

Dans le cas idéal, nous désignerons la matrices des coefficients aiq(c?q) par

0ty (dy) = ( A ) ) ,

et la matrice des coefficients f;4(7p, 1) par

(B ) 0
ﬂiq(npawp) - ( ! (I)) g 5%(ﬁp7¢p) > ‘

Les coefficients f;4(7p, 1p) représentent les lobes de chaque cornet et incluent la phase
relative au centre de la matrice de cornets au zénith. Les coefficients aiq(czq) caractérisent
le combinateur optique et incluent les lobes secondaires, les intégrations sont sur la
largeur de bande et sur la surface des bolometres.

Le signal obtenu lorsque la lame demi-onde est placée devant les matrices de cornets

primaire est donné par 1’équation 5.2.20, soit

EY(7p, ¢p)

N
V2] S%
=

—
>
el
<
i)
QQO
N—

N . EZ(n ,
> - aiq(dq)./@i(nmwp).Jhorn,i.Jzot.Jhwp.Jrot.( <np wp)) . (543)

Lorsque la lame demi-onde est placée derriere les matrices de cornets, nous obtenons
le signal pour le cornet 7 ouvert

: ] . R E=(f,
(W A ):JE’“J*‘WP‘JM'O‘iq<dq>'ﬁi(”pﬂwp)”h‘””’i' @%Zﬁiﬁ?)‘

(5.4.4)

Pour chacune des configurations, nous pouvons déterminer ’expression de la puissance
collectée sur le plan focal des deux polarisations. Nous négligeons les termes du second
ordre et considérons les expressions apres démodulation de la lame demi-onde, c’est a
dire en fonction des parametres de Stokes I, Q et U, obtenus a travers le lobe synthétique
de 'expérience. Afin de simplifier les expressions, nous supposons un instrument avec
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des détecteurs ponctuels et nous négligeons I'intégration sur la direction de pointage.
Dans le cas sans effet systématique, sur le plan focal de la polarisation x, en fonction du
terme constant, du terme en cosinus et en sinus, associés respectivement aux parametres
I, Q et U, nous obtenons la relation 5.4.2.
En présence de systématiques, d’autres termes apparaissent en cos(2wt) et sin(2wt).
Nous définissons les puissances collectées sur le plan focal lorsque le cornet 7 est ouvert
par Cjq, lorsque le cornet j est ouvert Cjq, et lorsque les cornets ¢ et j sont ouverts par
Dans la configuration ou la lame demi-onde est placée derriere la matrice de cornets,
I’expression de la puissance au premier ordre obtenue sur le plan focal x est

T, 511 S12 813 I(p, vp)
Te | = s21 s22 23 Q(Np, p) ; (5.4.5)
Ts 531 S32 533 U(nip, ¢p)

avec 511 = s22 = 1((Cig — Cjq) (9ai — Yuj + Gyi — 9yj) + 2(Gui + Gaj + Gyi + g5 +2(1 +
he + hy))Sijq),
((Cig = Cig)(Gwi — Gzj + Gyi — Gyj) + 2(Gui + Guj — Gyi — 9y5)Sijq)
(Ciglexi — €xj + eyi — eyj) + Clg(—€ai + €xj — eyi + €y;) + 2(€ai + €aj +

S12 = S21 =

531 = 513 =
eyi + €y;j)Sijq),

s23 = 5 (—2625ijq + (Cig — Cjg) (€ai — €aj + €yi — €y;) + 285q(Ey + €xi + €2 — €yi — €y5)),

s32 = §(2(=&x + & + eai + eaj — eyi — ey;)Sijq + (Cig — Cig)€ai — €aj + eyi — ey5)),

s33 = 1((Cig = Cja) (ri — 9uj + Gyi — 9us) + 21+ Gwi + Guj + Gyi + gui + ha + hy) Sijq)-

Dans la configuration ou la lame demi-onde est placée devant la matrice de cornets,
nous obtenons

1
4
1
1

T, 11 S12 813 I(np, ¥p)
T. | = | s21 S22 823 Q(Np, p) ; (5.4.6)
T $31 S32 833 U(nip, ¥p)

avec $12 = S13 = s21 = s31 = 0,

s11 = s22 = 833 = 3((Cig — Cjq)(9ui — Guj) + 2(1 + Gui + Guj + ha + hy)Sijq),

s23 = 532 = 3((Cig — Cjg)(€zi — €aj) + 2(Ex — &y + €2i + €25)Sijq)-

De ces expressions, nous déduisons que placer la lame demi-onde derriere les cornets
entraine une fuite de 'intensité dans la polarisation et cette fuite n’inclura que les systé-
matiques induites par les cornets. Cette fuite sera donc relativement faible car les cornets
corrugués choisis pour 'expérience QUBIC ont de bonnes performances. Cependant, elle
peut étre évitée en placant la lame demi-onde devant la matrice de cornets.

Si nous supposons un écart type sur les effets systématiques des cornets égale a oy =
0.0001 et sur la lame demi-onde o4, = 0.01, nous obtenons

- dans le cas ou la lame demi-onde est placée derriere les cornets

T, 0.0280 0.0002 0.0002 I(Aip, )
T, | =| 0.0002 0.0280 0.0281 QAphy) | (5.4.7)
T, 0.0002 0.0281 0.0280 U (7, 1)

- dans le cas ou la lame demi-onde est placée devant les cornets
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T, 0.0280 0 0 (T, 1p)
T. | = 0  0.0280 0.0281 Qi) |- (5.4.8)
T, 0  0.0281 0.0280 U (T, p)

Il est possible d’estimer la fuite de polarisation et I’effet induit par les erreurs systéma-

tiques sur I’amplitude de polarisation en calculant I’écart type Jfé_ corr de la différence

entre les parametres idéaux et corrompus, dans le cas ou la méthode de la self-calibration

n’est pas appliquée, et, entre les paramétres corrompus et reconstruits ox . dans le
cas ou la méthode de la self-calibration est appliquée, avec X = {I,Q,U}.
L’équation 5.4.2 devient
T, ol 0 0 I(7p, ¥p)
T. | =1 0 o%9 oU9 || Qnpvyp) |, (5.4.9)
T, 0 oQU gUU U(Tip, ¥p)

avec a = id — corr dans le cas ou la procédure de la self-calibration n’est pas appliquée
et a = corr — rec dans le cas ou elle est appliquée.
En général, nous pouvons définir le vecteur A? lerreur sur chaque parameétre de
Stokes comme
A A A
A? =|Agr Ago Agu ?, (5.4.10)

Ayr Avug Ayvu

avec A? = ?T“ —?C‘”’T.

Le Vecteurﬁc‘”r est le vecteur des parametres de Stokes mesurés et le vecteur ?
est le vecteur des parametres de Stokes obtenus apres application de la méthode de la
self-calibration.

Pour I'instrument QUBIC, I’équation 5.4.10 devient

rec

App 00
AS=| 0 Agg Agu|¥S, (5.4.11)
0 AUQ Ayu

avec Agg, Aqu, Avg, et Ay les erreurs entre le lobe synthétique sans application de
la méthode de la self-calibration et en appliquant la méthode de la self-calibration et
Arr=1.

Les termes Agg et Ayy altérent 'amplitude de polarisation et les parametres Ay,
Aqu entrainent une fuite de polarisation de Q vers U (et inversement).

5.4.3 Erreur sur les spectres de puissance des modes E et B

Dans cette section, nous allons nous intéresser a I'impact des effets instrumentaux sur
le spectre de puissance des modes B en estimant la fuite des modes E dans les modes
B en utilisant le formalisme de [173].

Nous définissons les parametres de Stokes dans la base des harmoniques sphériques de
spin 2

Q(R) £ iU(R) = 3 aatmeraYim(R), (5.4.12)
lm

ou les parametres de Stokes () et U sont définis dans chaque direction 7.
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Nous introduisons les coefficients d’expansion

af = —W, (5.4.13)
B, = ZW (5.4.14)

et les champs scalaires E(n) et B(7)
E() = Y70 Yine—i gy Yim (1)
B(R) = Y20 Yne—i Y (7).

En utilisant les coefficients al et al , nous construisons le spectre de puissance an-
gulaire des modes E et B

CEE =<l o >>, (5.4.15)

CPB =<|af, *> . (5.4.16)

Nous pouvons exprimer les parametres de Stokes @ et U en fonction des coefficients

aﬁn et aﬁn
Q(Ti):%Z[(iaﬁn ag,)—2Yim(R) + (—iaf, — afy,)+2Yim (7)), (5.4.17)
lm
U(ﬁ):%Z[i(iaﬁn Qi) ~2Yim () + (=il — ajiy) 42Yim (7)) (5.4.18)
Im

En utilisant les équations 5.4.13, 5.4.14, 5.4.17, 5.4.18, nous obtenons les coefficients
aﬁn et aﬁn en fonction des parametres de Stokes Q et U

<Z§:> / Malm< >dn (5.4.19)

ou l'intégration est réalisée sur la direction 71 avec

_ _( QHm(ﬁ) +—2 Yim(ﬁ)) _i( 2Y2m(ﬁ) —2 Yim(ﬁ))
Matm = ( (eYim(R) 2 Yin(2) (o2 ¥im(0) + mmm»)' (5:4.20)

En introduisant les effets systématiques affectant I’amplitude de polarisation et en-
trainant une fuite de polarisation, I’équation 5.4.19 devient

E,meas N

U _ QMY .

(aﬁnmeas> - /Malm(Ms + 1) <U(’fl)> dn, (5421)
B,meas

avec les coefficients a;,) et a;’ les parametres avec effets systématiques.
Nous définissons la matrlce d’erreur sur les parameétres de Stokes par la matrice Mg

E,meas
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_[(1+e p
Ms_<_p 1+6>. (5.4.22)

A partir de I'équation 5.4.11 qui définit I'erreur sur les parameétres de Stokes, nous
pouvons définir 'erreur sur les spectres de puissance des modes E et B. Les valeurs
obtenues de l'erreur sur les parametres de Stokes Q et U sont données par le tableau
5.4. La simulation a été réalisée avec 9 cornets primaires, 9 bolometres et 10 pointages
pour 40 réalisations et un temps de mesure par ligne de base de 1s.

Ecart type | id — corr | corr —rec
€ 0.19 4.0 x 1072
P) 0.26 7.3 x 1072

TABLE 5.4: Impact des effets systématiques sur les parametres de Stokes.

En terme de spectre de puissance, une erreur sur ’amplitude de polarisation affecte
I’amplitude des spectres de puissances des modes E et B et une erreur mixant la polari-
sation entraine une fuite des modes E dans les modes B (et inversement).

. E B . P
Les coefficients a,,™“** et a;,"""“*" peuvent étre rééerits sous la forme
Emeas _ E E B
I = ay,, + €ay, — paj,, (5.4.23)
Bymeas _ B B E
m = Qm T €0y T Py, (5.4.24)

ou € est 'erreur d’amplitude et p U'erreur de fuite de polarisation.
En utilisant les équations 5.4.15 et 5.4.16, nous obtenons alors

C1FEmeas — O1EE | ¢(2 4 €)CIPE + p2CIBE ~ CI1FF + 2¢C1FF + p2CIPB,  (5.4.25)

ciBBmeas — O1BB 1 ¢(2 4 €)CIBP + p?CIPE ~ CIBP + 2¢CI1P8 + p2CIFE,  (5.4.26)

ol on suppose € petit.

Les spectres ClEEmeas of C1BB.meas gont les spectres de puissance des modes E et B
avec les erreurs instrumentales, C1FF et C18B sont les spectres de puissance primordiaux.
Afin de contraindre les effets systématiques affectant le spectre de puissance des modes
B, nous définissons ’erreur sur le spectre des modes B

ACIPB = ¢1BBmeas _ 01BB — 9.01BB 4 p2C1PF. (5.4.27)

Cette équation montre que l'incertitude sur le parametre d’erreur p doit étre inférieure
a 0.5% pour obtenir une fuite inférieure & 10% sur le spectre de puissance des modes B
pour un rapport tenseur sur scalaire de r = 0.01 pour [ < 100.

A partir de 'Eq.(5.4.27), nous pouvons caractériser la fuite des modes E dans le spectre
de puissance des modes B représentée par le terme p>CIFE. La figure 5.4.8 illustre la
fuite des modes E dans le spectre de puissance des modes B en fonction des multipoles.
Les lignes noires représentent le spectre de puissance des modes B primordiaux pour
différentes valeurs du rapport tenseur sur scalaire » = 1071, 1072 et 1073. Cette figure
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Chapitre 5 Self-calibration

montre que la fuite des modes E dans les modes B est considérablement réduite en
appliquant la méthode de la self-calibration pour un temps de mesure par ligne de base
d’1s et encore plus significativement si le temps de mesure par ligne de base est plus
important.

10°
107
r=10"
- L
S |r=10°
&
3 10
N r=10"
=
10°- —
sans self-calibration
self-calibration 1s
self-calibration 10s
self-calibration 100s
10 ] ]
1 10 100

multipoles

FIGURE 5.4.8: Erreur ACIPE sur le spectre de puissance des modes B induite par la
fuite des modes E en fonction des multipoles obtenue apres application
de la méthode de la self-calibration et sans méthode de self-calibration
pour linstrument QUBIC pour différents temps d’intégration par ligne
de base 1s, 10s, 100s.

5.5 Discussion

Dans ce chapitre, nous avons montré qu’en observant une source de calibration po-
larisée avec successivement ’ensemble des paires de cornets, il est possible de controler
les effets systématiques avec une bonne précision et que cette méthode est seulement
limitée par le bruit de photons : le temps de mesure par ligne de base. En effet, plus le
temps de mesure par ligne de base est important, plus le gain apporté par la méthode
sur la précision des parametres reconstruits sera meilleure. Cette méthode sera d’autant
plus puissante que le nombre de cornets sera grand. Cependant, ce critére implique un
colit computationnel plus important, qui peut étre amélioré avec une implémentation
en parallele de l'algorithme (gradient conjugué parallélisé). Ce travail est en cours de
réalisation par Pierre Chanial, qui développe un simulateur de 'instrument, dans lequel
sera inclus 'algorithme de la self-calibration.

Une prochaine étape sera de simuler plus réalistement la rotation de la lame demi-onde.
Dans l'algorithme, une position de lame est donnée pour chaque mesure aléatoirement,
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or, dans le cas de I'instrument QUBIC, la rotation de la lame se fera pas a pas.

En pratique, la procédure totale de la self-calibration pourra étre réalisée avant la
prise de mesure et complétée, ensuite, plusieurs fois par des procédures partielles n’im-
pliquant pas la mesure de toutes les lignes de base. L’idée est de réaliser la procédure
de la self-calibration tous les jours pendant une heure pour vérifier I’évolution des effets
systématiques avec le temps. Il sera important d’établir la stratégie de calibration la
plus efficace pour l'instrument QUBIC, en tenant compte du nombre de lignes de base
mesuré et du temps de mesure par ligne de base.

Nous résumons le niveau d’acceptance des parametres systématiques dans le tableau
5.5. Ces tolérances sont données pour un temps d’intégration par ligne de base d’ls,
validées par les simulations.

’ Parametres Limites supérieures
Direction de pointage 7, 0.10 rad
Position des cornets z, 1074 m
Position des détecteurs d, 1 pm
Gain des bolometres g4 0.01
Lobe primaire BngJ(ﬁp) 0.01
Lobe secondaire B, .(dq) 0.01
Gain et polarisation croisée des cornets gy, ey, 0.0001
Gain et polarisation croisée de la lame demi-onde h,,, &, 0.01

TABLE 5.5: Niveau d’acceptance des effets systématiques.
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Abstract

Context. The QUBIC collaboration is building a bolometric interferometer dedicated to the detection of B-mode polarization fluctu-
ations in the cosmic microwave background.

Aims. We introduce a self-calibration procedure related to those used in radio-interferometry to control a wide range of instrumental
systematic errors in polarization-sensitive instruments.

Methods. This procedure takes advantage of the need for measurements on redundant baselines to match each other exactly in the
absence of systematic effects. For a given systematic error model, measuring each baseline independently therefore allows writing a
system of nonlinear equations whose unknowns are the systematic error model parameters (gains and couplings of Jones matrices, for
instance).

Results. We give the mathematical basis of the self-calibration. We implement this method numerically in the context of bolometric
interferometry. We show that, for large enough arrays of horns, the nonlinear system can be solved numerically using a standard non-
linear least-squares fitting and that the accuracy achievable on systematic effects is only limited by the time spent on the calibration
mode for each baseline apart from the validity of the systematic error model.

Key words. Instrumentation: Polarimeters — Instrumentation: Interferometers — Methods: Data Analysis — Cosmology: Cosmic

Background Radiation — Cosmology: Inflation

1. Introduction

The quest for the B-mode of the polarization of the cosmic back-
ground is one of the scientific priorities of observational cosmol-
ogy today. Observing this mode appears to be the most power-
ful way to constrain inflation models. However, detecting such
a weak signal is a real experimental challenge. In addition to a
high statistical sensitivity (a huge number of horns and bolome-
ters required), future experiments will need excellent quality of
foreground removal and unprecedented control of instrumental
effects.

Currently, most projects are based on the experimental con-
cept of an imager. A promising alternative technology is bolo-
metric interferometry. This is the project of the QUBIC instru-
ment (QUBIC collaboration 2010). A first module is planned for
installation at the Franco-Italian Concordia Station in Dome C,
Antarctica in 2014. The aim is to combine the advantages of an
imager in terms of sensitivity with those of an interferometer in
terms of controlling systematic effects. The statistical sensitiv-
ity of the QUBIC instrument is comparable to that of an imager
with the same number of horns covering the same sky fraction.
The full QUBIC instrument (six modules) will comprise three
frequencies (97, 150, and 220 GHz) and aims to constrain, at the
90% confidence level, a tensor-to-scalar ratio of 0.01 with one
year of data.

The aim of this article is to introduce a new method, spe-
cific to bolometric interferometry, called self-calibration, and to

Send  offprint  requests  to: M.-A. e-mail:

mabigot@apc.univ-paris?.fr

Bigot-Sazy,

give an example of application with the QUBIC instrument. This
method allows a wide range of instrumental systematic effects to
be controlled.

This self-calibration technique is based on the redundancy
of the receiver array (Wieringa 1991). It uses the need for redun-
dant baselines of the interferometer to measure exactly the same
quantity in the absence of systematic effects. For a real instru-
ment, these measurements will be different because of system-
atics. The small differences can be used to calibrate parameters
that characterize the instrument completely for each channel and
estimate the instrumental errors.

In the case of a bolometric interferometer, the square horn
array will provide a large number of redundant baselines. In this
way, a bolometric interferometer can be self-calibrated thanks to
a calibration mode during which it will separately measure the
ny(n, — 1)/2 baselines or a fraction of the n,(n, — 1)/2 base-
lines with n;, the number of horns observing an external polar-
ized source.

This method is inspired by traditional interferometry
(Pearson & Readhead 1984) where signal phases are often lost
due to atmospheric turbulence. Standard calibration procedures
exist in radio-interferometry and are similar to those used for
imaging techniques based on observations of an unresolved
source whose flux is assumed to be known. We emphasize that
the word self-calibration refers, by opposition, to a procedure in
which no knowledge of the observed source is required (most of
the time, the object which is scientifically studied is itself used
as the calibration source). Most of these self-calibration tech-
niques are based on the evaluation of so-called closure quantities
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phases or amplitudes. A set of unknown phases can, for instance,
be iteratively reconstructed by forming quantities where they are
nullified (the product of the three visibilities that can be formed
with three antennas). The use of redundant baselines for calibra-
tion is in contrast rather uncommon in radio-interferometry — see
(Wieringa 1991; Noordam & de Bruyn 1982). This comes from
most radio-interferometers having very few redundant baselines
achieve very high angular resolution, it is indeed better to ar-
range a given number of antennas in order to optimize the uv-
plane sampling, rather than to maximize redundancy.

A new kind of all-digital radio-interferometer the “omnis-
cope”, dedicated to 21 cm observations, has recently been pro-
posed by Tegmark & Zaldarriaga (2009a,b); its concept can be
summarized by the following five steps:

1) signals collected by antennas are digitized right after am-
plification,

2) a temporal fast Fourier transform (FFT) is performed in
order to split them into frequency subbands,

3) a spatial FFT is performed on each subband set,

4) the square modulus of the FFT result is computed,

5) an inverse spatial FFT is performed to recover the visibil-
ities.

There are conceptual similarities with the bolometric in-
terferometer concepts, since in this instrument, steps two and
three are performed in an analogical way by the beam com-
biner and the bolometers, respectively. Because antennas have
to be located on a grid in order for the FFTs to be performed,
an omniscope will possess many redundant baselines, and Liu
et al. (2010) have shown how this allows self-calibrating the
complex gains of the antennas. In both cases (standard radio-
interferometer or omniscope), the aim is to calibrate the complex
gains of the antennas and there is actually a mathematical trick
to get a linear system of equations from which these gains can be
obtained. The self-calibration procedure explained in this paper
is inspired by methods used in the paper of (Liu et al. 2010) even
if the design of the QUBIC instrument is different.

This paper is organized as follows. Section 2 introduces the
self-calibration method with the Jones matrix formalism and the
Mueller matrix formalism for radio-interferometry and the om-
niscope. We show in section 3 how the procedure can be applied
to the QUBIC bolometric interferometer, and finally we describe
the possible self-calibration algorithm and its results.

2. General principle

2.1. Instrumental systematics modelization with Jones
matrices

In this section, we use the notation proposed by (O’Dea et al.

2007). With the electric field of an incident radiation at a fre-
- .

quency ¢ defined as R[Ee~?'], and choosing two basis vectors

N
e, and ?; orthogonal to the direction of propagation k, all the
statistical information is encoded in the coherence matrix C

C= (Cxx C@,) _ ((I E ) (EXE;>)

Cy Cy) " \(EIE)) (| E,*)
1(I+0 U-iv
:§(U+iv I—Q)’ M

where E,, E, are complex amplitudes of the transverse electric
ﬁeldl_E) and I, Q, U, and V are the Stokes parameters.

—
The propagation of an incident radiation E through a re-
ceiver can be described by a Jones matrix J such that the electric

field after passing through the receiver E; is
- —
E, =JE. 2

where the Jones matrix J is a 2 X 2 complex matrix. It describes
how the instrument linearly transforms the two-dimensional vec-

. . . L =
tor representing the incoming radiation field E into the two-

dimensional vector of the outgoing field bT;

For an instrument with several components, the Jones ma-
trix is the product of the Jones matrices for each component.
For example, the ideal Jones matrix for an instrument in which
the incident radiation passing through a rotating half-wave plate
before propagating through the horns is

T
Jhwp = Jrnghprrot

_[cos(wt) —=sin(wt)\[1 O \[ cos(wt) sin(wt)

- (sin(a)t) cos(wt) ) (O —1) (—sin(wt) cos(a)t))

_ (cos(Za)t) sin(2wt) ) 3)
"\ sinQRwt) —cosQRuwt) |’

where w is the angular velocity of the half-wave plate, J,,, the
rotation matrix and Jj,,, the ideal Jones matrix of the half-wave
plate.

After passing through the receiver, ideal orthogonal linear
detectors measure the power in two components

S = %(1 + Qcos(4wt) + Usin(4wt))

Sy = %(1 — Qcos(4wt) — Usin(4wt)).

To model systematic errors within a polarization-sensitive
interferometer, the Jones matrix can be described by introduc-
ing diagonal terms: the complex gain parameters g, and g, and
non-diagonal terms: the complex coupling parameters e, and e,
associated to the orthogonal polarizations

_ 1-g, e
J_( . 1_gy). )

Systematic errors arising from the half-wave plate and from
the square horn array can be modeled by

1. aJones matrix for the half-wave plate

_ (1= h &x
Jhwp - ( S":y _(1 + hy)) > (5)
2. aJones matrix for the horn i with 1 < i < ny,
_ 1- 8x,i €xi
Jhorn,i = ( ey,i 1-— gy,i) . (6)

The electric field £ propagated through the half-wave plate
and the horn i becomes

- T —
Ei = Jhnrn,iJmtJhprrot E. (7)
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2.2. Instrumental systematics modelisation with Mueller
matrix

The Jones matrix expresses the transformation of the electric
field in the x and y-directions and the Mueller matrix describes
how the different polarization states transform. The Jones matrix
is a 2 X 2 matrix, whereas the Mueller matrix is a 4 X 4 matrix.
The 4 x4 Mueller matrix can thus be written as the direct product
of the 2 X 2 Jones matrices.

We calculate the tensor product of the outgoing field given

by Eq.(2)

- = — —
Er®@E,=JEQJ'E". ®)
X - o . -
In general, the direct product (E ® E*) gives the vector C
defined as
Cix (EXEY)
= ny - _ (E, E*
€=l |~ EeED= [] [} EEY O
Cyy (EyES)

With Eq.(8), one can write the transmission of the electric field
through an instrument described by its Jones matrix using the

vectorZ’) of this electric field using the matrix direct product !
— — = N w2
C,=(JERQJEN=URJJNKERE)=JJ)C. (10)
Accordingly Eq.(1), the polarization state of this electric
field can be described by the Stokes VeCtOI‘E) defined by

1 Cyr+ Cyy
§> _ Q Cxx - ny

U7 Coy+ Gy |
14 i(ny_ny)

(1)

where I, Q, U, and V are the Stokes parameters.
One can obtain the expression of the Stokes vector from the

vectorZ’) defined in Eq.(9)

ﬁ
S =AC, (12)
100 1
100 -1
where A:0110
0i—-i O

Substituting Eq.(12) into Eq.(10), it follows that the outgoing
Stokes vector ?, can be written as

- g —>
S, =AJ®JHA'S =MS (13)

where M = A(J ® J*)A™! is the Mueller matrix that describes
how the Stokes parameters transform.

1 If A and B are 2 x 2 matrices defined as A = (ﬁ;l g;i) and B =
1

Bu B , the matrix direct product of A and B is

By By
A By AnBp ApBin ApBi

A®B = AnB ApB) _[A;By Ay1Bn ApnBy ApBy
AyB AnB Ay By, Ay By ApBy AnBi|

A21Byy Ay By ApnBy AnBx

2.3. Polarized measurement equation with Mueller formalism

A polarization-sensitive interferometer measures the complex
Stokes visibilities from all baselines defined by the horns i and j
in an array of receivers

(14)

These vectors could reduce to a scalar or a vector with 2, 3, or 4
elements depending on the Stokes parameters the instrument is
sensitive to. One can define a = 1, 2, 3, 4 as the number of Stokes
parameters the instrument allows to be measured.

The nj,(n;, — 1)/2 baselines of the interferometer can be clas-
sified into n. sets sg of redundant baselines (same length, same
direction) indexed by §. In the absence of systematic errors, the
redundant visibilities should have exactly the same values

v {i. j} esp. Vij = V. (15)

For a real instrument, however, redundant visibilites V;; will
not have exactly the same values because of systematic errors
and statistical (photon) noise, and one can write the following
system of a X ny,(n;, — 1)/2 complex equations

V,‘jZM,‘j.Vﬁ+I’l,‘j (16)
where n;; are statistical noise terms and where M;; are a kind of

complex Mueller matrices that reduce to the identity matrix for
a perfect instrument:

M7 M2 pMIU mIY
O 00 dU Zv
M. =] ¥ lll/
ij Milju ZQ

VI \]/Q VU
M[.j M[.j M

UU MUV : (17)

VV
MY

The elements of these matrices are not independent and can be
expressed in terms of the diagonal and the nondiagonal terms of
the Jones matrix.

The first order Mueller matrix for a polarization sensitive ex-
periment is

1(A B
M;; = 3 (C D) (18)
with
A= 2+ g;j + g;!j + 8x,i + gy,i g;j - g;’j + 8x,i — gy,i
88t 8ui— 8 2+8: ;T8 +&xit &y
19)
B e;j + e;;j +eyitey; —l:(e};j - eij —eyitey) 20)
e i€ texi—ey —iley  tel —ei—ey)
+€ +€M+€y, +€ — €yt ey
C= X R 21
(—l(e e} j~exitey) l(e e —exi— ey,,-)) @D
D= 2 + g*zj + %:‘] + 8xit &y i(gi”;_ g;];_ 8xi + &) .
_l(gx’j —&,;T8xit gyi) 2+ 8T8, T 8xit8i
(22)
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Figure 1: Design of the QUBIC instrument

3. Application to the QUBIC bolometric
interferometer

3.1. Observables in bolometric interferometry

In this section, we derive the expression for the power received
in the focal plane in the case of bolometric interferometry. The
bolometric interferometer proposed with the QUBIC instrument
(the QUBIC collaboration 2010) is the millimetric equivalent of
the first interferometer dedicated to astronomy: the Fizeau inter-
ferometer — see Fig.1 for the design of the QUBIC instrument.

The receptors are two arrays of n;, horns: the primary and
secondary horns back-to-back on a square grid behind the optical
window of a cryostat. Filters and switches are placed in front and
between the horn array. The switches will be only used during
the calibration phase. The polarization of the incoming field is
modulated using a half-wave plate located before the primary
horns. This location of the half-wave plate avoids a leakage from
the Stokes parameter I to the Stokes parameters Q and U if the
half-wave plate has no inhomogeneities.

Signals are correlated together using an optical combiner.
The interference fringe patterns arising from all pairs of horns,
with a given angle, are focused to a single point on the focal
plane. Finally, a polarizing grid splits the signal into x and y-
polarizations, each being focused on a focal plane equipped with
bolometers. These bolometers measure a linear combination of
the Stokes parameters modulated by the rotating half-wave plate.

With an interferometer, the correlation between two re-
ceivers allows for direct access to the Fourier modes (visibilities)
of the Stokes parameters I, Q, and U. In the case of a bolometric
interferometer, the observable is the superposition of the fringes
formed by the sky electric field passing through a large number
of back-to-back horns and then focused on the detector plane ar-
ray. The image on the focal plane of the optical combiner is the
synthesized image, because only specific Fourier modes are se-
lected by the receiving horns array. A bolometric interferometer
is therefore a synthesized imager whose beam is the synthesized
beam formed by the array of receiving horns.

In the following section, we begin by defining the formal-
ism for the QUBIC instrument in an ideal case, that is to say,
without systematics. The electric field E7(71,) passing through a
half-wave plate that rotates at angular speed w and modulates the
two orthogonal polarizations 7 € {x, y} becomes, as a function of

the observed direction 7,

E™(71p)\ _ [cosQuwt)  sin(2wt) E*(7p) 23
E™(y)) = \sinQur) —cosQwn) \EX@,)) @Y

For an ideal instrument, the electric field, after passing
through the half-wave plate, collected by one horn i located at
X, for the polarization i € {x,y} when all the primary horns are
looking at the same radiation field E7(1,,) as a function of the ob-
served direction 71, and reaching the bolometer g at the direction

c?q viewed from the optical center of the beam combiner is

8, (p)\ _ . (E*(Ry)
(Si;/(fli)) = Qg .ﬂi(np) L] (E/y(ﬁ;)))

(24)

where a;, ® 5;(71,,) is the product matrix of the matrices a;, and
Bi(fp).

We have introduced the matrices S;(7,) and a;, which char-
acterize completely the instrument. A matrix §;(7i,) is defined
for each channel of pointings (p) and horns (i) and includes the
primary beam Bzrim’i(ﬁ »)> the horn position %, and the direction
of pointing 7,

ﬁi:deal(ﬁp) B (ﬁf((;%p) :3:)8119)) 2

with o
BiGiy) = B, (i explidn= 'A”” ), (26)

and o
Bi(y) = B, (pexp(i2n "0, @7)

A matrix «;, is defined for each channel of horns (i) and
bolometers (q) and includes the geometrical phases induced by
the beam combiner, the beams of the secondary horns BZeC(dq),
and the gain g, of the bolometer 2

ideal _ a,?;] 0
w38 e
with
N
Xi

-d,)

J»)Od - dy)dvdd,, (29)

ol =g f B, (dy)expli2n

and

q
Xi

-d,) N R
JWOd — dy)dvdd,. (30)

aJqu = g‘lfB?;ec(d\q)eXP[izﬂ' 7

The detector direction as viewed from the optical center of
the optical combiner is given by the unit vector c?q, and A is the
wavelength of the instrument. The integrations are over the sur-
face of each individual bolometer modeled with the top-hat like
function O(d — c?q), 3 and on bandwidths of the instrument J(v)
with v the frequency.

2 The expressions written here are only valid in the quasi-normal

incidence regime. This is not an issue, because in the next section we
see that we reconstruct the actual value of a;’q regardless of its exact
expression.

3 In the case of the QUBIC instrument, the wavelength is within an
order of magnitude of the detector size, consequently the field rather
than the flux is being integrated over the bolometer area to take the
acceptance diffraction-limited beam into account.
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We assume that there is no cross-polarization because the
matrices B;(71,) and «;, are written for an ideal case so that there
is no dependence on the direction of polarization. The power
measured by one polarized bolometer located at ch in the focal
plane of the beam combiner is then

2
s = f 'Z sl ()| dn, (31)
where s?q(ﬁp) is given in Eq.(24).
Without systematics, Eq.(31) can be written as
2 A
st = f |E(h)|” B (f)dhy, (32)

where the synthesized beam By ((71,,) for the detector q is formed
by the arrangement of the primary horns array as

By(ip) = ) alaiBl(,)B ). (33)
i

The synthesized beam depends on the sky direction (71,,), so the
synthesized image is the convolution of the sky and of the elec-
tric field through the synthesized beam.

One can rewrite Eq.(31) to exhibit the modulation of the po-
larization induced by the half-wave plate as

Sop(®) =S4, + €cos(4nwnS S, + €'sin(4nwnS ., (34)

where €* = 1 for the polarization x, €’ = —1 for the polarization
y, and where S¥ are the synthesized images on the focal plane
for each Stokes parameter X = {I, Q, U}. The cosine and sine
coefficients come from the modulation induced by the rotating
half-wave plate.

Systematic effects arising at any level of the detection can be
modeled by associating a Jones matrix to each horn i J,,,; and a
Jones matrix of the half-wave plate J;,,,. They can be introduced
as defined in Eq.(7), and Eq.(24) becomes

(s;,(ﬁ,»

E*(ny)
s, (i)

) = Uig .ﬁi(ﬁp) i Jhorn,i L JZ;” .Jhwp oJ e (E}(ﬁp)) (35)

where E"(f1,,) is the incident electric field, Jo.4,; the Jones matrix
of the horn i, J,, the Jones matrix of the half-wave plate, and
Jo: the rotation matrix induced by the rotation of the half-wave
plate.

3.2. Self-calibration procedure

During the self-calibration mode, which is distinct from the ordi-
nary data-taking mode, the instrument scans a polarized source
and measures the n,(n;, — 1)/2 synthesized images one by one
from all baselines or only a fraction of them. In the QUBIC de-
sign, this can be achieved using switches located between the
back-to-back horns. The switches are used as shutters that are
operated independently for all channels and are only required
during the calibration phase. One can modulate on/off a single
pair of horns while leaving all the others open in order to access
the synthesized images measured by each pair of horns alone.
This procedure requires the knowledge of the individual primary
beams of each horn. The maps of the primary beams can be ob-
tained independently through scanning an external unpolarized
source.

By repeating this with all baselines, all bolometers, and all
directions of pointing, one can construct a system of equations
whose unknowns are

1. the complex coefficients o, defined for each horn i, each
bolometer ¢, and for each polarization  which correspond
to 4ny,n, parameters,

. the horn locationﬁ (2ny, parameters),

. the direction of pointing 71, (2n,, parameters),

. the complex horns systematic effects g, ;, gy,i, €x,i, €y, defined
for each horn i and for each polarization 7 (8n;, parameters),

5. the complex half-wave plate systematic effects i, hy, &, &,

(8 parameters).

by
1

B W

For an instrument with n;, horns, n, bolometers and for a scan
of n, pointings, the number of unknowns is

ny,=4Xn,Xn;+2xXn,+2xn,+8xn;,+8. (36)
During the self-calibration procedure, the number of con-
straints is given by the measurements, i.e. the synthesized im-
ages. One has the n;,(n, — 1)/2 measured synthesized images for
each bolometer n,, each pointing 7,,, each Stokes parameter, and
the two focal planes. The number of constraints is given by
ne =6Xn, X (n, —1)/2Xny X n,. 37
The problem becomes easily overdetermined: for an instrument
with nj, = 9, n; = 4, and n, = 10, the number of constraints is
8640 and the number of unknowns is 262. It can be solved with
a least squares algorithm.

The first module of the QUBIC instrument will consist of
400 primary horns and two 1024 element bolometer arrays. The
number of constraints could be reduced if the self-calibration is
performed not on the n,(n;, — 1)/2 baselines but on a fraction of
baselines. This is shown in the following.

Closing all the switches except two would actually dramat-
ically change the thermal load on the cryostat, which could af-
fect the bolometric measurements. Fortunately, there is a trick
explained in Appendix A that allows Squ(c?q) to be indirectly
measured while minimally changing the thermal load. One can
show that

S’I

ijpq

iy = (g 1 G
(dg) = Cp, (dg) + C, (dg) =25,

gy (38)

where § ;’qu(ch) is the quantity measured by a bolometer g when

all the switches are open except the i and j, and C_‘i"pq(dq),

C’qu(ch) are the powers measured when all the switches are open
except respectively i or j. Measuring these three terms therefore
allows measuring S?qu(a?q) while keeping the thermal load al-
most constant. However, this also increases the noise. The noise

on each term is therefore
2 _ ~2 ~2 G2
ASiqu = ACI.M + Aijq + 4ASiqu
=2(ny — )NET? + 4(nj, - 2)NET?
= (6n, — 10)NET?

where NET is the noise equivalent temperature of the bolome-
ters, and 7 the temperature of the 100% polarized source.

3.3. Numerical simulation

We have numerically implemented the method to check if the
nonlinear system could be solved. We generate the instrument
with a set of ideal parameters (horn locations, directions of
pointing, primary and secondary beams, detector locations, etc),
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and a set of parameters randomly corrupted by systematic er-
rors (horn location errors, pointing errors, assymetries of beams,
bolometer location errors, diagonal and nondiagonal terms of the
Jones matrices, etc). The widths of the random deviation of all
corrupted parameters around their ideal value are given in Table
1. These values of corruption are independent Gaussian errors
added to each parameter and each range of error is fixed accord-
ing to the tolerance we impose on components.

The primary beams Bzri m.i(flp) are assumed to be known per-
fectly so their values are not varied in the simulation; however,
the matrix ,B;’ (71,) varies as the horn locations %, and the pointing
directions 71, are unknowns of the system. In the simulation, the
angular position of the half-wave plate is drawn at random. A
random angular position of the half-wave plate is given for each
measurement.

To get a solvable system, one must add some normaliza-
tion constraints for the coeflicients a,'.’q and ﬁ?(ﬁ ), which do not
change the modeling of systematic errors. They mean that the
self-calibration only allows for relative calibration of these pa-
rameters. One can add

1. an absolute calibration of the global gain of the instrument,
1
@y, = 1.

2. a convention on the phase of the a

Vg, arg(agq) = 0. A rotation of global phase ¢Z applied to the
coefficients a?q for one bolometer g does not modify Eqgs.(24)
and (31) and therefore the observations. A

3. a convention on the primary beams, Vi, ,87(0)) = 1.
Multiplying the oz?q coeflicients by a term defined as c;e?

coefficients,

and dividing the B](#1,) coefficients by the same term does
not modify Eqs.(24) and (31) and therefore the observations.

4. a convention on the phase of the ,8;7 (1p) coeflicients,
Vp, arg(ﬁg(ﬁ,,)) = 0. A rotation of global phase ¢(7,) ap-
plied to the ﬁ?(ﬁp) coefficients for one pointing p does not
modify Eqs.(24) and (31) and the observations.

5. an absolute calibration of the overall gain of the horns, g, =
1. It means that the self-calibration procedure only allows a
relative calibration of the gain terms.

We compute the corrupted synthesized images and add
Gaussian statistic noise given by

NET»
Vi, V2

where the noise equivalent temperature of the bolometers NET

is taken to be 300,uK.s%, the temperature of the 100% polarized
source is T=100K, and the time spent on each baseline on the
calibration mode is #, = Is. The usual convention is to give the
NET for unpolarized detectors, but it is convenient in our case
to use quantities with polarization. In this case, the NET is given

_ NETp
by NET = ML,

We solve the nonlinear system with a standard nonlinear
least-squares method based on a Levenberg-Marquardt algo-
rithm. The ideal coeflicients (without systematic errors) are used
as starting guess for the different parameters.

Vo6n, — 10

(39)

Npoise =

3.4. Results

To be able to have a large number of realizations, we run the
simulation for an array of nine primary horns, nine bolometers,

Table 1: Range for systematic errors for each parameter.

Error source Gaussian level

Pointing uncertainty 71, 1 [deg]
Horn location error?,)- 100 [um]
Detector location error 1 [um]
Bolometer gain g, 0.01
Primary beam error Bzrim,,.(ﬁp) 0.01
Secondary beam error Bg’a,(qu) 0.01
Horn systematics g,,; 0.0001
Horn systematics e,); 0.0001
Half-wave plate systematics 7, 0.01
Half-wave plate systematics &, 0.01

Notes. The systematics are independent Gaussian errors added to each
parameter. Each range of error is fixed according to the tolerance we
impose on components.

and ten pointings for 100 realizations. Figure 2 shows the result
of the self-calibration simulation. The six plots are scatter plots
of ideal vs. real synthesized images in red and of recovered vs.
real synthesized images in blue for the X and Y focal planes
and each Stokes parameter I, Q, and U. The synthesized images
are computed with Eq.(31), the ideal synthesized images are the
synthesized images without systematic effects, the real synthe-
sized images are the simulated measurements, and the recovered
synthesized images are computed with the output parameters of
the self-calibration simulation. The six plots show the advantage
of the self-calibration method.

This method allows access to the systematic effects of the
horns and of the half-wave plate. It also allows calibrating the
parameters a?q and g;(f1,) that completely characterize the in-

strument for each channel of pointings, horns, and bolometers.

In running the simulation, one can find that the residual error
on each output parameter will depend on the number of horns,
bolometers, pointings, baselines per pointings, and on the time
spent measuring each baseline. Adding more horns, pointings,
bolometers, and baselines increases the mathematical constraints
on a given measurement, it allows to form new baselines and
adds redundancy on the horn array. Figure 3 shows that the resid-
ual diagonal term error of the Jones matrix of the half-wave plate
improves as the number of baselines per pointing is higher. This
result was obtained for a simulation with nine primary horns,
nine bolometers and ten pointings for 40 realizations and for a
time spent on each baseline #, = 1s. The baselines measured for
each pointing are chosen randomly. Similar plots are obtained
with the other parameters defined in Table 2.

One can put together these variables and define a power law
that allows calculating the residual error on each parameter de-
fined in Table 1

X ! X ! X ! X !
Oe~ X G X g X5 X—F
nh ng np nbs

(40)

with ¢ a constant and a, 3, y, ®@ the exponent of the number of
horns ny,, bolometers n,, pointings n,, and the percent of base-
lines per pointing ;.

The values for each index are summarized in Table 2 for two
different measuring times per baseline #, = 1 and #, = 100s.

One can observe in Table 2 that the error on the different re-
constructed parameters is better when the time spent on each
baseline is longer. Figure 4 represents the residual half-wave
plate gain error as a function of the time spent on each base-
line during the calibration mode. It shows that the limitation of



M.-A. Bigot-Sazy et al.: Self-calibration: an efficient method to control systematic effects in bolometric interferometry

$ Stokes parameters | $ Stokes parameters |
E 30 E 40
. .
20E- c .o 3 38% .
. . . .
. e Leee 20 e e . E
10E- . . o . E - @
[N '.--"" © P 10E- - . vf.-ﬁ.--“ o ° e
R :"‘.6 L} Ideal vs Real BRI Ll L Ideal vs Real
. B _
0 - . ° Recovered vs Real 0E- o -w o oo Recovered vs Real =
10 e ¥R -
-10 -5 0 5 10 15 20 25 -10 0 10 20 30 40
Real input synthesized image Real input synthesized image
$ Stokes parameters Q & Stokes parameters Q
E 4 e E 2r ]
3 - S L - ]
- . o . e ” .. e
.o ) o o w' e o -
2E . <. — ° ' F P e & 1
£ . coew® o . " E P Pl Lo - =
° o o o f’. ° ¢ . L ® e . o ]
o C . ]
0E- . & Joo! oo® B Ideal vs Real = F . - . Ideal vs Real ]
B e * Recovered vs Real E - . N Recovered vs Real 7
C . ]
2E o p
-2 -1 0 1 2 3 4 -6 -4 -2 0 2
Real input synthesized image Real input synthesized image
) Stokes parameters U ) Stokes parameters U
£ g £ T
§F .t T i Y .
2 F - 0 o et g 2 . St -
g °* o g e . . £ . LR _
& 1E- [ N E > 30 °
i . <% g4 o : E
.
3 o . * 3 et T Ideal vs Real 4 3 . Ideal vs Real
§ E . . Recovered vs Real i ;3, 4| . Recovered vs Real =
g g
8 -2E 8 -5l
R 1 2 3 4 T 5 -4 -2 -1 0

1 -3
Real input synthesized image Real input synthesized image

Figure 2: Results of the self-calibration simulation for the synthesized images S [’]p, S qQ,,, and Sgp for the X focal plane on the right
and Y focal plane on the left for an instrument with nine primary horns, nine bolometers, and ten pointings for a time spent on
calibration mode for each baseline of #, = 1s and 100 realizations. These plots represent scatter plots of ideal vs. real synthesized
image in red and of recovered vs. real in blue. The red plots show the corruption after adding the systematic effects defined in Table

1. The blue plots show that the corruption is solved after applying the self-calibration method.

Table 2: Results of the self-calibration simulation for an instrument with 9 horns, 9 bolometers, and 10 pointings.

t,=1s t, = 100s
parameters a B 0% () a B b% [
a;’q 074 |1 099 | 0.75 | 0.84 | 097 | 1.55 | 1.22 | 1.06
i, 046 | 037 | 0.24 | 0.73 | 0.75 | 0.70 | 1.02 | 1.09
5

X 0.58 | 0.66 | 097 | 0.82 | 076 | 1.04 | 1.28 | 1.18
2,(X) 091 | 1.06 | 0.83 | 048 | 1.04 | 1.52 | 045 | 0.75
(%) 0.77 | 1.18 | 036 | 0.65 | 1.01 | 1.16 | 0.63 | 0.99
hy 0.55 | 0.67 | 0.12 | 0.59 | 0.78 | 0.85 | 0.25 | 0.78
& 0.64 | 058 | 0.11 | 038 | 1.11 | 0.84 | 0.46 | 0.80

Notes. The recovered parameters are given in the first column. Following the power law given by Eq.(40), one can calculate the exponent for each
variable: the exponent a for the number of horns, the exponent 3 for the number of bolometers, the exponent y for the number of pointings, and
® the number of baselines per pointing. This work was done for two different measuring times per baseline #, = 1s and #, = 100s and with 40
realisations of the simulation.

the accuracy achieved on the systematic parameters is given by ters are obtained by replacing in Eq.(40) the values of exponent
the time spent on calibration mode for each baseline #,. given in Table 2 applied to the design of the QUBIC instrument.
The first QUBIC module will contain 400 primary horns, or It shows a very significant improvement on the level of the resid-
79800 baselines; therefore, we need to spend about 22h on cali- ual systematics after self-calibration, even for 1Is.
bration in order to measure all the baselines during one second.
This lapse of time could, however, be much reduced with a small
information loss if the self-calibration procedure was not per-
formed on all baselines. The accuracy on the output parameters ~ Accordingly Eq.(34), in an ideal case, in the absence of system-
also depends on the number of baselines per measurement as il-  atic effects, the powers measured on the x and y polarized focal
lustrated in Figure 3. It will be important to determine which is  planes after demodulation of the half-wave plate are
the most interesting strategy for the QUBIC instrument.

3.5. Finding limits

Q(ﬁp)J dvdd,dp,

Using the law given by Eq.(40), one can extrapolate the re- T% S 2 By s(f,) 0 0 1(np)
sult given in Table 2 to the residual error for the QUBIC in- T% =S 9| = f 0  €Bj(h,) 0 '(
strument with 400 horns, 2x1024 bolometers, and 1000 point- \T Sy 0 0 e"BZ,s(ﬁp) U(np)
ings for two different measuring times per baseline 7, = 1 and 41

t, = 100s. The result is given in Table 3. The values of the stan-  with €* = 1 for the polarization x, €’ = —1 for the polarization
dard deviation between the corrupted and reconstructed parame- y, To, T¢, and T refer to a constant, cosine, and sine terms ob-
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Table 3: Results of the self-calibration simulation for the QUBIC instrument with 400 horns, 2 X 1024 bolometers array, 1000
pointings, and all baseline measurements.

parameters t, = 0s t,=1s t, = 100s

Tid—corr O corr—rec ratio O corr—rec ratio

aZI 0.004 8.48 x 107 47 1.87x107° | 2140

p 0.15 1.41x 1073 106 | 3.26 x 1073 | 4596

X 100. x 107¢ | 5.86 x 107> 17 227 %1078 | 4402
gn(Y,)-) 0.0001 1.36 x 107° 73 1.22x 1078 | 8182
e,,(?,)-) 0.0001 1.09 x 10°° 92 1.20x 10% | 8280
hy 0.01 1.18x 107* 84 7.27x107% | 1375

& 0.01 1.24 x107* 80 5.81x 107 | 1722

Notes. The recovered parameters are given in the first column. In the second column, one can see the value of the standard deviation between
the ideal and corrupted parameters (without self-calibration). The third and fifth columns give the value of the standard deviation between the
corrupted and reconstructed parameters (with self-calibration). The benefit obtained after applying the self-calibration method is given in the
fourth and sixth columns: this is the ratio between the value of the standard deviation of the third and the second columns for #, = 1s and of the

fifth and the second columns for 7, = 100s.

diagonal terms
power law
input error

0.010— =

Residual Jones matrix error of the half-wave plate

0.001 L L L

100

10
Percent of baselines per pointing

Figure 3: Results of the self-calibration simulation for the diag-
onal terms of the Jones matrix of the half-wave plate and a time
spent per baseline #, = 1s. This plot represents the residual error
on these parameters as a function of the percent of baselines per
pointing. The red line represents a power law of the shape ~ —&

with ¢ a constant, n,, the number of baselines per pointing and
® the index of the power law given in Table 2. This law gives the
limit of the relative accuracy that can be achieved on the system-
atic parameters. The green line represents the input error on the
systematic effects of the half-wave plate in the simulation given
in Table 1.

tained after the demodulation of the half-wave plate, S ;, S o, and
Sy refer to the synthesized images for each Stokes parameter I,
Q, and U and BZ,S(ﬁ ») the synthesized beam. The integrations are
performed over the bandwidth of the instrument, over the surface
of the bolometer, and over the sky direction.

For a real instrument, in the case where the half-wave plate
is located before the horns, leakages from Q to U and from
U to Q appear. Using the self-calibration simulation, one can

-

=)
Ly
]
4
-

T
—t

10°

Residual Jones matrix error of the half-wave plate

S

10°

diagonal terms|
power law
input error

1071 1 | 1 | 1 | . ] .
10? 10° 10° 10° 10°
Time [s] spent for each measurement in calibration mode

3

Figure 4: Results of the self-calibration simulation for the diago-
nal terms of the Jones matrix of the half-wave plate. We show the
residual error (in blue) on these parameters as a function of the
measuring time spent on each baseline on the calibration mode.

; NET  :
The red line represents a power law of the shape N2 with

NET the noise equivalent temperature of the bolometers, T the
temperature of the polarized source, and 7, the measuring time
spent on each baseline. This law gives the limit of the relative
accuracy that can be achieved on the systematic parameters ac-
cording to the measuring time spent per baseline. The green line
represents the input error on the systematic effects of the half-
wave plate in the simulation given in Table 1.

estimate the leakage from Q into U and from U into Q by
calculating the standard deviation of the difference between

: I 0 U
the ideal and corrupted parameters o;_ . .. O corr idecorr
O'Z%E/mrr, and a'izgm (without self-calibration) and of the differ-

ence between the corrupted and recovered parameters a'gw,m,
oV v and 0V (with self-calibration).

corr—rec? O-CDrr—rec? corr—rec
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In the case without self-calibration, Eq.(41) becomes

ATO O-t(d—corr 0 0 I(ﬁp)
[ATC] = 0 O-iQ—wrr O-Z?L'orr hd (Q(ﬁp)] . (42)
ATs 0 o-gl—]corr O-lgi—mrr U(ﬁp)

In the case with self-calibration, Eq.(41) becomes

ATO O{orr—rec 0 0 1 (ﬁ [,)
[ATC) = 0 O-g)rr—rec O—g()%—rec i Q(ﬁp) : (43)
ATy 0 loa oV Uy)

corr—rec corr—rec

With Egs.(42) and (43), one can observe that instrument errors
and systematic effects induce leakage from Q to U and from
U to Q but also alter the polarization amplitude. It is assumed
that there is no correlation of the errors in the synthesized beam
BZ,S(ﬁp) across the bolometers, and the simulation is realized for
a point source so that the sky convolution can be ignored.

It is interesting to focus on the B-mode power spectrum in
order to estimate the E-B mixing and to constrain the E-mode
leakage in the B-mode power spectrum. In general, one can de-

fine the vector A? that defines the errors on Stokes parameters
A A A

AE) = {AQ[ AQQ AQU] 0?
Ayr Ayo Avyu

(44)

- - - -

where AS = §7 — §, and § ““'" is the vector of measured
Stokes parameters and 'S is the vector of the Stokes parame-
ters obtained with the self-calibration method. For the QUBIC
instrument, there is no leakage of I to Q and U because the half-
wave plate is in front of the instrument so, Eq.(44) becomes

- 0 O 0 -
AS = [0 AQQ Agu]. S
0 Ayg Ay

(45)

where Apg, Agu, Ayg, and Ayy are the errors between the syn-
thesized beam without the self-calibration method and the one
after applying the self-calibration method. Following Appendix
B and Eq.(45), one can write the error terms as Agp = 1 + ¢,
Aoy = p, Ayp = —p, and Ayy = 1 + € where the complex term
€ changes the amplitude of polarization and p mixes both the Q
and U Stokes parameters. One can define the error matrix on the
Q and U Stokes parameters as Mg — 1l where the matrix My is

given by
MS:(1+6 P )

-0 l+e (46)

To go further, one can estimate the leakage from E to B-mode
and give a constraint on the value of the tensor-to-scalar ratio
r. An error in diagonal terms Agp and Ayy will affect the am-
plitude of the E and B-mode power spectrum. The nondiagonal
terms Agy and Ayg result in a leakage from the E to B-mode
power spectrum (or the B to E-mode power spectrum). To have
a constraint on the B-mode, as the E-mode is far above that of
the B-mode in amplitude, one can use the equation derived by
(C. Rosset et al. 2010) obtained with the first-order approxima-
tion

ACIBB — ClBB,meas _

CI"P = 2¢CI"" + p*CI*F - (47)

where ACIPB is the error on the B-mode power spectrum CI58

and CIFE is the E-mode power spectrum, and we suppose € is
small. One can refer to Appendix B for the explicit details of

10° T T

T T T T T, T

(I(1+1)Cl/2n [uK]
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109 1 .
1 10 100
multipoles

Figure 5: AC; due to leakage from E-mode for different times on
measurements per baseline #, =1s, 10s and, 100s for the QUBIC
instrument. The colored solid lines represent the leakage af-
ter applying the self-calibration method for different measuring
times per baseline. The dashed line represents the error on the
B-mode power spectrum without self-calibration method. The
black lines are the primordial B-mode spectrums for r = 1071,
r=10"2and r = 1073,

this equation. It shows that the uncertainty on parameter p must
be lower than 0.5% to have a leakage from E to B-mode lower
than 10% of the expected B-mode power spectrum CIZ2 for a
tensor-to-scalar ratio of r=0.01 for / <100.

From Eq.(47), one can estimate the leakage from the E-mode
into the B-mode power spectrum given by the term p?CIFE.
Figure 5 represents the error on the B-mode power spectrum AC,
as a function of the multipoles. The leakage from the E-mode
into the B-mode is therefore significantly reduced by applying
the self-calibration procedure, even with a modest 1s per base-
line (corresponding to a full day dedicated to self-calibration).
The leakage can be further reduced by spending more time on
self-calibration.

4. Conclusion

Bolometric interferometry differs considerably from standard ra-
dio interferometry in the sense that its primary goal is not to
reach a good angular resolution but to achieve high statistical
sensitivity and good control of systematic effects. In this per-
spective, redundancy turns out to be the crucial property to fulfill
these two objectives, as shown in Charlassier et al. (2009) and in
the present article.

In this paper, we have shown that with a polarized calibration
source and the use of the successive observation of this source
with all pairs of horns of the interferometer (self-calibration),
one can have low and controllable instrumental systematic ef-
fects. Redundant baselines should give the same signal if they
are free of systematics. By modeling the instrument systematics
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with a set of parameters (Jones matrices, location of the horns,
beams), one can use the measurements of the different baselines
to solve a nonlinear system that allows the systematic effects
parameters to be determined with an accuracy that, besides the
correctness of the modelling, is only limited by the photon noise,
hence by the time spent on self-calibration. The more horns and
bolometers in the array, the more efficient the self-calibration
procedure.

The resolution of the system is CPU-intensive for large bolo-
metric interferometers and should be implemented on massively
parallel computers in the future. Using simulations with various
horns and bolometer arrays of moderate sizes, we have obtained
a scaling law that allows us to extrapolate the accuracy of self-
calibration to the QUBIC instrument with 400 horns, 2x1024
bolometer arrays and 1000 pointing directions towards the cal-
ibration source. We find that with a few seconds per baseline
(corresponding to a few days spent on self-calibration), knowl-
edge of the instrumental systematic effects parameters can be
improved by at least two orders of magnitude, allowing mini-
mization of the leakage from E into B polarization down to a
tolerable level. This can be improved by spending more time on
self-calibration.

The idea of developing bolometric interferometry was mo-
tivated by bringing together the imager exquisite sensitivity al-
lowed by bolometer arrays and the ability to handle instrumental
systematic effects allowed by interferometers. Bolometric inter-
ferometers have been shown to have a sensitivity similar to that
of imagers (Hamilton 2008; QUBIC collaboration 2010), while
we have shown in the present article that the self calibration al-
lows achieving an excellent handling of systematic effects that
has no equivalent with an imager.
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Appendix A: Measuring the bolometer power for
two opened horns is equivalent to measuring
the bolometer power when all horns are open
except the horniand j

The power collected by the bolometer g for the opened horns i
and j without polarization is

Sj = Ci + Cj + 2Re(;y’ B, (A1)
which can be written as
Sij = Ipil* + 1, + 2Re(pip)). (A2)

The total power measured for all the baselines can be ex-
pressed as

S =1l = D Ipul + ) 2Re(pup)).

m m#l

(A.3)

The power measured by a bolometer g for all horns opened ex-
cept the horn i is

C.i=1) pif = Sur = Ci= ) 2Re(pip}).

Jj#i k#i

(A4)

The power measured by a bolometer g for all horns opened ex-
cept the horn j is

C_j=| Z pj|2 =S8 —Cj— Z 2Re(p;pp)-

i) k#j

(A.5)

The power measured by a bolometer q for all baselines opened,
except the baseline formed by the horns i and j, is

S_ij = Siw=Ci=Cj= ) 2Re(pip})= ) 2Re(p,;p})+2Re(pip})
ki k#j
(A.6)
with

2Re(pip}) = Sion +Sij = Swor + Ci + ) 2Re(pip}) = S 1o+

k#i

Ci+ Z 2Re(p;pp).
k#j

Finally, one can find
2Re(p,»p;) =S +S-ij= S —Ci—C_j. (A7)

So:

S_ij =C_;+ C_j + 2Re(pl~pj‘-). (A.8)

Appendix B: Error on E and B-mode power spectra

One can define the Stokes parameters in spin-2 spherical har-
monics base

Q@) £ U@ = " asaimsaYim() (B.1)
Im
where Q and U are defined at each direction 7.
It is convenient to introduce the linear combinations

Ao + a_
agn - _ 2lm 5 2lm (BZ)

Ao — a_
ap, = i= (B.3)
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One can define the two scalar fields

i > ak Yin()

(B.4)
1=0 m=-1
co l
B(h) = Z Z a? Yi(#). (B.5)
=0 m=-1

Using the coeflicients afm and afn , one can construct the an-
gular power spectrum Cf* and CP* as

EE E 2
Cro =<|a,, >

(B.6)

CIBB <| alm |2 (B7)

One can express the Q and U Stokes parameters as a function
of the coefficients af, and a},

1
Q@) = 5 ) I(Gafy ~a},)2Yin()+(~ia, ~a},) 2 Yi(A)] (B.8)
Lm

o . . . .
Uh) = 5 Y liliaf, — af,)2Yin(®) + (~iafy, = afy)o2 V().
Lm
(B.9)
Using Eq.(B.4), (B.5), (B.8), and (B.9), one can express the
coefficients afn and afn as a function of the Stokes parameters Q

and U
o)
T P
where the integration is taken over the whole sky, and
M. = [G2Ym() +-2 V() =i 2 Yy () =2 Yip(72))
A TG Yim(R) =2 Yin() —=(2Yim(R) + 22 Yin(R)) )
(B.11)

In the case of a bolometric interferometer, globar errors on
synthesized beam will affect the amplitude of polarization and
mix the Q and U Stokes parameters.

To model systematic errors, one can introduce a Jones matrix
that describes the propagation of radiation through a receiver

E:ﬁ:(l—gx ex );g
&y

B.12
1-g (B.12)

where the gain g, and the leakage e, are complex values.
From this relation, one can construct the Mueller matrix M,

. -
which tells us how the Stokes vector S transforms

- R b= —
S, =AJJHAT'S =MS (B.13)
100 1
100 -1
where A = 011 0
0i—-i O

and ?, is the outgoing Stokes vector and M = A(J ® J*)A™!
is the resulting error matrix.

We are only interested in the Q and U Stokes parameters. In
this case, the error matrix M becomes

M = (MQQ MQU)

B.14
Myo Myy ( )

The first order of this matrix M is
Moo =1+g:+8y+8: +8,

MUQ=eV+e —ex—ée;
MQU=ex+e ey—e;‘,
Myy =1+g:+8y +8,+8)-

One can generalize this error matrix for Jones matrix of any
component and rewrite it as Mg — 1 where

Ms:(l+6 P )

S ke (B.15)

where the complex term € describes the error of the amplitude of
polarization and the complex term p mixes the Q and U Stokes
parameters.

In this case, Eq.(B.10) becomes

E,meas ~
a, _ o)
(aézmeas) - MalmMs (U(ﬁ))

E,meas

(B.16)

and (lB ,meas

where the coefficients a,
fects.

In terms of power spectra, an error in polarization amplitude
will affect the amplitude of the E and B-mode power spectra,
and an error that mixes the Q and U Stokes parameters leads to
a leakage from the E to B-mode (and from the B to E-mode).

One can easily find that with systematic effects, the coeffi-

cients af and a® can be expressed as
Im im

include systematic ef-

E.meas

_ E E B

a, """ = a,, + ea, — pay,, (B.17)
B,meas _ B B E

a, " =ay,, +ea, +pa,, (B.18)

where € is the error in amplitude and p the error of polarization
leakage. Using Eq.(B.6) and Eq.(B.7), one can obtain

CIFEms = CIFE +e2+€)CIFE+p* CIPE ~ CI*E +2€CIEE +p* CIPE
(B.19)
CIBBmeas = CIBB 1 e(2+€)CIPB+p* CIFE = CIBB+2eCIPB+p* CIFE,
(B.20)

where we suppose € is small, CIEE"¢4s and CIBB™<as are the E
and B-mode power spectra including systematic effects, CIEE
and CIP? the input power spectra, the complex term e describes
the error of amplitude of the B-mode power spectrum, and the
complex term p results in a leakage from the E to B-mode power
spectrum.

To focus on the B-mode, one can define the error on CI58
power spectrum

C lBB,meas

ACIBB = — CIBB = 2¢CIPB + p*CIFE. (B.21)
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Chapitre 6

Fabrication de cartes, estimation des
spectres de puissance et perspectives

La fabrication de cartes, appelée map-making, et ’estimation de spectres de puissance
avec l'instrument QUBIC peuvent étre percus comme un réel défi induit par la forme
trés structurée du lobe synthétique. Ces derniers mois, des avancées importantes ont été
réalisées sur 'analyse de données en collaboration avec Pierre Chanial, Jean-Christophe
Hamilton et Jean Kaplan, qui ont permis de montrer que le probleme du lobe de I'ins-
trument est résolu. La fabrication de cartes du fond diffus doit prendre en compte que le
lobe contient plusieurs pics. La méthode utilisée pour le moment consiste a modéliser la
forme complexe du lobe synthétique par une forme simplifiée a I’aide d’une combinaison
linéaire de gaussiennes pour obtenir les données temporelles de l'instrument. Ensuite,
I’estimation des spectres de puissance est réalisée a ’aide d’un estimateur quadratique
(par maximum de vraisemblance) sur les cartes réalisées. D’autres méthodes seront tes-
tées par la suite. Les résultats obtenus a ce jour sont vraiment prometteurs. Un travail
en cours est effectué afin de produire des cartes de polarisation des parametres de Stokes,
afin d’estimer les spectres de puissance des modes E et B.

Dans ce chapitre, nous présenterons les résultats obtenus du map-making et de l’esti-
mation des spectres de puissance, implémentés actuellement dans un simulateur complet
de l'instrument.

6.1 Simulation des données TOD (time ordered data)

La structure du lobe synthétique est composée d’un lobe principal et de lobes secon-
daires situés a 8,5° du lobe principal. La carte Healpix 6.1.1 représente une projection
gnomonique du lobe synthétique de 'instrument QUBIC pour 400 cornets, 25% de lar-
geur de bande et 3 mm de taille de détecteur. La figure 6.1.2 représente une coupe
horizontale du lobe synthétique de I'instrument QUBIC. En bleu est représenté le lobe
de l'instrument sans largeur de bande et avec un détecteur ponctuel au centre du plan
focal, en rouge est représenté le lobe avec 25% de largeur de bande et 3 mm de taille de
détecteur. En vert, est représentée ’enveloppe du lobe primaire de 14 degrés FWHM.
Cette figure montre la diminution de la résolution induite par I'intégration sur la largeur
de bande et due a la taille finie des détecteurs. Cependant, augmenter la largeur de bande
permet de gagner des photons et donc apporte un gain sur le rapport signal sur bruit
[42]. Les deux figures 6.1.1 et 6.1.2 montrent que le lobe de 'instrument est composé du
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lobe principal et de réplications de plus faible amplitude par rapport au lobe principal.

Single simulated detector beam (center)
25%BW-3mm detector size

9.2e—09 m— = 1.0
(0.0, 90.0) Galactic

FIGURE 6.1.1: Lobe synthétique de 'instrument QUBIC avec 400 cornets.

Coupe du lobe synthetique - 400 cornets - 14 deg. FWHM

foT T T T T T T T T T
Monochromatique - Detecteur ponctuel
25% BW - Detecteur 3 mm
Lobe primaire FWHM 14 degres
0.8 -
0.6 -
0.4 -
0.2 -
0.0 M R . ) Fo—

0 5 10 15 20
Angle [degres]

FIGURE 6.1.2: Coupe du lobe synthétique. En bleu est représenté le lobe synthétique
sans largeur de bande avec des détecteurs ponctuels et en rouge le lobe
avec 25% de largeur de bande et 3 mm de taille de détecteur.
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6.2 Map-making

La carte du ciel obtenue par un instrument résulte de la convolution du signal par le
lobe effectif de I'instrument, qui dépend de la position relative du lobe par rapport au
ciel et de sa forme. Dans le cas ou le lobe est asymétrique, cette convolution est donc
directement liée a la stratégie de balayage du ciel. Afin de réaliser la convolution de
la carte du ciel par le lobe de I'instrument, il faut effectuer une rotation du lobe pour
chaque pointage dans ’espace réel, ce qui induit un temps de calcul tres important.

Dans le cas d’'un imageur, chaque bolometre recevra la puissance de la zone du ciel limi-
tée par la résolution de I'instrument. Dans le cas de I'instrument QUBIC, pour chaque
pointage, un bolomeétre recoit de la puissance de pixels du ciel séparés par une plus
grande distance que la résolution de I'instrument. La méthode utilisée pour s’affranchir
des réplications du lobe synthétique est alors de réaliser une approximation du lobe de
I'instrument dans ’espace réel a ’aide d’une série de fonctions simples : des gaussiennes
de méme largeur. Cette approximation permet de ramener toute la puissance des répli-
cations du lobe synthétique dans un lobe principal. Ce type de méthode de convolution
des cartes en tenant compte des asymétries du lobe de I'instrument a été développé pour
Iinstrument Archeops dans la procédure Asymfast [198]. Cette approximation permet
de tester le principe du map-making multilobe. Par la suite, il faudra changer la forme
du lobe utilisée pour des vraies données.

6.2 Map-making

Nous pouvons utiliser 'instrument QUBIC comme un imageur synthétique avec lequel
les mesures, soit les images synthétiques des parametres de Stokes, sont des convolutions
du ciel par le lobe de l'instrument : le lobe synthétique. Puisque le lobe est bien dé-
fini, I'instrument peut balayer le ciel et étre utilisé comme un imageur synthétique. Les
mesures temporelles obtenues pour chaque bolometre peuvent étre alors projetées sur
le ciel avec les méthodes traditionnelles de map-making afin d’obtenir des cartes des
parametres de Stokes I, () et U et d’estimer les spectres de puissance & partir de ces
cartes. Des informations sur le map-making et I’estimation des spectres de puissance, en
général, peuvent étre apportées par [31, 33, 84, 193].

Nous allons dans un premier temps présenter la méthode générale de map-making,
puis son application a I'instrument QUBIC et nous présenterons les résultats obtenus.

6.2.1 Méthode générale

Nous ne nous intéresserons qu’au parametre de Stokes de l'intensité dans un pre-
mier temps, qui permet de tester la méthode le map-making en tenant compte du lobe
synthétique de I'instrument QUBIC. L’implémentation de la polarisation est en cours.

Les mesures sont organisées en données temporelles i, appelées TOD (time ordered
data), obtenues par la somme du signal du ciel §, qui dépend de la stratégie de balayage
du ciel et du bruit instrumental, bruit supposé stationnaire et gaussien 77

j=35+1. (6.2.1)

Le vecteur § est le signal du ciel résultant du signal du ciel convolué par le lobe de
I'instrument et pixelisé.

Le signal du ciel est modélisé par la procédure de map-making par une carte du ciel
pixélisée. Nous définissons le vecteur f, la carte du ciel, dont la dimension est donnée par
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le nombre de pixels dans la carte. Si nous supposons que le signal dépend linéairement
de la carte du ciel, nous pouvons écrire

j=AT + 17, (6.2.2)

avec A la matrice de pointage et T le signal du ciel convolué par le lobe de I'instrument.
Nous définissons NV; le nombre de données temporelles et N, le nombre de pixels.

La matrice de pointage A relie chaque donnée temporelle au pixel correspondant. Elle
indique le poids d’un pixel a chaque observation temporelle et contient I'information sur
la stratégie de balayage du ciel et la réponse de I'instrument. Sa taille est donc donnée
par N; X N.

Le vecteur T est de dimension Ny

La méthode de map-making consiste selon des observations, soit les TOD, a déterminer
une carte 7' du signal d’intérét.

Si nous supposons que le bruit n’est pas corrélé avec les fluctuations du ciel, la matrice
de covariance de la carte est égale a la somme de la matrice de covariance du ciel et de
la matrice de covariance du bruit de la carte

(") = (7)) + (") (6.2.3)

La fonction de densité de probabilité d’une distribution gaussienne du bruit est
1
P(7t) = (2m)Ne/2 exp{—§(ﬁN_1ﬁ+ Tr[In(N))])}, (6.2.4)

avec N = <ﬁﬁT> la matrice de covariance du bruit.

En remplagant 77 = ¢ — AT et en ne supposant aucune connaissance au préalable de
la carte du ciel T, la probabilité qu’'un certain ciel corresponde aux TOD obtenues est

P(g’f ) = (2m)~Ne/2 exp{—%(g— AT)T N~ (i — AT) + Tr[In(N)]}. (6.2.5)

Cette équation représente la fonction de vraisemblance du probléme et la carte qui la
maximise est la carte de variance minimale 7.

Nous supposons que tous les ciels sont équiprobables, et que nous n’avons aucune
connaissance a priori de la carte du signal du fond diffus. En utilisant le théoreme de
Bayes, la probabilité d’avoir le vrai ciel T suivant les données i/ est proportionnelle a la
probabilité d’obtenir les données ¢ en considérant le signal du ciel T dou P(7 | T)
P(T| ).

Maximiser la probabilité revient & minimiser le x? par j%ﬁ; =0, avec
2 _ R ANT Ar—1 (= =
2 = =2 [P(T| )| = (5 — AT)' N~ (- AT). (6.2.6)
Nous obtenons alors un systéme linéaire tel que
AT N1 AT = AT N1y (6.2.7)
La matrice de covariance de la carte du résidu est
((n =) (m — )" = (AT.N"Lg) L (6.2.8)
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6.2 Map-making

Nous obtenons alors le maximum de vraisemblance de la carte

T =(ALN"LA)LALNLg (6.2.9)

6.2.2 Méthode spécifique a I'instrument QUBIC

La procédure optimale de map-making consiste a maximiser la fonction de vraisem-
blance des données suivant un modeéle de bruit. Pour le moment, dans le simulateur de
map-making, du bruit blanc est ajouté sur les données simulées et du bruit en 1/f vient
d’étre implémenté dans le simulateur de 'instrument QUBIC par Pierre Chanial.

Dans le cas ou seul le lobe principal serait pris en compte, la méthode de map-making
correspondrait & une méthode classique utilisée dans le cas d’'un imageur, caractérisée
par un lobe gaussien et circulaire, a travers lequel le signal est focalisé en un point
du plan focal. Ainsi la matrice de pointage A correspondrait, pour un balayage du ciel
relativement simple, & une matrice creuse avec une valeur égale a 1 par ligne [202].

La méthode pour fabriquer des cartes avec l'instrument QUBIC doit étre améliorée
pour prendre en compte le lobe de fagon plus réaliste.

Lorsque l'instrument QUBIC pointera en direction du ciel, plusieurs zones du ciel
seront observées correspondant au signal des différents pics du lobe synthétique. Donc
pour une série de données temporelles, la matrice de pointage A sera plus complexe que
dans le cas d’un imageur car elle devra prendre en compte plusieurs pixels de la carte. Afin
de modéliser ces réplications du lobe, dans une premiere approximation, chaque colonne
de la matrice de pointage A est donnée par un peigne de Dirac représenté par la Figure
6.1, correspondant aux différents pics du lobe de l'instrument QUBIC. L’amplitude du
peigne de Dirac est déterminée par le lobe primaire des cornets de 14° FWHM.

500 T T T T T T T T T T T T T
peigne de ditfac ————

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
replicati du lobe

TABLE 6.1: Lobe synthétique en noir pour un instrument avec 400 cornets et une fré-
quence d’observation de 150 GHz. En rouge est modélisé le peigne de Dirac.
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6.2.3 Résultats

Les cartes des modes B représentées par la figure 6.2.1 montrent le résultat du map-
making pour 5000 pointages et 10 orientations de pointage pour un instrument mono-
chromatique et sans polarisation. La carte de gauche de la figure 6.2.1 représente la carte
originale sans convolution, la carte de droite représente la carte convoluée par le lobe de
Iinstrument modélisé par des gaussiennes de 37.1 arcmin FWHM. La figure de gauche
6.2.2 représente la carte obtenue avec une méthode classique de map-making, c’est a dire
en ne tenant compte que du lobe primaire de 14 degrés FWHM. La figure de droite 6.2.2
représente la carte reconstruite avec la méthode de map-making de 'instrument QUBIC.

Cette méthode de map-making développée pour prendre en compte les réplications du
lobe synthétique de 'instrument QUBIC peut étre vérifiée en 'appliquant sur une carte
d’un point-source. Nous considérons une carte de résolution ns=1024 avec une valeur
d’un pixel égale a un et les valeurs des autres pixels sont fixées a zéro. Cette carte est
représentée par la figure de gauche 6.2.3. Cette carte de départ est convoluée par le lobe
modélisé par des gaussiennes de 37.1 arcmin, les TOD sans bruit sont ainsi obtenus. La
procédure de map-making est ensuite appliquée sur les TOD et nous obtenons la carte
de gauche de la figure 6.2.3. La figure 6.2.4 représente la carte obtenue du map-making
en fonction de la distance en degré au centre de la position de la source. Un ajustement
de cette carte, représenté en rouge, donne la valeur de la FWHM égale a 37.1 arcmin,
comme fixé initialement pour la modélisation des réplications du lobe synthétique par des
gaussiennes de 37.1 arcmin FWHM. Sur ce graphique, nous ne constatons aucun résidu
des réplications des pics du lobe synthétique. Ce résultat confirme que la méthode de
map-making améliorée pour prendre en compte la forme du lobe synthétique fonctionne.

Carte initiale Carte initiale convoluee

5 '/pix, 600x600 pix
5 '/pix, 600x600 pix

0,90) (0,90)

] ) 1 q ) 1

Figure 6.2.1: Carte initiale des modes B sans convolution a gauche et convoluée par le
lobe effectif de I'instrument a droite. Ces deux résultats sont réalisés pour
un instrument monochromatique avec 5000 pointages et 10 orientations de
pointage.
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Carte reconstruite (map-making classique) Carte reconstruite (avec modelisation du lobe)
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Figure 6.2.2: Carte des modes B obtenue avec un map-making classique a gauche. Carte
des modes B obtenue avec la méthode de map-making améliorée avec une
meilleure prise en compte du lobe synthétique. Ces deux résultats sont
réalisés pour un instrument monochromatique avec 5000 pointages et 10
orientations de pointage.
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Figure 6.2.3: Projection gnomonique de la carte en entrée d’un point source a gauche. A
droite est représentée la carte en sortie du map-making de QUBIC.
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Valeur de la carte

5 10 15 20 25

Distance de la position de la source [degrés]

Figure 6.2.4: Carte d’une source ponctuelle obtenue avec le map-making en fonction de
la distance en degrés au centre.

Nous avons montré que dans le cadre de I'instrument QUBIC, les cartes du signal
du fond diffus peuvent étre obtenues par un maximum de vraisemblance classique qui
combine les données de tous les bolometres du plan focal, de toutes les directions de
pointage et orientations des directions de pointage. Appliquer aux données de I'instru-
ment QUBIC, cette méthode a I'avantage qu’elle n’implique pas un grand nombre de
pixels. Ainsi, les matrices qui interviennent dans le maximum de vraisemblance sont
assez petites et creuses, cette derniere propriété permet d’améliorer la convergence du
gradient conjugué.

6.3 Estimation des spectres de puissance

A partir des cartes obtenues du map-making, une implémentation d’un estimateur
quadratique de spectre de puissance a été réalisée selon un balayage du ciel aléatoire
et un niveau de bruit blanc sur les TOD, ce qui implique un bruit non uniforme sur la
carte. Une stratégie de balayage ainsi que du bruit réaliste seront ajoutés par la suite.
L’estimateur quadratique va permettre d’estimer le spectre de puissance a partir de la
carte obtenue du map-making avec une matrice de covariance du bruit connue a I'aide
de réalisations Monte-Carlo du bruit. Nous allons définir ’estimateur développé par
maximum de vraisemblance dans un cadre général. Puis, nous présenterons les résultats
de cet estimateur avec les cartes simulées de 'instrument QUBIC.

6.3.1 Méthode générale

Les méthodes basées sur un estimateur de maximum de vraisemblance permettent
d’estimer le spectre angulaire a partir de la fonction de corrélation des données, en
maximisant la probabilité du spectre de puissance Cj, a partir de la carte du ciel ¥
connue [33].

A partir de la procédure de map-making intégrée dans un simulateur de I'instrument
QUBIC réalisé par Pierre Chanial, nous avons obtenu des cartes en température simulées
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du fond diffus x observé a travers le lobe approximé de l'instrument. La température
d’un pixel ¢ est la somme du signal s et du bruit instrumental n

x; = 8; +ng, (6.3.1)

avec ¢ I'indice du pixel et Ny, le nombre de pixels du ciel.
Si nous supposons un signal statistiquement indépendant du bruit, nous obtenons la
covariance de la carte

M = (37") = (55" ) + (A" ) = § + N. (6.3.2)

La taille de la matrice de covariance est Npi; X Np;z. Les matrices S, N et M sont des
matrices symétriques et définies positives.
Le signal de la carte peut étre développé sur la base des harmoniques sphériques

$i =Y amBYim(Ri), (6.3.3)
Ilm

avec f; le vecteur de pointage unitaire au centre du pixel 1.

Le signal du fond diffus est observé a travers le lobe de 'instrument que nous mo-
délisons par le facteur B; et qui correspond a la transformée de Legendre du lobe de
I'instrument. Dans le cas d’un imageur, ce lobe est supposé circulaire et symétrique.

Les coefficients ay,, constituent les anisotropies de température du ciel. Nous supposons
qu’elles sont gaussiennes et isotropes sur le ciel

<almal/m/> = (5”/ 5mm/ Cy, (6.3.4)

ou C] est le spectre de puissance.
La matrice de corrélation du signal est donnée par

Syt =Y {amay ) BiBy Yim () Yy, (Ry). (6.3.5)
m '/

Les fonctions fenétres qui interviennent dans cette équation pour le lobe modélisé de
Iinstrument QUBIC sont relativement simples, ¢’est ce qui est representé dans la figure
6.2.4.

En utilisant ’équation 6.3.4, nous obtenons

20+ 1
Sii' = Z ?BlQCZPZ(XZ‘Z")a (6.3.6)
l

avec P le polynome de Legendre et x, I'angle entre les pixels i et i

L’instrument aura une couverture du ciel incomplete, due surtout a la stratégie de
balayage du ciel, mais aussi aux avant-plans, et a la taille finie du lobe de I'instrument, les
C] obtenus ne forment pas une base orthonomale complete. Les N; multipoles accessibles
sont alors regroupés en N intervalles et il faut décomposer le spectre de puissance en
intervalles b suivant une forme spectrale C}

Cy = Cy1en)Cy- (6.3.7)

Nous supposons un bruit instrumental dans la carte de distribution gaussienne, de

217



Chapitre 6 Fabrication de cartes, estimation des spectres de puissance et perspectives

moyenne nulle et de covariance :

Nij = <nm]> = <nm}k> . (6.3.8)

Pour estimer le spectre de puissance du fond diffus, il faut a partir d’'une carte &
déterminer un estimateur non biaisé du spectre C; selon un modele de bruit.

Suivant ’hypotheése d’'une variance gaussienne et d’une moyenne nulle, la probabilité
des données ¥ selon un spectre de puissance C est

P(Z|C)) = (2r) Nri=/2 exp (—;(fTM_lf + Tr[In M])) . (6.3.9)

La matrice M est fonction de C;.
En utilisant le théoreme de Bayes, et en supposant une loi de probabilité a-priori
uniforme du spectre C}, nous obtenons

P(Cy|7) x P(T|C). (6.3.10)

A partir du logarithme de I’équation 6.3.9, nous obtenons la fonction de vraisemblance
que nous voulons maximiser

L= %ﬁ In M+ M~'D] (6.3.11)

avec D = 77T,

L’estimateur du spectre de puissance Cj peut étre ainsi déterminé par

L£;=0 (6.3.12)

)

avec L) = g—é.

La dérivée seconde de la fonction de vraisemblance est reliée a la matrice de Fisher
par

Fy=(Ly). (6.3.13)
L’expression de la matrice de Fisher est

o [M*M,l MM, ] , (6.3.14)

F1ll/22

avec M la matrice de covariance de la carte définie dans 6.3.2 et M; = %'

Les équations £; de I'estimation du spectre de puissance sont non linéaires, une mé-
thode itérative de Newton Raphson peut étre utilisée pour résoudre le systeme. Cette
méthode revient a déterminer le zéro de la dérivée du logarithme de la fonction de vrai-

semblance. Elle nécessite un jeu de parametres de départ C’l(o) relativement proche de la
valeur correcte, corrigée a chaque itération d’un facteur 801(0) = — < [géﬁ] gé)
L (0)
C=C{

)

Par cette méthode, le résultat de 'itération n, C’l(n , est obtenu par

D 3 F_l)u' c,. (6.3.15)
ll
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A chaque itération, les dérivées de la fonction de vraisemblance £ et de I'inverse de la
. . _ , . s Aln=1 . . ,
matrice de Fisher F~! sont évaluées a C’l(n ) et les étapes suivantes sont effectuées :

oS .
- calcul de la dérivée de la matrice de corrélation pixel-pixel du signal ocL par inter-

valle

8Sii/ - 0 20+ 1

oC,  9C, zl: Am

BYC} Pi(x;), (6.3.16)

- calcul de la matrice de corrélation pixel-pixel de la carte M, décomposition de Cho-
lesky de cette matrice et résolution de la carte des données pondérées

oS =
M=S+N=N Cpmer = LLT & LLTZ =T, 6.3.17
+ + zb: b ac, z ( )
- Résolution triangulaire des systémes linéaires L.LT. W}, = —aagb,
- Calcul des dérivées premieres aa—cﬁb
oL 1
_lwr o meiw 6.3.18
Loz 9L
- Calcul des dérivées secondes 9,00,
b
0’L T 1
= — _AWW. 2+ ZTr (WaW 6.3.19
S = T I T W, (6:3.19)
, o\ L
- Calcul du facteur de correction & appliquer au spectre 9C; = — (gcg’) %’
l

Les évaluations de la matrice de Fisher inverse et la dérivée £ ; requierent les inversions
de matrices de dimension Np;; X Np;z, cette méthode induit un cotit computationnel tres
important, étant en O(N3pix), avec Npix le nombre de pixels de la carte et pour les
cartes de résolution importante. Par ailleurs, elle nécessite la connaissance de la matrice
de covariance du bruit.

6.3.2 Méthode spécifique a I'instrument QUBIC

Dans le cas d’un interférometre, dont le champ de vue est généralement petit, il est
classique de déterminer les spectres de puissance a partir des visibilités obtenues. Cepen-
dant, cette méthode se révele étre tres compliquée dans le cas de I'instrument QUBIC,
avec lequel le champ de vue est grand (le lobe primaire est de 14 degrés FWHM) [36].

L’avantage présenté par I'instrument QUBIC en tant qu’imageur synthétique est 1’in-
troduction d’une modulation supplémentaire apportée par le balayage du ciel, qui ap-
porte un controle des effets systématiques en plus de la procédure d’étalonnage interne.

Afin d’estimer les spectres de puissance, la méthode développée dans un premier temps
pour U'instrument QUBIC est d’appliquer un estimateur quadratique (par maximum de
vraisemblance) sur les cartes obtenues.

La figure 6.3.1 représente le spectre de puissance a partir d’une carte initiale des modes
B simulés du fond diffus cosmologique, obtenue avec un balayage du ciel et un bruit
arbitraires et convoluée par le lobe de I'instrument. Les réalisations sont représentées en
gris, les points et les barres d’erreur en rouge représentent la moyenne et I’écart type sur
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ces réalisations. Le modele d’entrée est représenté en bleu. La matrice de covariance de
bruit est obtenue par Monte Carlo sur un grand nombre de réalisations.
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FIGURE 6.3.1: Spectre de puissance des modes B estimé par Monte-Carlo a partir du
simulateur de l'instrument QUBIC.

La matrice de corrélation de la carte est représentée par la figure de gauche 6.3.2 et la
figure agrandie de la carte de la matrice de corrélation a droite 6.3.2. Cette matrice est
défine par ¢;; = \/% Elle a été réalisée avec 10000 réalisations Monte Carlo de bruit
sur le méme pointage. La figure 6.3.3 représente la valeur de la matrice de corrélation en
fonction de la séparation angulaire entre les différentes paires de pixels. Sur ce graphique,
nous observons une bosse a environ 17 degrés que nous étudions actuellement et des creux
positionnés a des séparations angulaires de 8.5 degrés et 12 degrés qui correspondent aux
positions des lobes secondaires du lobe synthétique. Il reste un travail de compréhension
sur ces résultats.

Par la suite, dans la simulation, il faudra définir une stratégie de balayage du ciel
réaliste et prendre en compte la constante de temps des bolometres. Lorsque le simulateur
contiendra de la polarisation, il faudra inclure dans la simulation la rotation de lame
demi-onde et s’intéresser a la séparation des modes E et B. L’implémentation de la
polarisation est actuellement en train d’étre réalisée.

D’autres méthodes vont étre testées par la suite pour l'estimation des spectres de
puissance a partir des cartes obtenues. Il existe deux catégories d’estimateur de spectre
de puissance : ceux basés sur un maximum de vraisemblance (méthode bayesienne),
méthode implémentée actuellement et les estimateurs pseudo-C; (méthode fréquentiste).
Les méthodes utilisant un estimateur Pseudo-C; calculent directement le spectre de
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Figure 6.3.2: Carte de la matrice de corrélation de la carte a gauche obtenue sur 10000
réalisations de bruit sur le méme pointage. A droite est représenté un agran-
dissement de cette matrice.
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Figure 6.3.3: Valeur de la matrice de corrélation en fonction de la séparation angulaire
entre les pixels i et j.
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puissance angulaire Cra partir des données obtenues [93]. La transformée en harmoniques
sphériques de la carte est ainsi directement réalisée. Il faut ensuite s’affranchir des effets
de la couverture du ciel non uniforme, qui induit un couplage entre les modes, liés au lobe
et au filtrage par des simulations Monte-Carlo du signal, et estimer le spectre de Fourier
du bruit instrumental par des simulations Monte-Carlo du bruit. Une méthode a été
développée dans [13], qui permet de supprimer la reprojection du bruit et la pixellisation
du signal. Le temps de calcul de cette méthode est en O(N3/2pix). Cette méthode n’est
actuellement plus beaucoup utilisée; suite au développement des méthodes de cross-
power spectra, qui ne nécessitent pas de connaitre la matrice de covariance du bruit.

Les méthodes de cross-power spectra [199, 79, 92] reposent sur l'utilisation de diffé-
rentes cartes du ciel d’un méme instrument ou d’instruments différents, et déterminent
les corrélations entre ces cartes. Les spectres croisés obtenus devront étre corrigés des
effets de lobe, de filtrage, de couverture du ciel non uniforme et de pixellisation, comme
dans le cas d’un estimateur Pseudo-Cj. Dans le cas ou les bruits des cartes ne sont pas
corrélés, nous obtenons alors un estimateur non biaisé du spectre C;. Cette méthode se
révele étre tres intéressante dans le cas d’expériences avec de grande matrice de détec-
teurs comme les expériences actuelles dédiées a la détection des modes B de polarisation
du fond diffus.

6.4 Récapitulatif et perspectives

Dans le cas ou l'instrument QUBIC serait utilisé comme un interférometre, ’estima-
tion des spectres de puissance a partir des visibilités, avec le grand champ de vue de
Iinstrument QUBIC, donc hors de I'approximation de ciel plane, pourrait se révéler d’'un
point de vue de 'analyse de données trés complexe. Dans ce chapitre, nous avons mon-
tré que linstrument QUBIC peut étre utilisé comme un imageur synthétique avec une
stratégie de balayage du ciel a définir. L’avantage majeur d’utiliser I'instrument QUBIC
comme un imageur synthétique est que ce concept permet d’introduire une modulation
supplémentaire permise par le balayage du ciel, permettant de moduler le parametre de
Stokes de l'intensité et donc de le mesurer. Le balayage du ciel ajoute ainsi un controle
supplémentaire des effets systématiques (bruit en 1/f de 'atmospheére, de 1’électronique)
par rapport a un interférometre classique.

La procédure introduite dans cette section a permis d’obtenir des cartes en tempéra-
ture du fond diffus cosmologique, vu a travers le lobe de I'instrument QUBIC, a partir
du map-making, soit a ’aide des méthodes standards développées en imagerie et réaliser
une estimation de spectre de puissance par maximisation de vraisemblance.

Une analyse des données de l'instrument, qui permettra de réaliser des cartes en
polarisation a partir des TOD et d’estimer les spectres de puissance a partir de ces cartes,
avec des méthodes similaires a celles d’un imageur, est en train d’étre implémentée dans
un simulateur complet de 'instrument. Il restera & prendre en compte la déconvolution
des constantes de temps des bolometres et la rotation de lame demi-onde, du bruit en
1/f et & définir le balayage du ciel en fonction de ces parametres. Une fois le simulateur
terminé, nous aurons une chaine complete d’analyse de I'instrument, que nous pourrons
utiliser pour optimiser la stratégie de balayage du ciel et fixer des tolérances sur le
pointage.

Nous faisons un résumé des différentes composantes de I'instrument QUBIC pour le
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premier module & 150 GHz avec 25% de largeur de bande et 3 mm de taille de détecteurs :

- le cryostat

Le cryostat sera refroidi & 4 K par un pulse tube avec une fenétre de zotefoam de 430
mm de diametre.Il est réalisé par les membres de QUBIC a I’Université de Sapienza.

- la lame demi-onde rotative

La lame rotative sera constituée d’un réseau métallique diélectrique de diametre 20
cm. La rotation sera effectuée pas par pas. L’Université de Manchester est responsable
de cette composante.

- les cornets

Les lobes des cornets doivent étre gaussiens de 14 degrés FWHM. Les 400 cornets
seront placés en configuration circulaire.

La fabrication des cornets est réalisée sous la forme d’assemblage de plaques d’alumi-
nium qui sont usinés chimiquement et contiendront des corrugations.

Ils sont sous la responsabilité de ’APC et de Milan et sont testés a Milan et & Man-
chester.

- les interrupteurs

Les interrupteurs sont des guillotines permettant d’obstruer les guides d’onde et sont
activés grace a des électro-aimants. Ces interrupteurs pourront fonctionner pour une
ligne de base et un cornet individuellement, afin de ne pas modifier la charge thermique
du cryostat. Les interrupteurs sont sous la charge du laboratoire APC et 1’électronique
de lecture de I’Université Milan Bicocca.

- le combineur optique

Le télescope de QUBIC est un systeme réflecteur constitué de deux miroirs hors axe
avec une optique rapide (distance focale de 300 mm). L’université de Maynooth est en
charge du combineur optique.

- les matrices de bolometres

L’instrument contiendra deux plans focaux équipés de quatre matrices en quart de
cercle de 256 NbSi TES a 300mK. Les bolometres sont congus et réalisés au CSNSM et
a I'EF et ils sont testés a PAPC.

- I’électronique de lecture

L’électronique de lecture froide sera basée sur une architecture de multiplexage tem-
porel basée sur des SQUIDs, qui seront controlées a ’aide d’'un ASIC SiGe a 4K. Cet
ASIC est développé au laboratoire APC. En sortie de ’ASIC, le signal sera numérisé
par I’électronique a température ambiante réalisée a 'IRAP.

Ce premier module devrait prendre ses premiéres observations fin 2015. Il sondera des
échelles angulaires comprises entre 50 < [ < 150 et aura pour objectif de contraindre
une valeur du rapport tenseur sur scalaire de r < 0.05, en un an d’acquisition effective
de données. Si un prochain module est envisagé a une autre fréquence d’observation,
d’autres choix technologiques pourront étre étudiés comme un combineur optique ré-
fracteur, des cornets multi-modes, une dilution, des bolometres avec une température
critique plus basse, des OMT qui pourraient permettre de n’avoir qu’un plan focal, des
interrupteurs planaires pour effectuer la procédure de la self-calibration ... .
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Conclusion

Au fil de ces trois ans, j’ai participé au développement du project QUBIC, qui s’inscrit
dans le cadre d’un effort important expérimental de la communauté scientifique mon-
diale, en vue de la détection des modes B de la polarisation du fond diffus cosmologique.
Le travail réalisé au cours de cette these a été effectué avec Jean-Christophe Hamilton,
Jean Kaplan et Pierre Chanial et les autres membres de la collaboration QUBIC.

A mon arrivée il y a trois ans dans le project QUBIC, 'architecture de I'instrument
était fixée et il avait été montré qu’'un interférometre bolométrique pouvait atteindre une
sensibilité compétitive avec celle d’un imageur. Il restait deux questions importantes d’un
point de vue de I’analyse de données : est ce que I'instrument QUBIC pourra permettre
un meilleur controle des effets systématiques qu'un imageur 7 Romain Charlassier avait
proposé dans les grandes lignes une méthode basée sur la redondance des lignes de base
mais il restait & la préciser et a 'appliquer a 'instrument QUBIC.

La deuxieme question est la fabrication de cartes avec l'instrument QUBIC, qui peut
apparaitre au premier abord comme un réel défi compte tenu de la forme particuliere du
lobe de l'instrument.

Les premiers mois de ma theése ont consisté a travailler sur le concept optique de
Pinstrument : sur le combineur de faisceaux. Ce travail a été réalisé en collaboration
avec 'université de Maynooth. Mon travail a été de développer un algorithme & partir
des simulations de faisceaux gaussiens réalisées par Maynooth a travers un systéme
optique, qui permet de tester différents concepts optiques et de déterminer une figure
de mérite pour chaque systéeme étudié. Nous avons montré dans cette thése que cet
algorithme permet d’estimer les conséquences des aberrations optiques sur la sensibilité
de l'instrument et de déduire la performance du systéme optique. Il détermine ainsi quel
systéme optique entraine le moins de perte en sensibilité par rapport a un combineur
optique idéal.

Par ailleurs, j’ai contribué a I’étude des tolérances sur l'alignement et les positions des
miroirs du combineur optique de l'instrument et ainsi déterminer les tolérances les plus
critiques. A partir de ces résultats, nous avons pu déduire un jeu de tolérances requis sur
I’alignement et la position des deux miroirs. Ces derniers pourront étre ajustés dans le cas
d’un systeme optique réglable, a ’'aide d’un laser, ce qui impose une qualité optique pour
les miroirs. Il reste encore a déterminer I'effet sur la sensibilité induit par une variation
de la forme des miroirs lors de la mise en froid du cryostat, mais aussi la distance entre les
deux plans focaux et la taille de la grille polarisante. Ces deux parametres doivent étre
ajustés I'un en fonction de l'autre, chacun pouvant entrainer un blocage des faisceaux et
donc une diminution de la puissance collectée sur le plan focal.

La suite de mon travail a consisté a développer une simulation d’une technique d’éta-
lonnage interne, appelée self-calibration, permettant la détermination précise de para-
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metres décrivant les effets systématiques instrumentaux (erreurs de gain, couplage entre
polarisations, erreurs de pointages...). Cette méthode de calibration est une procédure
spécifique a 'instrument QUBIC. Elle est basée sur la redondance des lignes de base.

Cette méthode de calibration est particulierement puissante, elle permet un controle
des sources instrumentales d’erreurs systématiques a un niveau de précision relativement
élevé. Nous avons montré que cette méthode est seulement limitée par le temps d’inté-
gration par ligne de base des cornets primaires et elle est basée sur une modélisation des
effets systématiques.

Actuellement, cette technique est démontrée a petite échelle, il reste & optimiser la
faisabilité a ’échelle, c’est a dire avec 400 cornets. Par ailleurs, la source de calibration
artificielle polarisée reste encore a étre déterminer.

Il est important de préciser que cette méthode de calibration est envisageable pour tout
interférometre futur, hétérodyne ou bolométrique, dédié a la mesure de la polarisation
du rayonnement de fond cosmologique avec un haut de degré de redondances.

Dans les derniers mois, j’ai pu participer au développement des algorithmes de re-
construction de cartes, a partir des données temporelles en prenant en compte la forme
particuliere du lobe de l'instrument, et au développement des algorithmes d’extraction
des spectres de puissance a partir des données simulées de 'instrument QUBIC. Les
résultats que nous avons présentés dans le sixieéme chapitre sont tres prometteurs. Un
travail est en cours pour fabriquer des cartes des parameétres de Stokes ) et U et ainsi
obtenir les spectres de puissance des modes E et B. Par ailleurs, un développement d’une
simulation compléte de 'instrument QUBIC avec la procédure de map-making et de la
self-calibration est en train d’étre développée par Pierre Chanial.

Au fil de ma compréhension du fonctionnement de I'instrument QUBIC, j’ai pu me
rendre compte que cette expérience constitue un projet original : trés enrichissante par
son concept novateur, mais surtout treés prometteuse, cette expérience s’inscrit totale-
ment dans le cadre de la détection des modes B du fond diffus cosmologique. Cette
quéte s’annonce difficile du fait de la nécessité de réunir les criteres de la sensibilité et
du contréle des effets systématiques, critéres dont disposent 'instrument QUBIC. La
compréhension de 'interférométrie bolométrique est aujourd’hui mature, des avancées
instrumentales ont été considérables ces derniers mois sur 1’électronique de lecture, les
bolometres, les cornets ..., il ne manque ainsi au projet QUBIC que la validation de I'ex-
périence sur le site du Dome C, qui sera permise par le premier module de I'instrument,
une fois que celui-ci sera complétement financé.
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Annexes

« Chaque nain juché sur les
épaules de géants voit plus loin
que ces prédécesseurs, et peut a
son tour faire figure de géant
pour les générations futures. »

(Newton)







Annexe A

Des équations d’Einstein aux équations de
Friedmann-Lemaitre

L’Univers est décrit par les équations d’Einstein

R;j — Rgij = Gij = 8nGT;j + Agij (A.0.1)

ou R;; désigne le tenseur de Ricci, R est la courbure scalaire défini comme étant la
trace du tenseur de Ricci, g;; est la métrique locale, T;; est le tenseur d’énergie impulsion
pour tous les champs présents et G la constante de gravitation. G;; représente le tenseur
d’Einstein et correspond a la partie géometrie. La partie de droite correspond au contenu
en énergie de I'univers.

Les équations d’Einstein suivent le principe d’action. Cette action est stationnaire
avec des petites variations de la métrique du tenseur. L’action qui mene aux équations
d’Einstein est S = S, + 5, avec Sy l'action gravitationnelle d’Einstein Hilbert et Sy,
I’action de la matiére définies par

Sy=—

16; = / d*e/=g(R+2A), (A.0.2)

Sm= Y / d*2v/=gLchamps- (A.0.3)

champs

Les variations de ces deux actions sont

1

089 = ~TonG

1 g
/d4x\/—g(R” - iRg” —Ag")dgij, (A.0.4)

1 ..
58S, = ) Z /d4x\/—gTéJhamps5gij. (A.0.5)

champs

Les équations d’Einstein sont obtenues par 65/0g;; = 0. Le tenseur d’énergie impul-
sion doit étre diagonale pour satisfaire les symétries de la métrique et par isotropie, les
composantes spatiales doivent étre égales. Si nous assimilons 'univers a un fluide parfait
caractérisé par une densité p(t) et une pression p(t)

T;; = diag(p, —p, —p, —p)- (A.0.6)

229



Annexe A Des équations d’Einstein aux équations de Friedmann-Lemaitre

Selon la loi de conservation de 1’énergie et de I'impulsion, nous obtenons

d(pa’®) = —Pda’ (A.0.7)
ou sous une forme plus connue

dla(p + p)] = a’dp. (A.0.8)

Les composantes non nulles du tenseur de Ricci pour une métrique de Robertson-
Walker sont données par

Roo = _3% (A.0.9)

a a? k

a a® k
B S L A.0.11
R=—6[-+ 5+ 5] (A.0.11)

Les équations d’Einstein permettent de relier le tenseur de Ricci au tenseur d’énergie
impulsion. Nous considérons un fluide cosmologique caractérisé par une pression p(t) et
une densité d’énergie p(t). Les composantes non nulles du tenseur d’énergie impulsion
sont

Too = —pgoo, Tij = pgij- (A.0.12)

Les équations d’Einstein A.0.1 donnent pour la premiere composante Ryg — % gooR =
81GToo + Agoop ce qui correspond a ’équation de Friedmann-Lemaitre

a\? k 81G A

a

En posant H = ¢, nous obtenons

81G Ak
H?="= - — —.
3 P32
Pour la composante 11, nous obtenons ’équation d’Einstein Rq1 — % g1 R =87GT11 +
Agll, d’ou

(A.0.14)

o .2 k
22 4L 42— 8rGp+A. (A.0.15)
a a a

La différence des Eq.A.0.15 et A.0.13 donne ’équation pour 'accélération a

i 4G A
St —. A0.1
- 3 (p+3p)+3 (A.0.16)

Cette équation constitue la deuxiéme équation de Friedmann-Lemaitre.
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Annexe B

Puissances de bruit

La limite en sensibilité d’un détecteur est le bruit de photons de la radiation incidente
qui correspond a une variation du nombre de photons en fonction du temps. Cette
variation est due a la nature quantique d’un photon et est intrinseque au rayonnement.
La valeur du bruit de photon dépend de la fréquence d’observation et de la puissance
collectée par 'instrument.

B.0.1 NEP (Noise equivalent power)

Un photon obéit a la statistique de Bose Einstein. Le nombre moyen de photons par
modes spatiaux est donné par

1

() = Srmr 1 (B.0.1)

ou kg la constante de Boltzmann, v la fréquence d’observation et T' la température
d’une source a I’équilibre thermique.
La variance de B.0.1 donne

(An?) = (n) + (n)”. (B.0.2)

L’énergie d’un mode spatial de la source en fonction de I’énergie d’un photon, par
seconde, est

P = hv(n) Av (B.0.3)

et la variance de cette puissance est

(AP?) = (hviw)? (n) (1+ (n)). (B.0.4)

La variance correspond a la densité spectrale de puissance d’une variable dans notre
cas, s’écrit comme la puissance bruit sur ’ensemble des fréquences balayées et la NEP
est définie comme la racine carré de cette variance sur un intervalle de temps de % S.

Nous obtenons alors
NEP% = hvP p? B.0.5
5 = + N (B.0.5)

d’ou
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P2
2 _
—-1/2

L’expression de la NEP, est donnée en W.Hz . Une définition de la puissance
équivalente de bruit est la suivante : la puissance nécessaire d’un signal pour égaler le
niveau de bruit avec une bande passante de 1 Hz.

Le premier terme représente la contribution poissonnienne caractéristique d’événe-
ments aléatoires et non corrélés et est appelé le shot noise. Le second terme est le terme
de bunching qui correspond a la corrélation du bruit. Ce terme de bruit est donc pro-
portionnel a la puissance d’entrée et donc augmente avec le nombre de photons.

Le but sera donc de limiter la puissance de charge des différentes composantes et
surtout de ’atmosphere.

La puissante équivalente de bruit total NEPy est donnée par le carrée de la somme
quadratique du bruit de photon et du bruit thermique d’un bolometre.

NEP?,, = NEP? + NEP} (B.0.7)

O

B.0.2 NET (Noise equivalent temperature)

La NET est ’écart a la température du corps noir du rayonnement de fond cosmolo-
gique pour un rapport signal sur bruit de 1s durant un intervalle de temps de 1s.
La puissance équivalente en température peut étre obtenue en K.s'/2 par

NEP 1

NET = .
V2X 2, Ay B0 Toun)

(B.0.8)

Le facteur % correspond & la conversion des K.Hz /2 en K.s'/2 | Toyp est la tem-

pérature du rayonnement de fond cosmologique et ¢, I'efficacité quantique.

B.0.3 Le rapport signal sur bruit
Le rapport signal sur bruit est donné par
=7

ou T4 est la température d’antenne c’est a dire la température du signal de la source
collectée par une antenne apres dilution par le lobe et en négligeant le terme de bunching

_ Psv2At
- NEP °
Une estimation de la sensibilité pouvant étre atteinte par I'instrument est donnée par

r (B.0.9)

T (B.0.10)

_ NET
Tav/ty

(B.0.11)

g

avec t; la mesure par ligne de base.
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