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1.3 Les limites du modèle ΛCDM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17

1.3.1 Le problème de l’horizon . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18

1.3.2 Le problème de la platitude . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18

1.3.3 Le problème des monopoles magnétiques . . . . . . . . . . . . . . . 19

1.4 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

2 Inflation et non-gaussianités 21

2.1 Motivations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21
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2.4.9 Alternatives à l’inflation et non-gaussianité . . . . . . . . . . . . . 38

2.5 Contraintes actuelles et futures. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38

2.5.1 Planck 2013 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38

2.5.2 Apport de la polarisation du CMB . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40

2.5.3 Futures expériences CMB . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41

2.5.4 Contraintes par les relevés de structures à grande échelle . . . . . . 42
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4.4.5 Avant-goût de polarisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90

4.5 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
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1.5 Observation appuyant l’existence de l’énergie noire . . . . . . . . . . . . . 17
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6.5 Schéma du calcul. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118

6.6 Résultats fNL Planck 2013. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
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Introduction

La cosmologie étudie l’évolution de l’Univers, son contenu et sa géométrie. D’abord très

spéculative, proche de la philosophie, elle est peu à peu devenue une science à part

entière. L’observation de l’expansion de l’Univers, ainsi que le développement des for-

malismes théoriques au cours de la première moitié du siècle dernier, ont permis de poser

les bases du modèle du Big-Bang, aujourd’hui amplement accepté par la communauté

scientifique.

Dans ce modèle, l’Univers débute par une phase extrêmement dense et chaude puis

refroidit au cours de son expansion. En se basant sur la relativité générale, ainsi que sur

la physique nucléaire, on a pu prédire certaines observations propres à ce modèle, comme

par exemple l’abondance des atomes légers, ou l’existence d’un fond diffus micro-onde

(CMB) ayant un spectre de corps noir. La confrontation aux observations, des années 60

aux années 90, a confirmé avec force ce modèle, et écarté toutes les théories alternatives.

Les développements technologiques de la deuxième partie du siècle ont fait entrer la

cosmologie dans son ère de précision. Pour expliquer, entre autre, la formation des

structures que nous observons aujourd’hui, ainsi que l’accélération récente de l’expan-

sion, deux composantes ont dû être ajoutées au modèle : la matière noire et l’énergie

noire. L’une est massive et interagit très faiblement avec la matière ordinaire, l’autre

est une substance à pression négative. Aucune de ces deux composantes n’est pour le

moment comprise. Ce modèle de concordance, appelé ΛCDM, décrit pourtant presque

parfaitement notre univers observable. Comprendre cet univers “noir” est un des défis

scientifiques majeurs du XXIe siècle.

En plus de ces 95% de contenu inconnus, une autre extension au modèle du Big-Bang

a dû être ajoutée. En effet, certaines observations supposent un ajustement fin des

conditions initiales de la phase de Big-Bang chaud, comme par exemple l’homogénéité

de l’Univers observable à des échelles qui n’auraient jamais dû être en contact causal.

Une solution a été proposée dans les années 1980, sous la forme d’une phase d’expan-

sion exponentielle préalable au Big-Bang chaud. En plus de résoudre naturellement ces

problèmes des conditions initiales dans ΛCDM, cette inflation cosmologique prédit aussi

la production de perturbations. Dans les modèles d’inflation les plus simples, celles-ci

ont une statistique quasi-gaussienne. Cependant, de nombreuses extensions de ce modèle

ont été proposées, et génèrent de la non-gaussianité. Ce sont ces perturbations qui sont à

l’origine des fluctuations de température et de polarisation du CMB, puis des structures

observées aujourd’hui.
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Les anisotropies du fond diffus cosmologique contiennent donc de l’information sur le

spectre initial des perturbations, ainsi que sur l’évolution de l’Univers entre la fin de l’in-

flation et l’émission du CMB. Leur étude depuis les années 1990 a permis de contraindre

la physique du modèle ΛCDM et celle de l’inflation.

Le satellite Planck de l’agence spatiale européenne (ESA) a été lancé en 2009 pour ob-

server ces anisotropies de température et de polarisation. Grâce à sa sensibilité, rendue

possible par la détection bolométrique, la couverture totale du ciel, ainsi que des obser-

vations dans un grand nombre de fréquences, Planck a permis les meilleures contraintes

cosmologiques actuelles.

C’est dans ce contexte que j’ai effectué le travail décrit dans ce manuscrit. Celui-ci se

divise en trois parties.

Dans la première partie, j’introduis le contexte scientifique et technologique. Dans le

chapitre 1, je fais un bref historique de la cosmologie moderne, puis je présente les bases

de ΛCDM, ainsi que les limites de ce modèle en ce qui concerne ses conditions initiales.

Dans le chapitre 2, je décris une solution à ces problèmes avec le modèle d’inflation

le plus simple, ainsi que certaines extensions, et leurs signatures non-gaussiennes. J’in-

troduis pour cela la notion de bispectre, moment d’ordre trois de la statistique, ainsi

que le paramètre de non linéarité fNL. Je finis par un bref résumé des résultats actuels

et futurs sur cette physique. Dans le chapitre 3, je présente la physique du fond diffus

cosmologique et son lien avec les non-gaussianités primordiales, ainsi que l’effet des fluc-

tuations secondaires après l’émission du CMB, et celui des avant-plans astrophysiques.

Le chapitre 4 est quant à lui dédié à la description de la mission Planck et les nombreux

résultats capitaux obtenus, en mettant l’accent sur certains aspects du traitement des

données.

Dans la deuxième partie, je présente le cœur du travail de cette thèse. Le chapitre 5

introduit les outils développés pour mesurer la non-gaussianité du CMB, en particulier

une implémentation de l’estimateur binné de fNL, méthode quasi-optimale basée sur

le fait que le bispectre est lisse à l’échelle des oscillations acoustiques. J’introduis aussi

la méthode de lissage, qui permet une étude non-paramétrique du signal bispectral. Le

chapitre 6 expose les résultats obtenus avec cet estimateur sur les données finales. Les me-

sures obtenues sont compatibles avec les modèles d’inflation les plus simples. Je présente

aussi la validation de ces résultats sur des simulations réalistes, ainsi que l’étude de

différents effets systématiques qui perturbent l’estimation des non-gaussianités. Je teste

aussi l’efficacité des méthodes qui permettent de nettoyer les avant-plans astrophysiques.

Le chapitre 7 est consacré à l’étude de l’un de ces effets systématiques non-gaussiens

qui était potentiellement le plus important : l’interaction des rayons cosmiques avec

le détecteur. On montrera que cet effet est négligeable, du moins en ce qui concerne

l’analyse des cartes de température.

Dans la dernière partie, un tout autre projet est présenté. Le chapitre 8 détaille la

détection de l’effet Sunyaev-Zel’dovitch cinétique, dû à l’interaction des photons du

CMB avec les électrons du gaz chaud des amas en mouvement. On utilisera pour cela

l’estimateur par impulsion relative des amas.
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Chapitre 1

Cosmologie moderne

1.1 Introduction historique

La cosmologie moderne est le fruit d’un énorme progrès observationnel et conceptuel,

principalement au cours du siècle dernier. Les avancées technologiques l’ont aujourd’hui

fait entrer dans son ère de précision. Elle est l’aboutissement d’une science qui a toujours

étourdi l’Homme au fil des civilisations. On va essayer dans cette section de résumer les

faits marquants de ce long processus intellectuel.

1.1.1 De la cosmogonie à la cosmologie moderne

Alors que les cosmogonies décrivaient la création de l’Univers en se fondant sur des

mythes religieux ou des réflexions philosophiques, la cosmologie s’est fondée sur l’obser-

vation, cherchant à créer un modèle physique de l’Univers dans son ensemble.

De l’Antiquité au Moyen-Age, l’Univers décrit se restreint au système solaire. La plupart

des modèles étaient géocentriques, plaçant l’Homme, et donc la terre, au centre de l’Uni-

vers. Face aux observations de plus en plus précises, ces modèles ne tiennent plus. La

description mathématique en est compliquée, contre-intuitive. Copernic est le premier

depuis l’Antiquité à développer un modèle héliocentrique [Copernicus 1543]. Malgré la

condamnation de l’église catholique, qui ira jusqu’à bruler vif Giordano Bruno pour

avoir défendu ce modèle, ce changement de paradigme va révolutionner la cosmologie.

Ce sont les observations de Galilée, à l’aide de la lunette astronomique qu’il a développé,

qui vont venir ancrer définitivement ce modèle. Newton énonce quant à lui les lois de

la gravitation, premier cadre théorique permettant de décrire le modèle héliocentrique

[Newton 1687].

Il faudra attendre le XIXe siècle, avec la première mesure de la distance d’une étoile

par parallaxe effectuée par Bessel [Bessel 1838], pour avoir la preuve d’un univers

s’étendant au-delà de notre système solaire. Dans la deuxième partie de ce même siècle,

l’électromagnétisme de Maxwell a introduit la notion de champ, et de vitesse finie pour

la lumière [Maxwell 1865]. Cependant, pour expliquer la propagation de la lumière, dont

5
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la nature ondulatoire semblait confirmée, les physiciens postulent l’existence d’un sup-

port, l’éther luminifère, aux propriétés étranges (solide à forte rigidité pour propager à

longue distance les ondes transverses, viscosité faible pour permettre le déplacement libre

des planètes, transparence etc.). Malgré une série d’expériences, dont celle de Michelson

et Morley en 1887 [Michelson et Morley 1887], qui viennent définitivement mettre en

péril ce postulat, les physiciens ne parviennent pas à s’en défaire. Lorentz introduit la

contraction des longueurs pour expliquer les observations [Lorentz 1903], ce que Poincaré

complète, introduisant le principe de relativité [Poincaré 1906]. Einstein est le premier

à ne pas faire appel à l’éther, dans la théorie de la relativité restreinte [Einstein 1905].

Sa théorie se base sur deux postulats :

– Dans tous les référentiels inertiels (i.e. en translation uniforme les uns par rapport aux

autres), les lois de la physique ont la même forme. 1.

– La lumière se propage dans l’espace vide, à une vitesse c, indépendante de l’état de

mouvement du corps émetteur.

Minkowski interprète cette nouvelle théorie et introduit le concept d’espace-temps [Min-

kowski 1908]. Le temps doit être traité à l’égal de l’espace et les évènements sont décrits

dans un espace à quatre dimensions. Le temps et l’espace ne sont alors plus absolus, mais

dépendent du référentiel. Par exemple, un observateur en mouvement voit les longueurs

d’un objet au repos se contracter dans la direction du mouvement, et le temps se dilater

par rapport au référentiel fixe (cf. temps de vie des particules dans les accélérateurs).

Les travaux sur la géométrie différentielle de Gauss, complété par Riemann et Christoffel,

dont la formalisation moderne a été mise en place par Ricci-Curbastro et Levi-Civita

[Ricci et Levi-Civita 1900], sont à la base de la description mathématique de la relativité

générale d’Einstein.

1.1.2 La cosmologie moderne

En 1915, Einstein publie ses travaux sur la relativité générale, dans lesquels il décrit

la gravitation comme étant une manifestation de la déformation de l’espace-temps par

la matière [Einstein 1915; 1916]. En cherchant des solutions concernant la dynamique

de l’Univers en relativité générale, il trouve que celui-ci va être en expansion infinie

ou s’effondrer sur lui-même. Einstein trouve cette idée philosophiquement gênante et

introduit dans ses équations une constante cosmologique Λ, agissant comme une force

répulsive pour rendre l’Univers statique [Einstein 1917]. En parallèle de ces travaux,

De Sitter résout les équations dans le cas d’un univers sans matière, avec simplement

une constante cosmologique [de Sitter 1917]. Un tel univers est en expansion exponen-

tielle. Friedmann propose en 1922 une solution pour un univers homogène et isotrope,

et décrit l’évolution du facteur d’échelle a(t) [Friedmann 1922], en fonction de la den-

sité de matière présente. Cette dynamique d’un univers en expansion sera redécouverte

1. La formulation exacte par Einstein est : “Des exemples similaires, tout comme l’essai infructueux
de confirmer le mouvement de la Terre relativement au “ médium de la lumière ”, nous amène à la
supposition que non seulement en mécanique, mais aussi en électrodynamique, aucune propriété des
faits observés ne correspond au concept de repos absolu ; et que dans tous les systèmes de coordonnées
où les équations de la mécanique sont vraies, les équations électrodynamiques et optiques équivalentes
sont également vraies, comme il a été déjà montré par l’approximation au premier ordre des grandeurs.”
cf trad. Simon Villeneuve
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indépendamment par l’abbé Lemâıtre en 1927 [Lemâıtre 1927], qui laisse le facteur

d’échelle libre, cherchant à concilier l’univers d’Einstein et celui de De Sitter. En ef-

fet, l’univers de De Sitter permet d’expliquer l’éloignement des nébuleuses observé par

Slipher en 1915 [Slipher 1915] (ces nébuleuses ont un spectre décalé vers le rouge, ce qui

par effet Doppler, indique leur éloignement). Hubble montre en 1929 que ces nébuleuses

sont en dehors de la voie lactée [Hubble 1929b]. Il propose alors, en se basant sur les

données de 24 galaxies, une loi liant linéairement la vitesse d’éloignement de ces ga-

laxies à leur distance, loi qui porte son nom [Hubble 1929a] 2. L’idée d’un univers en

expansion s’impose alors petit à petit dans la communauté scientifique. Lemâıtre pro-

pose l’idée de l’atome primitif [Lemâıtre 1931], qui se serait désintégré pour former la

matière, les étoiles, les galaxies etc. C’est le Big-Bang, nom sarcastique donné en 1949

par Fred Hoyle, fervent défenseur de l’univers statique. Avec le développement de la

physique nucléaire, de nombreux physiciens, dont Gamov est l’un des pionniers [Gamow

1946], s’intéressent à l’origine des éléments dans un univers en expansion et parviennent

à calculer l’abondance des éléments légers. Ceux-ci sont en bien meilleur accord avec

les observations que les calculs de la nucléosynthèse stellaire. La nucléosynthèse primor-

diale, qui continue à être développée aujourd’hui, est un des premiers grands succès de

la théorie du Big-Bang. C’est dans ce contexte, qu’Alpher et Herman prédisent en 1948

l’existence d’un rayonnement résiduel [Alpher et Herman 1948], émis durant le refroi-

dissement de l’Univers . Quelques équipes cherchent alors activement ce signal, qui sera

finalement observé en 1965, par Arno Penzias et Robert Wilson [Penzias et Wilson 1965],

deux radio-astronomes qui n’arrivaient pas à se débarrasser de ce bruit de fond créé par

un rayonnement isotrope à ≈ 3K, que Dicke, Peebles, Roll et Wilkinson interpréteront

comme étant le fond diffus cosmologique (CMB) [Dicke et al. 1965]. Par la suite, les

observations du CMB ont montré que celui-ci était extrêmement homogène.

Pour expliquer la formation des structures observées dans l’Univers (étoiles, galaxies,

amas de galaxies), les physiciens montrent que des inhomogénéités primordiales sont

nécessaires. Au début des années 70, Harrison et Zel’dovitch prédisent la forme du

spectre de ces fluctuations (P (k) = Ak) [Harrison 1970; Zeldovich 1972]. L’amplitude

de ces fluctuations, fortement contrainte par l’homogénéité observée du fond diffus, sont

attendues de l’ordre de 10−4 − 10−5 [Peebles et Yu 1970]. Dans les années qui suivent,

des prédictions de plus en plus précises du spectre de puissance du CMB résultant de ces

fluctuations primordiales sont faites [Bond et Efstathiou 1987; Doroshkevich et al. 1978;

Rees 1968a; Sachs et Wolfe 1967; Silk 1968; Sunyaev et Zeldovich 1970]. Ces fluctuations

ont été détectées pour la première fois par le satellite COBE [Smoot et al. 1992], qui a

aussi mesuré le corps noir quasi-parfait du CMB [Mather et al. 1994].

Ces mesures montrent l’incroyable succès de la cosmologie moderne. En moins d’un

siècle, le modèle scientifique de l’Univers est passé d’un ensemble statique se limitant

à la voie lactée, à un univers en expansion, sans frontière connue, débutant dans une

phase de Big-Bang chaud.

2. Cette loi avait en fait déjà été proposée par Lemâıtre et Slipher.
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1.2 Modèle de concordance

Au cours du vingtième siècle, la cosmologie moderne a donc développé un modèle phy-

sique, décrivant le contenu, la géométrie, et l’évolution de notre Univers. Il est fondé sur

la relativité générale et les observations de plus en plus précises. On va ici résumer les

bases théoriques et observationnelles de ce modèle, ainsi que les composantes qu’il fait

intervenir.

1.2.1 Le principe cosmologique

L’un des grands postulats de la cosmologie est que l’Univers est statistiquement ho-

mogène et isotrope à grande échelle, c’est-à-dire invariant par translation et par rotation.

Il découle du principe qu’il n’y a pas d’observateur privilégié dans l’Univers, donc pas de

position ni de direction particulière. Il a pour corollaire que les lois de la physique sont

universelles, et s’appliquent de la même façon à travers l’espace et le temps. Bien que

fondé au départ sur des arguments philosophiques, les observations ont confirmé avec

force ce principe. Les relevés de galaxies sont homogènes à grande échelle et on observe

une structure en filament à plus petite échelle, due à l’effondrement gravitationnel de

la matière. L’observation du fond diffus cosmologique est une preuve plus flagrante de

l’isotropie : les fluctuations détectées sont de l’ordre de 10−5 (cf. figure 1.1).

Figure 1.1 – A gauche : la carte du fond diffus cosmologique [Planck Collaboration
2013a], isotrope à 10−5 près. A droite, le relevé de galaxies par SDSS. On voit qu’à
petite échelle, les galaxies se structurent en amas et en filaments, mais à grande échelle,
leur répartition est homogène et isotrope. Credit : M. Blanton & SDSS Collaboration,

www.sdss.org

1.2.2 Relativité générale

On a vu dans l’introduction historique l’importance primordiale de la relativité générale

dans le développement de la cosmologie moderne. On va ici l’introduire très brièvement.

Cette théorie de la gravitation repose sur le principe d’équivalence entre la masse iner-

tielle et la masse gravitationnelle. La gravitation n’est alors plus une force agissant entre

deux corps massifs comme c’est le cas dans la théorie newtonienne, mais une conséquence

www.sdss.org
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de la déformation de l’espace-temps [Einstein 1917]. La relativité générale décrit l’espace-

temps en la présence de matière. Cette dernière va provoquer une courbure de la métrique

gµν , tenseur qui décrit la géométrie de l’espace-temps :

ds2 = gµνdx
µdxν , (1.1)

où dxµ est la coordonnée à 4 dimensions d’un évènement (t,x,y,z). ds2 est l’intervalle

d’espace-temps entre deux évènements. Dans le cadre de la relativité restreinte, qui

ne prend pas en compte l’effet de la déformation de l’espace par l’énergie, on a ds2 =

−cdt2+dx2+dy2+dz2. Notons ici qu’on utilisera dans le reste de ce manuscrit la notation

c = 1, sauf dans quelques cas explicites, et la signature (−+ ++). Dans la théorie de la

relativité générale, la métrique est liée à l’énergie par l’équation d’Einstein :

Rµν −
1

2
Rgµν − Λgµν =

8πG

c4
Tµν , (1.2)

où Rµν et R sont le tenseur et le scalaire de Ricci, qui décrivent la courbure locale

de l’espace-temps. Λ est la constante cosmologique introduite par Einstein (cf. section

précédente). Ce terme de gauche, décrivant la géométrie de l’espace-temps, est souvent

noté Gµν et est appelé tenseur d’Einstein. Le terme de droite contient toute l’information

sur le contenu énergétique, et la nature de la matière. Tµν est appelé tenseur énergie-

impulsion. Les termes diagonaux représentent la densité d’énergie ρ (T00) et la pression

p (Tii, i > 0). Les termes T0i représentent les flux d’énergie irrotationnels, Ti0 la densité

de moment, et les autres termes représentent la viscosité. Dans le cas d’un fluide parfait,

on a :

Tµν =


−ρ 0 0 0

0 p 0 0

0 0 p 0

0 0 0 p

 . (1.3)

L’équation d’Einstein (1.2) est non linéaire et difficile à résoudre dans le cas général.

Dans certains cas particuliers, une solution simple peut être calculée, c’est le cas de la

métrique de Schwarzschild qui décrit la géométrie de l’espace temps autour d’un champ

gravitationnel sphérique, comme un trou noir par exemple.

1.2.3 La métrique Friedmann Lemâıtre Robertson Walker

Un autre cas dans lequel l’équation d’Einstein admet une solution simple est celui de

l’univers homogène et isotrope. On a vu dans l’introduction historique que cette solution
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avait été introduite par Friedmann et retrouvée indépendamment par Lemâıtre. Robert-

son [1935] et Walker [1937] ont ensuite donné la solution générale et unique, appelée

métrique FLRW :

ds2 = −dt2 + a(t)2

[
dr2

1− kr2
+ r2dθ2 + r2sin2θdφ2

]
. (1.4)

On a ici utilisé les coordonnées sphériques comobiles 3 (r, θ et φ), et le temps propre

t. Le facteur a(t) est appelé facteur d’échelle ; il donne l’échelle relative de l’Univers au

cours du temps. Le paramètre k représente la courbure : k = 0 représente un espace plat,

où la géométrie est euclidienne : des photons se déplacent parallèlement en l’absence de

matière, et la somme des angles d’un triangle vaut 180◦. Pour k = −1 (= 1), l’Univers

est ouvert/hyperbolique (fermé/sphérique), et la somme des angles d’un triangle est

inférieure (supérieure) à 180◦.

Pour un univers empli d’un fluide parfait de densité d’énergie ρ et de pression p, les

solutions de l’équation d’Einstein donnent alors l’évolution du paramètre d’échelle. Ce

sont les équations de Friedmann :

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρ+

Λ

3
− k

a2
, (1.5)

ä

a
= −4πG

3
(ρ+ 3p) +

Λ

3
. (1.6)

La première découle du terme temporel (00) de l’équation d’Einstein, la deuxième est

appelée équation d’accélération. A partir de ces deux équations, on peut retrouver

l’équation de conservation de la matière :

ρ̇+ 3
ȧ

a
(ρ+ p) = 0 . (1.7)

Pour caractériser la densité des différentes composantes de la matière, on utilise la no-

tation :

Ωi =
ρi
ρcrit

, (1.8)

où ρcrit =
3H2

8πG
est la densité critique de l’univers de Friedmann. On a noté H = ȧ/a.

On étend cette notation à la courbure et l’énergie noire : ΩΛ = Λ
3H2 et ΩK = − k

H2a2 . On

peut alors écrire la première équation de Friedmann de façon condensée :

∑
i

Ωi + ΩΛ + ΩK = 1 . (1.9)

3. La distance comobile est celle qui ne change pas avec l’évolution de la métrique, de la même façon
on introduit le temps conforme dτ = dt/a(t).
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Composante ω a(t) ρ(a) H = ȧ/a

matière 0 t2/3 a−3 2
3t

rayonnement 1/3 t1/2 a−4 8
9t

courbure (k < 0) -1/3 t1/3 a−1 4
9t

Λ -1 eHt a0 H0

Table 1.1 – Solutions à l’équation de Friedmann pour quelques composantes. On
a noté H = ȧ/a. Notons ici qu’on appelle “rayonnement” toute espèce relativiste et

“matière”, l’ensemble des espèces non relativistes.

Les équations de Friedmann ont trois inconnues, ρ(t), p(t) et a(t). Pour les résoudre on

a besoin de l’équation d’état de la matière :

p = ωρ . (1.10)

On a alors ρ = a−3(1+ω) et a(t) = t2(1+ω)/3 pour ω 6= −1 et a(t) = eHt si ω = −1.

Les résultats sont montrés dans la table 1.1 pour les principales composantes. On voit

que la densité de rayonnement décroit plus vite que celle de la matière. On définit la

transition entre l’époque où la densité de rayonnement domine et celle où la matière

non relativiste domine comme l’“égalité matière-rayonnement”. On a de la même façon

une “égalité matière-énergie noire”. L’histoire énergétique de l’Univers sera présentée au

chapitre 3.

1.2.4 La théorie du Big-Bang

On vient de voir un des piliers théoriques de la cosmologie moderne : la dynamique de

l’univers homogène et isotrope est déterminée par les composantes qui le composent. Les

autres fondements de la théorie du Big-Bang sont observationnels.

La loi de Hubble

En étudiant le spectre des galaxies, de nombreux astronomes se sont aperçus que ceux-ci

subissaient un décalage spectral vers le rouge. On paramétrise ce décalage par le facteur

z :

z =
λobs − λem

λem
, (1.11)

où λobs est la longueur d’onde observée, et λem est la longueur d’onde émise par la

source. Le phénomène de décalage vers le rouge est équivalent à l’effet Doppler, et

cette observation a donc montré que les galaxies s’éloignaient toutes de nous. Hubble

et Lemâıtre ont indépendamment montré que celles-ci s’éloignaient d’autant plus vite

qu’elles étaient lointaines (cf. figure 1.2), suivant la loi de Hubble :

v = Hd , (1.12)
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où H est le facteur de Hubble, v la vitesse radiale de la galaxie, et d sa distance. Cette

observation confirme que l’Univers est en expansion. Dans la métrique FLRW, on peut

montrer que

H =
ȧ

a
, (1.13)

et

a(z) =
a0

1 + z
, (1.14)

où a0 est le facteur d’échelle aujourd’hui. La mesure de la constante de Hubble a beau-

coup varié au cours du dernier siècle, mais sa valeur est aujourd’hui de l’ordre de 100 4 :

H0 = (67.8± 0.77) km s−1 Mpc−1 [Planck Collaboration 2013f].

Le rayon de Hubble 1
H correspond à la distance pour laquelle la vitesse de récession des

galaxies est égale à la vitesse de la lumière. Ceci ne pose pas de problème en relativité

générale, car ici, les galaxies lointaines ne sont pas dans le référentiel inertiel de l’ob-

servateur. Une discussion plus prolongée sur le rayon de Hubble est faite au chapitre

2.

ASTRONOMY: E. HUBBLE

corrected for solar motion. The result, 745 km./sec. for a distance of
1.4 X 106 parsecs, falls between the two previous solutions and indicates
a value for K of 530 as against the proposed value, 500 km./sec.

Secondly, the scatter of the individual nebulae can be examined by
assuming the relation between distances and velocities as previously
determined. Distances can then be calculated from the velocities cor-
rected for solar motion, and absolute magnitudes can be derived from the
apparent magnitudes. The results are given in table 2 and may be
compared with the distribution of absolute magnitudes among the nebulae
in table 1, whose distances are derived from other criteria. N. G. C. 404

o~~~~~~~~~~~~~~~~

0.

S0OKM

0

DISTANCE
0 IDPARSEC S 2 ,10 PARSECS

FIGURE 1
Velocity-Distance Relation among Extra-Galactic Nebulae.

Radial velocities, corrected for solar motion, are plotted against
distances estimated from involved stars and mean luminosities of
nebulae in a cluster. The black discs and full line represent the
solution for solar motion using the nebulae individually; the circles
and broken line represent the solution combining the nebulae into
groups; the cross represents the mean velocity corresponding to
the mean distance of 22 nebulae whose distances could not be esti-
mated individually.

can be excluded, since the observed velocity is so small that the peculiar
motion must be large in comparison with the distance effect. The object
is not necessarily an exception, however, since a distance can be assigned
for which the peculiar motion and the absolute magnitude are both within
the range previously determined. The two mean magnitudes, - 15.3
and - 15.5, the ranges, 4.9 and 5.0 mag., and the frequency distributions
are closely similar for these two entirely independent sets of data; and
even the slight difference in mean magnitudes can be attributed to the
selected, very bright, nebulae in the Virgo Cluster. This entirely unforced
agreement supports the validity of the velocity-distance relation in a very

PRoc. N. A. S.172

Figure 1.2 – Relation distance-vitesse, mersurée par Hubble [1929a].

La Nucléosynthèse primordiale

La nucléosynthèse primordiale correspond à la formation des atomes légers pendant les

trois premières minutes de l’Univers. Gamov a en effet proposé ce modèle dans lequel

les atomes les plus légers fusionnent en atomes plus lourds lorsque la température de

l’univers primordial le permet [Gamow 1946]. Le développement de la physique nucléaire

et des mesures de réactions en laboratoire permettent des prédictions précises de la

quantité d’hydrogène, hélium, deutérium etc. formé pendant cette période, en fonction

du rapport du nombre de baryons sur le nombre de photon η. Celles-ci sont en accord

avec les observations astrophysiques.

4. On définit le paramètre de Hubble réduit h : H0 = 100h km s−1 Mpc−1.
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Le fond diffus cosmologique

Au cours du refroidissement de l’Univers durant l’expansion, le plasma primordial va

se neutraliser, et les photons, qui étaient jusqu’alors en interaction constante avec les

électrons, sont libérés (on revient plus en détail sur cette physique au chapitre 3). Ce

fond résiduel, dont la prédiction est attribué à Alpher et Herman [1948], a été découvert

par Penzias et Wilson en 1965 [Penzias et Wilson 1965]. De nombreuses observations

ont permis de montrer que ce rayonnement isotrope avait un spectre de corps noir, ce

qui prouve qu’il a été en équilibre thermique avec le plasma primordial. Aucune autre

théorie que celle du Big-Bang ne parvient à expliquer cette observation.

1.2.5 ΛCDM

On vient de décrire la dynamique de l’expansion dans le cadre de la relativité générale

pour un univers homogène et isotrope. Cette dynamique est liée au contenu énergétique,

qu’on caractérise avec la densité Ωi et à la géométrie de l’Univers.

Dans cette section, on va décrire le contenu de l’Univers et les sondes qui nous permettent

de l’étudier. On va introduire le modèle standard de la cosmologie, appelé ΛCDM, qui

fait intervenir de la matière noire froide (Cold Dark Matter) et une énergie noire sous

la forme de la constante cosmologique Λ. Ce modèle s’est construit au cours du siècle

passé pour rendre compte des observations toujours plus précises.

Matière Baryonique

La matière baryonique est composée de neutrons, protons et électrons 5, et inclut donc

tous les atomes, molécules etc. c’est-à-dire toute la matière qui compose notre univers

visible (planètes, étoiles, galaxies, etc.).

Pour la matière baryonique non relativiste, l’énergie d’une particule est donnée par la

masse au repos. La densité d’énergie est donc cette masse multipliée par la densité

numérique. Cette dernière est inversement proportionnelle au volume, et donc varie en

a−3 :

Ωb =
Ωb,0

a3
= Ωb,0(1 + z)3 . (1.15)

Les mesures actuelles proviennent de plusieurs sondes et sont toutes compatibles. La

nucléosynthèse primordiale (BBN : Big-Bang Nucleosynthesis) dans le cas du Big-Bang

chaud est liée à la densité de baryons ; l’abondance des éléments légers (hélium 3, hélium

4, deutérium, lithium 7...) d’origine primordiale permet donc de déterminer Ωb. Le CMB

et les structures à grande échelle dépendent aussi de la densité de matière baryonique (cf.

5. Les électrons sont des leptons et non des baryons dans le modèle standard, mais sont inclus dans
le terme générique de matière baryonique.
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chapitre 3 pour le CMB). La meilleure contrainte actuelle est 6 : Ωbh
2 = 0.02214±0.00024

[Planck Collaboration 2013f]. Les résultats sont montrés dans la figure 1.3.

Figure 1.3 – Abondance des éléments légers : Y≡ ρ(4He)/ρb, D, 3He et 7Li, prédite
par la nucléosynthèse primordiale en fonction de la densité de baryons ou du rapport
baryon sur photon. Les bandes représentent la zone à 95% de confiance, les zones jaunes
correspondent aux limites observationnelles des abondances, et les bandes verticales
représentent la mesure (à 95% de confiance) de la densité de baryons par le CMB,
et par la BBN. On voit que la contrainte la plus forte pour la BBN est donnée par
le Deutérium, et qu’il y a une tension dans le cas du 7Li. Figure adaptée de Particle

Data Group [2014].

Photons

Ce sont les photons du fond diffus cosmologique (les autres photons émis par les struc-

tures plus récentes ont une densité négligeable par rapport à ceux du CMB). L’énergie

des photons est donnée par la longueur d’onde E = hν = h cλ . Au fur et à mesure de

l’expansion, cette longueur d’onde augmente λ(z) = λ0a(z). On a donc un facteur 1/a

en plus de la dilution du volume. Il en est de même pour tout fluide relativiste :

ΩR =
ΩR,0

a4
= ΩR,0(1 + z)4 . (1.16)

6. Dans la suite de ce chapitre, on donne les meilleurs contraintes, venant d’une combinaison des
mesures des anisotropies du CMB et de relevés de structure à grande échelle. On donne alors la densité
physique Ωh2 ∝ ρ, qui est la quantité réellement contrainte par ces sondes.
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La densité d’énergie sous forme de photon est aujourd’hui donnée par la température

du CMB, TCMB = 2.7255 K, mesurée avec précision par le satellite COBE [Mather et al.

1994] : elle vaut Ωγ,0h
2 = 2.47× 10−5 (voir par exemple le Dodelson [2003]).

Neutrinos

La contribution des neutrinos dépend de leur masse, pour le moment inconnue. Pour des

neutrinos sans masse, la température vaudrait Tν =
(

4
11

) 1
3 Tγ , et leur densité Ωmν=0

ν,0 h2 =

1.68× 10−5.

On sait, grâce aux observations du phénomène d’oscillations des neutrinos que ceux-ci

ont une masse (cf. Forero et al. [2012] pour des résultats récents). On pourra se référer

à la thèse de Romain Roncin pour une introduction détaillée à cette physique [Roncin

2014].

A très haute température, l’énergie due à leur masse est négligeable, mais actuellement,

on a Ων,0 = mν
93h2eV

.

La meilleure contrainte actuelle est :
∑
mν < 0.23 eV (à 95% de confiance) [Planck

Collaboration 2013f].

Matière noire

La matière noire, introduite à la base pour expliquer la dynamique des galaxies dans

les amas [Zwicky 1933] et les vitesses des étoiles dans la voie lactée [Oort 1932] s’avère

expliquer beaucoup d’autres observations (courbe de rotation des galaxies, émission X,

lentillage gravitationnel faible et fort, bullet clusters, amplitude des fluctuation du CMB,

structures à grande échelle etc.) dont une partie est représentée figure 1.4.

La matière noire non baryonique n’interagit que très faiblement avec le rayonnement

électromagnétique, et doit être stable sur des temps plus grands que l’âge de l’Univers.

Pour expliquer la formation hiérarchique des galaxies et des amas de galaxies telle qu’elle

est observée, la matière noire doit être froide, c’est-à-dire non relativiste [Blumenthal

et al. 1984]. Les WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles : les particules massives

interagissant faiblement), dont l’existence est prédite dans les théories super-symétriques

et autres extensions au modèle standard, ainsi que les trous noirs primordiaux, les axions

et les neutrinos stériles, sont des candidats à la matière noire froide. Pour le moment,

aucune détection directe convaincante n’a pu être faite, et les détections indirectes sont

encore polluées par des sources astrophysiques (cf. Bergström [2012] pour une revue

récente).

Puisqu’elle est non relativiste, la densité de matière noire diminue au cours de l’expansion

comme suit :

Ωc =
Ωc,0

a3
= Ωc,0(1 + z)3 . (1.17)
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Figure 1.4 – À gauche, les courbes de rotation des galaxies : Rubin et al. [1978] se
sont aperçus que la vitesse des étoiles dans les galaxies restait constante loin du centre
galactique, contrairement à ce que prédit la dynamique inférée à partir de la matière
“visible”. Il y aurait un halo de matière noire qui s’étend au-delà de la matière baryo-
nique. Figure adaptée de Freese [2009]. Droite : le Bullet Cluster : Lors de la collision
de ces 2 amas, la matière noire et la matière baryonique ont été séparées : la matière
noire, non collisionnelle a continué sa course (en bleu, reconstruite par le lentillage
gravitationnel), alors que la matière baryonique (gaz chaud, observé par l’émission X,
observée par le satellite Chandra, en rose ici), a été ralentie après l’impact (Crédits :
Rayons X : NASA/CXC/CfA/M.Markevitch et al. ; Optique : NASA/STScI ; Magel-
lan/U.Arizona/D.Clowe et al. ; Lentillage gravitationnel : NASA/STScI ; ESO WFI ;

Magellan/U.Arizona/D.Clowe et al.).

La meilleure contrainte actuelle est : Ωch
2 = 0.1187 ± 0.0017 [Planck Collaboration

2013f].

Énergie noire

En 1998, deux équipes ont montré [Perlmutter et al. 1999; Riess et al. 1998], en étudiant

le diagramme de Hubble des supernovae lointaines, que l’expansion de notre univers est

accélérée (cf. figure 1.5). En effet, dans les systèmes binaires dont une des étoiles est une

naine blanche accrètant de la masse de la seconde, celle-ci explose en supernovae dite

de type 1a lorsque la masse de Chandrasekhar est atteinte (1.4M�). Il est possible de

calibrer leur courbe de lumière et ce sont donc des chandelles standards. On peut alors

mesurer la distance avec précision à partir de la magnitude.

Pour expliquer cette accélération, il faut introduire une substance ayant une équation

d’état ω < −1/3, qu’on appelle énergie noire. Sa nature est pour l’instant totalement

inconnue.

Dans le modèle ΛCDM, l’énergie noire est sous forme d’une constante cosmologique Λ,

d’équation d’état ω = −1 ; sa densité est constante :

ΩΛ = ΩΛ,0 . (1.18)

La meilleure contrainte actuelle est : ΩΛ = 0.692± 0.010 [Planck Collaboration 2013f].
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FIG. 4.ÈMLCS SNe Ia Hubble diagram. The upper panel shows the
Hubble diagram for the low-redshift and high-redshift SNe Ia samples with
distances measured from the MLCS method (Riess et al. 1995, 1996a ;
Appendix of this paper). Overplotted are three cosmologies : ““ low ÏÏ and
““ high ÏÏ with and the best Ðt for a Ñat cosmology,)
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The product in front is a constant, so combining with
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M. Betoule et al.: Improved cosmological constraints from a joint analysis of the SDSS-II and SNLS supernova samples.
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Fig. 7. Values of �coh determined for seven sub-samples of the
Hubble residuals: low-z z < 0.03 and z > 0.03, SDSS z < 0.2
and z > 0.2, SNLS z < 0.5 and z > 0.5, and HST.

6. ⇤CDM constraints from SNe Ia alone

The SN Ia sample presented in this paper covers the redshift
range 0.01 < z < 1.2. This lever-arm is su�cient to provide
a stringent constraint on a single parameter driving the evolu-
tion of the expansion rate. In particular, in a flat universe with
a cosmological constant (hereafter ⇤CDM), SNe Ia alone pro-
vide an accurate measurement of the reduced matter density
⌦m. However, SNe alone can only measure ratios of distances,
which are independent of the value of the Hubble constant today
(H0 = 100h km s�1 Mpc�1). In this section we discuss ⇤CDM
parameter constraints from SNe Ia alone. We also detail the rel-
ative influence of each incremental change relative to the C11
analysis.

6.1. ⇤CDM fit of the Hubble diagram

Using the distance estimator given in Eq. (4), we fit a ⇤CDM
cosmology to supernovae measurements by minimizing the fol-
lowing function:

�2 = (µ̂ � µ⇤CDM(z;⌦m))†C�1(µ̂ � µ⇤CDM(z;⌦m)) (15)

with C the covariance matrix of µ̂ described in Sect. 5.5 and
µ⇤CDM(z;⌦m) = 5 log10(dL(z;⌦m)/10pc) computed for a fixed
fiducial value of H0 = 70 km s�1 Mpc�1,12 assuming an unper-
turbed Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker geometry, which
is an acceptable approximation (Ben-Dayan et al. 2013). The
free parameters in the fit are ⌦m and the 4 nuisance parameters
↵, �, M1

B and �M from Eq. (4). The Hubble diagram for the JLA
sample and the ⇤CDM fit are shown in Fig. 8. We find a best fit
value for ⌦m of 0.295 ± 0.034. The fit parameters are given in
the first row of Table 10.

For consistency checks, we fit our full sample excluding sys-
tematic uncertainties and we fit subsamples labeled according to
the data included: SDSS+SNLS, lowz+SDSS and lowz+SNLS.
Confidence contours for ⌦m and the nuisance parameters ↵, �
and �M are given in Fig. 9 for the JLA and the lowz+SNLS
sample fits. The correlation between ⌦m and any of the nuisance
parameters is less than 10% for the JLA sample.

12 This value is assumed purely for convenience and using another
value would not a↵ect the cosmological fit (beyond changing accord-
ingly the recovered value of M1

B).

10�2 10�1 100

z

�0.4
�0.2

0.0
0.2
0.4

µ
�
µ
⇤

C
D

M

34

36

38

40

42

44

46

µ
=

m
? B
�
M

(G
)+
↵

X 1
�
�C

Low-z

SDSS

SNLS

HST

Fig. 8. Top: Hubble diagram of the combined sample. The dis-
tance modulus redshift relation of the best-fit ⇤CDM cosmol-
ogy for a fixed H0 = 70 km s�1 Mpc�1 is shown as the black
line. Bottom: Residuals from the best-fit ⇤CDM cosmology as
a function of redshift. The weighted average of the residuals in
logarithmic redshift bins of width �z/z ⇠ 0.24 are shown as
black dots.
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Fig. 9. 68% and 95% confidence contours for the ⇤CDM fit pa-
rameters. Filled gray contours result from the fit of the full JLA
sample; red dashed contours from the fit of a subsample exclud-
ing SDSS-II data (lowz+SNLS).

The ⇤CDM model is already well constrained by the SNLS
and low-z data thanks to their large redshift lever-arm. However,
the addition of the numerous and well-calibrated SDSS-II data
to the C11 sample is interesting in several respects. Most impor-
tantly, cross-calibrated accurately with the SNLS, the SDSS-II
data provide an alternative low-z anchor to the Hubble diagram,
with better understood systematic uncertainties. This redundant
anchor adds some weight in the global ⇤CDM fit, thanks to high
statistics, and helps in the determination of ⌦m with a 25% re-
duction in the total uncertainty.

The complete redshift coverage makes it possible to assess
the overall consistency of the SN data with the ⇤CDM model.
Residuals from the ⇤CDM fit can be seen for the entire redshift
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Figure 1.5 – À gauche : Diagramme de Hubble obtenu par Riess et al. [1998]. A droite,
le même diagramme en 2014 [Betoule et al. 2014].

Dynamique

L’équation de Friedmann (1.5) contient un terme de courbure, paramétré par k, qui

dépend de la géométrie de l’Univers. ΩK = 0 correspond à un univers plat, où

ΩK ≡ −
−k

(aH)2
= 1− ρ(a)

3H(a)2
. (1.19)

La meilleure contrainte actuelle est : 100ΩK = −0.05+0.65
−0.66 [Planck Collaboration 2013f].

On verra dans la section suivante que cette platitude de l’Univers pose un problème

d’ajustement fin des conditions initiales de l’Univers.

Statut de ΛCDM

Les mesures les plus précises aujourd’hui décrivent donc un univers plat, ayant débuté

avec une phase de Big-Bang chaud, et dont le contenu énergétique est aujourd’hui 69.2 %

d’énergie noire, 25.8 % de matière noire, 4.8 % de matière baryonique, 5.4 ×10−3 % de

photons, et moins de 0.54 % de neutrinos [Planck Collaboration 2013f].

1.3 Les limites du modèle ΛCDM

Comme on vient de le voir, le modèle ΛCDM décrit très bien notre Univers. Cependant,

certaines observations posent des problèmes en ce qui concerne les conditions initiales

de notre Univers. Dans cette section, on décrit ces problèmes, qu’on résoudra dans le

chapitre suivant en introduisant l’inflation cosmique.
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1.3.1 Le problème de l’horizon

L’horizon comobile des particules 7 est la distance comobile que peut parcourir la lumière

entre un temps initial ti et un temps t :

χp(τ) =

∫ t

ti

dt

a(t)
(1.20)

Deux particules distantes de plus de χp n’ont donc jamais pu être en contact causal

[Misner 1969]. Pendant la période où le rayonnement puis la matière dominent, l’horizon

des particules est une fonction croissante du facteur d’échelle :

χp(τ) =

∫ t

0

dt′

a(t′)
=

∫ a

0

da

a

1

aH
= χp(τ) ∝

{
a RD

a1/2 MD
. (1.21)

La partie de l’Univers en contact causal augmente donc avec le temps. Dans le modèle

du Big-Bang chaud, les échelles qui entrent dans notre horizon aujourd’hui n’ont jamais

été en contact causal.

On peut remarquer au passage que l’horizon des particules est l’intégrale logarithmique

du rayon de Hubble comobile (aH)−1.

L’horizon au moment du découplage χp(τdec) est calculable, et sa taille angulaire est

aujourd’hui seulement d’environ 1◦ (cf. figure 1.6).

On devrait donc observer 10−5 régions déconnectées causalement, et donc à des tempéra-

tures très différentes. On a vu figure 1.1 que la température du CMB observée aujourd’hui

est extrêmement homogène, avec des fluctuations relatives de l’ordre de ∆T
TCMB

∼ 10−5.

L’horizon des particules semble donc être bien plus grand que celui prédit par le modèle

ΛCDM.

1.3.2 Le problème de la platitude

On a vu en section 1.2.5 que les observations actuelles sont compatibles avec un univers

plat.

Pendant les périodes dominées par la matière ou le rayonnement, aH est une fonction

décroissante. ΩK = 0 est donc une solution instable. Toute déviation à la platitude dans

les conditions initiales de notre Univers est alors amplifiée dans le modèle standard.

Pour observer ΩK < 10−3 aujourd’hui, il faudrait qu’à l’époque de la nucléosynthèse

primordiale (∼ 1s), |ΩK | < 10−16, (10−27 à l’époque électrofaible, 10−61 à l’ère de

Planck : cf. par exemple Baumann [2009]).

7. Un autre horizon cosmologique important est l’horizon des événements, qui représente l’ensemble
des points au-delà desquels un signal émis à un temps τ ne sera jamais reçu par un observateur futur :
χe =

∫ τfin

τ
dτ .
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Figure 1.6 – Gauche : diagramme espace-temps comobile représentant l’histoire de
l’Univers dans le modèle du Big-Bang chaud. Le facteur d’échelle a = 1 correspond au
présent. A l’intersection de notre cône de lumière avec le CMB, on voit que les cônes
de lumière de régions dans des directions opposées ne se croisent pas. Ces régions n’ont
donc pas été en contact causal. Le rayon de Hubble (aH)−1 est aussi représenté sur
la figure. Droite : Les cercles rouges représentent la taille de l’horizon au moment de

l’émission du CMB, qui couvre aujourd’hui 1◦. Figure adaptée de Baumann [2009]

Il faudrait donc un ajustement fin des conditions initiales pour expliquer la platitude de

notre univers actuel.

1.3.3 Le problème des monopoles magnétiques

Lors des brisures de symétrie ayant lieu pendant les premières ères de notre Univers,

quand les forces unifiées se découplent, des défauts topologiques se créent à l’interface

entre deux régions en transition de phase. Ces défauts peuvent être :

– de dimension 0 : Ce sont des particules élémentaires ayant une charge magnétique,

appelées monopoles magnétiques.

– de dimension 1 : Ce sont les cordes cosmiques.

– de dimension 2 : Ce sont les murs de domaine.

– non localisés et instables : C’est le cas des textures.

Toutes ces reliques massives apparaissent au tout début de la période dominée par la

rayonnement. Durant cette période, elles sont alors moins diluées (ρreliques ∝ a−3) que

les espèces relativistes (ρrayonnement ∝ a−4). On peut donc s’attendre à ce que ces espèces

dominent le contenu énergétique de l’Univers à la fin de l’ère du rayonnement. Les limites

actuelles sur les défauts topologiques (cf par exemple : Planck Collaboration [2013k])

excluent cette possibilité.

1.4 Conclusion

Dans ce chapitre, on a brièvement rappelé les avancées de la cosmologie d’un point de

vue historique. On a introduit les bases observationnelles et formelles de la théorie du

Big-Bang. On a aussi décrit son extension moderne, le modèle ΛCDM , qui fait intervenir

deux composantes de nature inconnue : l’énergie noire et la matière noire. Ce modèle

est en parfait accord avec les observations, mais quelques problèmes persistent en ce qui
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concerne ses conditions initiales. Dans le prochain chapitre, on va résoudre ce problème

en introduisant l’inflation, une phase d’expansion accélérée avant le Big-Bang chaud.



Chapitre 2

Inflation et non-gaussianités

Dans ce chapitre on va présenter la physique de l’inflation, on se focalisera sur le modèle

le plus simple, à champ unique et à roulement lent. On va ensuite introduire brièvement

certaines déviations à cette inflation standard, et leurs effets non-gaussiens, en particulier

sur le bispectre.

2.1 Motivations

On a vu à la fin du chapitre précédent que certaines propriétés des observations (le

lien causal à des échelles super-horizon, la platitude, l’absence de monopole) semblent

nécessiter un ajustement fin du modèle ΛCDM. On va voir ici qu’une phase d’expansion

accélérée, préalable au Big-Bang chaud, résout ces problèmes.

2.1.1 Décroissance du rayon de Hubble

On peut remarquer que ces problèmes sont liés au fait que le rayon de Hubble comobile

est toujours croissant dans le modèle du Big-Bang chaud (1.19) et (1.21). Une phase

de décroissance du rayon de Hubble, appelée inflation, a alors été proposée avant le

Big-Bang chaud [Guth 1981; Linde 1982; Starobinsky 1980]. Elle implique une période

d’expansion accélérée :

d

dt

1

aH
=
−ä

(aH)2
< 0⇒ ä > 0 . (2.1)

On verra même que l’expansion est alors quasi-De Sitter, c’est-à-dire quasi exponentielle :

a ∼ a0e
Ht.

21
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Rayon de Hubble. Le rayon de Hubble (aH)−1 est la distance à laquelle la vitesse d’un

objet, due à l’expansion, égale la vitesse de la lumière. a

Pendant l’époque de domination de la radiation (a = a0t
1/2, H = 1

2t = 1
2a2 ), l’horizon

des particules et le rayon de Hubble comobile sont équivalents :

χp =

∫ t

0

dt′

a(t′)
=

∫ t

0

dt′

a0

√
t

= 2a =
1

aH
. (2.2)

Pendant l’inflation (a ∼ a0e
Ht), l’horizon des événements tend vers le rayon de Hubble :

χe =

∫ ∞
t

dt′

a(t′)
∼ 1

a0

∫ ∞
t

e−Ht
′
dt′ =

1

aH
. (2.3)

Le rayon de Hubble représente la distance que peut parcourir une particule pendant

le temps d’une “expansion”, c’est à dire pendant que le facteur d’échelle double. On

peut envoyer un signal et recevoir sa réponse alors que la taille de l’Univers ne change

pas considérablement. On peut alors avoir de la microphysique (cf. par exemple Novella

[1996]). Il peut y avoir thermalisation, propagation d’ondes de pression etc. On parle

parfois d’horizon microphysique.

On dit que deux particules séparées par χ > χp n’ont jamais pu communiquer, et que

pour χ > 1
aH , elles ne peuvent pas communiquer maintenant, c’est-à-dire si l’expansion

restait la même.

a. Dans la suite on parlera d’horizon pour le rayon de Hubble, abus de langage très utilisé dans la
littérature. Ce n’est pourtant pas à proprement parler un horizon cosmologique (voir Davis et Lineweaver
[2004] pour une discussion approfondie).

2.1.2 Solutions aux problèmes du modèle standard

La phase d’inflation préalable à la domination de la radiation permet de résoudre les

problèmes introduits au chapitre précédent :

– L’équation (1.19) implique Ω −→
aH→∞

0. L’inflation va donc rendre la géométrie de

l’Univers euclidienne.

– L’horizon des particules étant l’intégrale logarithmique du rayon de Hubble comobile,

la croissance de ce dernier va contribuer énormément dans le passé, et l’horizon est

bien plus grand que dans le modèle du Big-Bang chaud. Toutes les régions de notre

univers observable ont un jour été en contact causal (cf. figure 2.1).

– Toutes les espèces présentes avant l’inflation vont être complètement diluées par l’ex-

pansion, en particulier les défauts topologiques.

Cependant, il faut que l’inflation soit suffisamment longue. On caractérise la durée de

l’inflation par le nombre de e-folds, qui représentent le logarithme du rapport des facteurs

d’échelle, après et avant l’inflation :

N = ln

(
afin
ainit

)
. (2.4)
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why the CMB is so uniform, we must also explain why its small fluctuations
are correlated on apparently acausal scales.
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Fig. 1.2. Inflationary solution to the horizon problem. The comoving Hubble
sphere shrinks during inflation and expands during the conventional Big Bang
evolution (at least until dark energy takes over). Conformal time during inflation
is negative. The spacelike singularity of the standard Big Bang is replaced by
the reheating surface: rather than marking the beginning of time, ⌧ = 0 now
corresponds to the transition from inflation to the standard Big Bang evolution.
All points in the CMB have overlapping past light cones and therefore originated
from a causally connected region of space.

1.1.2 Cosmic Inflation

To address the horizon problem, we may postulate that the comoving Hub-
ble radius was decreasing in the early universe, so that the integral in (1.3)
is dominated by the contributions from early times. This introduces an ad-
ditional span of conformal time between the singularity and recombination
(see fig. 1.2): in fact, conformal time now extends to negative values. If the
period of decreasing comoving Hubble radius is su�ciently prolonged, all
points in the CMB originate from a causally connected region of space. The
observed correlations can therefore result from ordinary causal processes at
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Figure 2.1 – Diagramme espace-temps comobile représentant l’histoire de l’Univers
avec une phase d’inflation. Le rayon de Hubble (aH)−1 décroit pendant l’inflation. Il
“contribue” fortement à l’horizon des particules dans le passé (contrairement au cas du
Big-Bang chaud). Dans ce cas, à l’intersection de notre cône de lumière avec le CMB,
cet horizon est bien plus grand : ces régions ont été en contact causal. Figure adaptée

de Baumann et McAllister [2014].

Il faut environ 60 e-folds pour résoudre les problèmes du modèle du Big-Bang chaud (cf.

par exemple Peter et Uzan [2009]).
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Figure 2.2 – Cette courbe représente l’évolution du rayon de Hubble comobile (aH−1)
pendant et après l’inflation, ainsi que l’évolution d’une perturbation de mode k. Les
fluctuations de densité sont créées sous l’horizon à partir des fluctuations quantiques
du vide. Alors que le rayon de Hubble comobile se réduit, les perturbations sortent de
l’horizon, et sont alors gelées (car acausales). Elles n’évoluent à nouveau que lorsqu’elles
rentrent à nouveau sous l’horizon. Figure adaptée de Baumann et McAllister [2014].
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2.2 L’inflation à roulement lent

La théorie de l’inflation présentée ici est le fruit de très nombreuses contributions, et on

ne citera pas exhaustivement ces publications. On pourra pour cela se référer aux revues

et aux livres sur lesquelles cette section est basée [Baumann 2009; Langlois 2010; Les-

gourgues 2006; Liddle et Lyth 2000; Linde 2008; Planck Collaboration 2014g; Tsujikawa

2003].

On a donc vu que l’ajustement fin nécessaire dans le cadre du modèle du Big-Bang

chaud disparaissait si on introduit une phase d’inflation préalable. Cette phase apparait

naturellement dans la dynamique d’un champ scalaire sous certaines conditions, qu’on

précise dans cette section. Ce champ, noté φ, est appelé inflaton 1.

2.2.1 La dynamique de l’inflation

L’action d’un champ scalaire couplé de façon minimale à la gravitation, avec un potentiel

d’auto-interaction V (φ) (un exemple de potentiel est donnée en section 2.2.4), est donnée

par :

S =

∫
d4x
√−g

[
1

2
gµν∂µφ∂νφ− V (φ)

]
. (2.5)

Alors, le tenseur énergie-impulsion s’écrit :

Tµν =
2√−g

∂S

∂gµν
= ∂µφ∂νφ− gµν

(
1

2
∂σφ∂

σφ+ V (φ)

)
. (2.6)

On se place en métrique FLRW, et on se restreint à un champ d’inflaton homogène.

En utilisant Tµν = gρµTρν , et en comparant terme à terme avec (1.3), on obtient que

l’inflaton se comporte comme un fluide parfait, avec :

ρφ =
1

2
φ̇2 + V (φ) , (2.7)

pφ =
1

2
φ̇2 − V (φ) . (2.8)

En injectant ces expressions dans (1.7), on obtient l’équation du mouvement :

φ̈(t) + 3H(t)φ̇(t) + V,φ = 0 , (2.9)

où V,φ est la dérivée de V par rapport à φ.

1. En fait, on peut considérer que l’ajustement fin est simplement repoussé dans les paramètres de
l’inflaton. Le problème de l’ajustement fin rejoint la philosophie et ne sera pas plus discuté ici, pour le
cas du problème de l’horizon et de la platitude, on pourra se référer à Carroll [2014].
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L’équation de Friedmann devient :

H2 =
1

3M2
Pl

(
1

2
φ̇2 + V (φ)

)
. (2.10)

2.2.2 Paramètres de roulement lent

Si φ̇2 � V (φ), l’inflation est en régime de roulement lent (slow-roll), par analogie avec

une boule roulant lentement en haut d’une colline, ayant alors une énergie cinétique

négligeable devant l’énergie potentielle.

Alors, d’après (2.7) et (2.8), on a p = −ρ. L’inflaton se comporte donc comme un fluide

parfait à pression négative. Cette période d’inflation ne doit pas être instantanée et doit

durer au moins 50 à 70 e-folds (cf. par exemple Peter et Uzan [2009]). Pour cela, il faut

aussi que la dérivée seconde soit faible : φ̈(t)� 3H(t)φ̇(t) ∼ V,φ. Les équations (2.9) et

(2.10) se simplifient alors en :

3H(t)φ̇(t) ∼ −V,φ , (2.11)

et

H2 =
V (φ)

3M2
Pl

. (2.12)

On a alors H ∼ constante, c’est-à-dire a(t) ∼ eHt. Pendant l’inflation, l’espace-temps est

donc quasi-De Sitter. Les paramètres de roulement lent ont été introduits pour qualifier

les conditions sur les dérivées première et seconde de l’inflaton :

ε ≡ −Ḣ
H2

= −d lnH

dN
, (2.13)

η ≡ − φ̈

Hφ̇
. (2.14)

Il existe une autre définition, en fonction du potentiel :

εV ≡
M2
plV

2
,φ

2V 2
, (2.15)

ηV ≡
M2
plV,φφ

V
. (2.16)

Lorsqu’on a un champ scalaire dont le potentiel vérifie εV � 1 et |ηV | � 1, on est dans

le cas d’une inflation à roulement lent. Dans ces conditions, les deux définitions sont

liées : ε ≈ εV et η ≈ ηV − εV .
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Le nombre d’e-folds avant la fin de l’inflation est alors :

N(φ) = ln
(afin

a

)
=

∫ tfin

t
Hdt

(2.15,2.16)'
∫ φ

φfin

dφ√
2εV

. (2.17)

2.2.3 Génération des perturbations

L’un des grands succès de l’inflation, en plus de résoudre les problèmes posés en section

1.3, est de prédire les inhomogénéités à l’origine des structures de l’Univers (galaxies,

amas etc.).

En effet, comme dans toute théorie quantique des champs, les relations d’incertitudes

stipulent que pendant des temps très courts, de grandes quantités d’énergie peuvent

apparâıtre 2. Ces oscillations quantiques du vide sont la source de perturbations dans

l’inflaton [Mukhanov et Chibisov 1981], qui vont évoluer et créer des perturbations de la

courbure à la fin de l’inflation, elles-mêmes à l’origine des fluctuations dans la distribu-

tion de la matière, du rayonnement etc. On va ici étudier l’évolution des perturbations

pendant l’inflation et prédire leur spectre de puissance à la fin de l’inflation. On n’en-

trera pas en détail dans la théorie des perturbations quantiques en champ libre, mais les

étapes sont décrites par exemple dans Baumann [2009].

Évolution des perturbations

En introduisant le champ d’inflaton perturbé φ(x, t) = φ0(t) + δφ(x, t), où φ0(t) est le

champ d’inflaton homogène non perturbé, dans l’équation de Klein-Gordon (2.9), on

obtient l’équation d’évolution des modes de perturbation, dite de Mukhanov-Sasaki :

v′′k +

(
k2 − z′′

z

)
vk = 0 , (2.18)

où v(x, t) = aδφ(x, t) 3, z = aφ̇/H et v′ = ∂v
∂τ .

L’équation (2.18) est celle d’un oscillateur harmonique. Par analogie avec l’oscillateur

harmonique sphérique en mécanique quantique, on quantifie en transformant le champ

classique v en opérateur v̂. On a :

vk → v̂k = vk(τ)âk + v−k(τ)â†−k , (2.19)

où les opérateurs création et annihilation â†−k et âk suivent les relations de commutation

canoniques :

[â†k, â
†
k′ ] = [âk, âk′ ] = 0 , [âk′ , â

†
k] = δ(k − k′) . (2.20)

2. ∆E∆t ≥ 1 (rappel : ~ = 1)

3. vk est le mode de Fourier défini par vk =
∫
d3x v(x, t)e−ik.x.
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Les solutions dans le cas de De Sitter (z′′/z = 1/τ) sont alors :

vk = α
e−ikτ√

2k

(
1− i

kτ

)
+ β

eikτ√
2k

(
1 +

i

kτ

)
. (2.21)

Pour fixer les constantes d’intégration α et β, on normalise la solution : 〈vk, vk〉 =
i
~(v?kv

′
k − v?′k vk) = 1, et on choisit un état du vide pour les opérateurs quantiques :

âk|0〉 = 0. On choisit ces conditions dans l’infini passé ( τ → −∞), où les oscillations

étaient bien à l’intérieur de l’horizon, et se comportaient alors comme dans un espace plat

(Minkowski). L’équation (2.18) devient alors (vk)
′′+k2(vk) = 0, c’est à dire un oscillateur

harmonique de pulsation indépendante du temps. Dans ce cas, l’état minimisant l’énergie

est

lim
τ→−∞

vk =
e−ikτ√

2k
. (2.22)

Cet état du vide est celui dit de Bunch-Davies [Bunch et Davies 1978]. Les fluctuations

sont alors de la forme :

δφk =
e−ikτ

a
√

2k

(
1− i

kτ

)
. (2.23)

Notons que durant la phase de roulement lent, aτ = −1/H (cf. Komatsu [2002]) :

τ =

∫
dt

a
=

∫
da

a2H
= − 1

Ha
−
∫
da

dH
dt

a2H3
≈ − 1

Ha
+

ε

aH
. (2.24)

Lorsque le mode est sous l’horizon de Hubble (k � aH i.e. |kτ | � 1), ces solutions sont

oscillantes, alors que lorsqu’il est au-delà, elles sont gelées.

Spectre de puissance des perturbations

On peut caractériser ces perturbations par leur spectre de puissance P (k), transformée

de la fonction de corrélation à 2 points ξ(r) = 〈δφ(x)δφ(x+ r)〉 :

〈δφkδφk′〉 = (2π)3P (k)δ(k + k′) = (2π)3δ(k + k′)
1

2k3aτ
(1 + k2τ2) . (2.25)

En utilisant (2.24), le spectre de puissance est :

P (k) =
H2

2k3
(1 + k2τ2) . (2.26)

Les modes dans l’intervalle [k, k + d3k] contribuent à la puissance en :

d3k

(2π)3
|δφk|2 =

k2dk

4π3
|δφk|2 = d ln k(k3|δφk|2) . (2.27)
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On introduit alors le spectre de puissance sans dimension P(k) ≡ k3

2π2P (k), qui mesure

la contribution des modes de perturbations à la variance des perturbations par intervalle

logarithmique.

Les perturbations δφ sont directement reliées aux perturbations de la courbure R :

R = −Hδφ

φ̇
. (2.28)

En dehors de l’horizon de Hubble, les perturbations étant gelées, le spectre prend sa

valeur à k = aH :

PR(k) =
H2

2π2

H2

φ̇2

∣∣∣∣
k=aH

(2.13)
=

1

8π2

H2

M2
pl

1

ε

∣∣∣∣∣
k=aH

. (2.29)

L’inflation produit aussi des ondes gravitationnelles, qui sont responsables de pertur-

bations de type tensorielles. On ne rentrera pas dans le détail de leur génération ici

(on pourra par exemple consulter Peter et Uzan [2009]). Le spectre de puissance des

perturbations tensorielles est :

Pt(k) =
2

π2

H2

M2
pl

∣∣∣∣∣
k=aH

. (2.30)

Énergie de l’inflation et variations d’échelle du spectre

On définit les indices spectraux ns et nt, et leurs variations αs et αt (running) :

ns − 1 ≡ d ln PR(k)

d ln k
, (2.31)

αs ≡
d ln ns
d ln k

, (2.32)

nt ≡
d ln Pt(k)

d ln k
, (2.33)

αt ≡
d ln nt
d ln k

. (2.34)

On peut alors ré-écrire les spectres autour d’un mode “pivot” k? :

PR(k) = As(k?)

(
k

k?

)ns(k?)−1+ 1
2
αs(k?) ln(k/(k?))+...

, (2.35)

Pt(k) = At(k?)

(
k

k?

)nt(k?)+ 1
2
αt(k?) ln(k/(k?))+...

. (2.36)

où As(k?) (At(k?)) est l’amplitude des perturbations scalaires (tensorielles).
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En comparant aux équations (2.29) et (2.30), on obtient :

As ≈
V

24π2M4
plεV

, (2.37)

At ≈
2V

3π2M4
pl

, (2.38)

ns − 1 ≈ 2ηV − 6εV , (2.39)

αs ≈ −16εV ηV + 24ε2V − 2ξ2
V , (2.40)

nt ≈ −2εV , (2.41)

αt ≈ −4εV ηV + 8ε2V . (2.42)

Dans l’approximation de roulement lent, la mesure des indices spectraux ns et nt, de leur

variation αs et αt permettent de caractériser le potentiel V. On voit aussi que l’inflation

prédit une déviation à l’invariance d’échelle, ns = 1 et nt = 0, dépendant des paramètres

de roulement lent.

On introduit aussi le rapport tenseur-scalaire r :

r ≡ Pt(k)

PR(k)
≈ 16εV ≈ −8nt . (2.43)

Cette relation entre r et nt est appelée relation de consistance de l’inflation à champ

unique en roulement lent.

En utilisant (2.43) et (2.37), on peut montrer :

V ≡ 3π2As
2

rM4
pl . (2.44)

Le paramètre r est donc directement lié à l’échelle d’énergie de l’inflation : pour r & 0.01,

on a V 1/4 & 1016GeV , c’est à dire à l’échelle des GUT (Grand Unification Theory :

Théories de la grande unification, modèles dans lesquels toutes les forces fondamentales,

sauf la gravitation, sont unifiées. Ces théories sont pour le moment encore spéculatives.).

r est aussi lié aux variations de φ pendant l’inflation par la relation [Lyth 1997] :

∆φ

Mpl
≈ 1√

8

∫ NCMB

0
dN
√
r = O(1)× r

0.01
, (2.45)

où NCMB correspond au nombre d’e-folds avant la fin de l’inflation au moment de

la génération des perturbations (NCMB ≤ 60 : voir Liddle et Leach [2003]). Un rap-

port tenseur sur scalaire supérieur (inférieur) à 0.01 correspond donc à des excursions

super(sous)-planckiennes du champ. On parle alors d’inflation à champ large (faible), et

cela correspond à des potentiels convexes (concaves).
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2.2.4 Le cas de l’inflation quadratique

Prenons l’exemple simple de l’inflation quadratique, de potentiel V (φ) = 1
2m

2φ2. On

peut calculer les paramètres de roulement lent de cette théorie :

εV = ηV = 2

(
Mpl

φ

)2

(2.46)

On a alors une inflation à roulement lent tant que φ�
√

2Mpl. Le nombre de e-folds est

donné par l’équation (2.17), on obtient N(φ) = φ2

4M2
pl
− 1

2 . A l’époque de la génération

des fluctuations du CMB, pour N ≈ 60, on a φCMB ≈ 15Mpl. En utilisant les formules

(2.39) et (2.43), on a r ≈ 0.1 et ns ≈ 0.96. La formule (2.37) nous donne aussi un lien

entre la masse de l’inflaton et l’amplitude du spectre : As = m
Mpl

NCMB√
3

. On est ici en

présence d’une inflation à champ large.

De nombreux autres exemples sont résumés dans Martin et al. [2013] et Planck Col-

laboration [2014g], par exemple pour le premier modèle introduit historiquement [Sta-

robinsky 1980], on a ns ≈ 1 − 8(4 ∗ NCMB + 9)/(4 ∗ NCMB + 3)2 ≈ 0.966, et r ≈
192/(4 ∗NCMB + 3)2 ≈ 0.003. C’est ici un modèle à champ faible.

2.2.5 Gaussianité

On a vu que l’inflation génère des perturbations quasi invariantes d’échelle, et que les

modes de Fourier de ces perturbations sont aléatoires et décorrélés (2.25). Dans l’espace

réel, la perturbation du potentiel gravitationnel en un point à la fin de l’inflation est la

somme des contributions des différents modes de Fourier. D’après le théorème central

limite, qui stipule que la somme d’un grand nombre de variables aléatoires indépendantes

tend vers une loi normale, les perturbations sont distribuées de façon gaussienne (voir

par exemple, Peacock [1999]).

On va caractériser ce champ gaussien par sa fonction de corrélation à n points, ou

sa transformée de Fourier, le polyspectre 4. On écrira dans la suite les fonctions de

corrélation au niveau du potentiel gravitationnel primordial Φ(x, t). Celui-ci est lié à

la courbure R(x, t), pour les modes super-horizons pendant la période dominée par la

matière, par Φ(x, t) = 3
5R(x, t). On a :

〈Φ(x1, t)Φ(x2, t) . . .Φ(xn, t)〉 =

∫
d3k

(2π)3
eik.xP

(n)
Φ (k1,k2, . . . ,kn, t) . (2.47)

4. Un désavantage de la fonction dans l’espace réel est que les points à différentes échelles sont corrélés,
ce qui rend l’interprétation plus difficile (cf. Komatsu [2002]), et on travaille plutôt avec sa transformée
de Fourrier, le polyspectre.
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P
(n)
Φ (k1,k2, · · · ,kn, t) est le polyspectre, (spectre si n=2, bispectre si n=3, trispectre si

n=4 etc.). La fonction de corrélation à 2 points est définie par :

ξΦ(r, t) ≡ 〈Φ(x, t)Φ(x + r, t)〉 , (2.48)

où on a ici utilisé le fait que par isotropie (conséquence même de l’inflation), la fonction

de corrélation dépend seulement de r = |r|. On peut alors définir sa transformée de

Fourrier :

PΦ(k, t) ≡
∫
d3xe−ik.xξΦ(r, t) , (2.49)

qui est le spectre de puissance introduit précédemment (2.25). Dans le cas d’un champ

gaussien, tous les polyspectres impairs sont nuls, la distribution étant paire. Les po-

lyspectres pairs sont exprimables en fonction du spectre de puissance, en utilisant le

théorème de Wick, par exemple à 4 points (on omet la dépendance en temps dans l’ex-

pression) :

〈Φ(k1)Φ(k2)Φ(k3)Φ(k4)〉 = PΦ(k1)PΦ(k3)δ(k1 + k2)δ(k3 + k4) + 2 perm. , (2.50)

où Φ(k) est la transformée de Fourier de Φ(x) :

Φ(x, t) =

∫
d3k

(2π)3
eik.xΦ(k, t) (2.51)

Φ(k, t) =

∫
d3xe−ik.xΦ(x, t) , (2.52)

Maldacena [2003] a démontré que sous certaines conditions, qui définissent le modèle

d’inflation le plus simple décrit jusqu’à présent, les déviations à la gaussianité étaient

négligeables, exprimable en fonction des paramètres de roulement lent (cf. section 2.4.8).

Ces conditions sont données par exemple dans Komatsu et al. [2009b] :

– Roulement lent : L’évolution de l’inflaton est très faible comparée au temps d’Hubble

pendant l’inflation (2.13) (2.14).

– Champ unique : Il n’y a qu’un seul champ quantique responsable de la phase d’in-

flation et de la génération des perturbations (2.5).

– Énergie cinétique canonique : L’energie cinétique du champ quantique est telle

que les fluctuations se propagent à la vitesse de la lumière (2.5).

– État de vide initial : Le champ quantique était dans l’état de vide de Bunch-Davies

(2.22) avant que les perturbations ne soient générées.

Les perturbations à la fin de l’inflation sont donc entièrement caractérisées par leur

fonction de corrélation à deux points, ou leur spectre de puissance. On verra dans la

section suivante que ce n’est pas le cas lorsqu’on a un champ non-gaussien.
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2.2.6 Réchauffement et adiabadicité

Pendant l’inflation, presque toute l’énergie est contenue dans le champ d’inflaton, les

éventuelles autres sources d’énergie préalable étant énormément diluées par l’inflation

elle même. L’Univers est alors dans un état de faible température et de faible entropie.

A la fin de l’inflation, lorsque les conditions de roulement lent ne sont plus satisfaites,

l’inflaton oscille autour de son minimum de potentiel, et se désintègre dans les champs

du modèle standard.

Dans le cas de l’inflation à champ simple, il n’y a qu’un seul degré de liberté inho-

mogène (cf. par exemple Lesgourgues [2006]), et cette désintégration est seulement liée

à la courbure : tous les champs sont excités dans les mêmes proportions. On parle de

perturbations adiabatiques. Dans le cas de l’inflation à plusieurs champs, les différentes

composantes de la matière peuvent être perturbées dans des proportions différentes. On

parle de perturbations isocourbes (cf. la revue par Langlois [2003]). Les contraintes à par-

tir du spectre de puissance du CMB sont compatibles avec des perturbations purement

adiabatiques.

2.3 Alternatives à l’inflation

Des théories alternatives à l’inflation ont été proposées :

– Les cordes cosmiques et les textures : ces théories ne résolvent pas tous les problèmes

posés au chapitre précédent, mais proposent une autre origine aux perturbations ini-

tiales, qui seraient provoquées par des défauts topologiques. Ces perturbations ont une

signature particulière au niveau du spectre de puissance du CMB, et les observations

actuelles tendent à montrer que le modèle d’inflation simple sans défaut topologique

suffit [Planck Collaboration 2013k]

– Scénario ekpyrotique/cyclique : dans ces modèles, une phase de contraction lente

précède le Big-Bang chaud (voir par exemple la revue par Lehners [2010]). Les pertur-

bations scalaires créées pendant la phase ekpyrotique sont quasi-invariantes d’échelle,

mais nécessitent alors une conversion de perturbations isocourbes en perturbations

adiabatiques. Au premier ordre, ce modèle ne produit pas de perturbations tensoriel-

les/ondes gravitationnelles.

– Le gaz de corde : dans cette théorie, introduite par Brandenberger et Vafa [1989],

pour expliquer la compactification des dimensions supplémentaires, un gaz de cordes

unidimensionnelles primordial est supposé. Les fluctuations thermiques de ce dernier

vont être à l’origine de fluctuations ayant un spectre invariant d’échelle. Ce modèle

résout le problème de l’horizon, et de la formation des structures, et évite la possible

physique trans-planckienne de l’inflation. Il ne résout pas le problème de la platitude

et n’explique pas la taille de notre univers observable. Dans ce modèle, le spectre

tensoriel est bleu (nt > 0), ce qui viole la relation de consistance (2.43).
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2.4 Non-gaussianité

Comme on vient de voir, au premier ordre, les perturbations produites par les fluctua-

tions quantiques du champ d’inflaton suivent une loi de probabilité gaussienne, et toute

l’information statistique est alors comprise dans le spectre de puissance. Les différents

modèles d’inflation seront alors différentiables par les relations entre les paramètres de ce

spectre de puissance (As, ns, αs, r, nt etc.). Si on prend en compte le second ordre, ou les

interactions du, ou des champs présents pendant l’inflation, ainsi que d’autres violations

des conditions de Maldacena, les perturbations dévient de la distribution gaussienne :

on parle de non-gaussianité. Dans cette section, on va introduire brièvement les grandes

classes de théories des débuts de l’Univers à l’origine de perturbations non-gaussiennes.

Cette section est basée sur plusieurs revues [Chen 2010; Liguori et al. 2010a; Planck Col-

laboration 2013i; Yadav et Wandelt 2010a], et sur la thèse de Sebastien Renaux-Petel

[Renaux-Petel 2010], dans lesquels on pourra trouver une description plus poussée et des

références précises.

2.4.1 Bispectre et fNL

Le polyspectre de plus bas ordre qui va nous permettre d’étudier la non-gaussianité est

le bispectre :

〈Φ(k1)Φ(k2)Φ(k3)〉 ≡ (2π)3δ(k1 + k2 + k3)BΦ(k1, k2, k3) . (2.53)

Il mesure la corrélation entre trois modes de perturbation. Avec l’invariance par rotation

et par translation, cet outil statistique ne dépend que de la norme des modes. δ(k1 +

k2 +k3) impose l’inégalité triangulaire sur les modes k1, k2, et k3. Différentes régions du

bispectre correspondent donc à différentes configurations triangulaires (cf. figure 2.3),

qui sont générées par des mécanismes physiques distincts. On caractérise souvent ce

bispectre avec le paramètre de non-linéarité fNL, sans dimension, qui donne l’amplitude

d’une forme donnée de bispectre F (i) :

BΦ(k1, k2, k3) =
∑

i∈forme

f
(i)
NLF

(i)(k1, k2, k3) . (2.54)

Ce paramètre est plus accessible expérimentalement que les différents termes du bis-

pectre, étant donné qu’il moyenne toute l’information : on verra dans les chapitres sui-

vants qu’on peut le mesurer en ajustant une forme de bispectre donnée au bispectre

observationnel.

On va voir les formes de bispectres produits par différents modèles.

2.4.2 Modèles à plusieurs champs et forme locale

Dans certains modèles, un (ou plusieurs) champs scalaire supplémentaire est présent

pendant l’inflation. Ces champs peuvent être co-responsables de la phase d’inflation,
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Figure 2.3 – Différentes configurations triangulaires : à gauche, la configuration squee-
zed, au centre, équilatéral et à droite la configuration aplatie.

et on parle alors d’inflation multi-champs. Dans ce cas, les perturbations isocourbes

évoluent de manière non linéaire après leur sortie de l’horizon et sont transférées dans

le secteur adiabatique à la fin de l’inflation [Bartolo et al. 2002; Langlois et van Tent

2011; Tzavara et van Tent 2011]. Dans d’autres modèles, certains champs peuvent être

sous-dominants pendant la phase d’inflation, et se désintégrer à la fin de celle-ci en

créant les perturbations de la courbure, c’est par exemple le cas du scénario du curvaton

[Mollerach 1990]. Dans d’autres modèles, la dynamique de la phase de réchauffement est

non linéaire et produit aussi de la non-gaussianité.

Pour tous ces modèles, les non-linéarités sont localisées dans l’espace réel (dues à l’inter-

action des champs scalaires), on parle de non-gaussianité locale. Un mode quitte l’ho-

rizon et évolue de manière non-linéaire, et agit comme un arrière plan pour l’évolution

des autres modes. Il y a alors corrélation entre des longs modes de perturbation à un

mode super-horizon (court), ce qui correspond à des configurations bispectrales de type

squeezed. Le bispectre local est donnée par Gangui et al. [1994] :

Blocal
Φ (k1, k2, k3) = 2f local

NL

[
PΦ(k1)PΦ(k2) + PΦ(k1)PΦ(k3) + PΦ(k2)PΦ(k3)

]
= 2A2f localNL

[
1

k4−ns
1 k4−ns

2

+ perm.

]
, (2.55)

où PΦ(k) = A/k4−ns et dans la limite squeezed, on a :

Blocal
Φ (k1 → 0, k2, k3)→ 4f local

NL PΦ(k1)PΦ(k2) . (2.56)

On peut retrouver le bispectre de la non-gaussianité locale dans le cas où le potentiel

gravitationnel est donné par :

Φ(x) = ΦL(x) + ΦNL(x) = ΦL(x) + f local
NL (Φ2

L(x)− 〈Φ2
L(x)〉) , (2.57)

où ΦL(x) est la partie linéaire de la perturbation. En utilisant :

ΦNL(k) = f local
NL

[∫
d3p

(2π)3
Φ?
L(k)ΦL(k + p)− (2π)3δ(3)(k)〈Φ2

L(k)〉
]
, (2.58)
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on a [Komatsu et Spergel 2001] :

〈Φ(k1)Φ(k2)Φ(k3)〉 = f local
NL ∗ 〈ΦL(k1)ΦL(k2)ΦNL(k3)〉+O((f local

NL )2)

= 2f local
NL

[
PΦ(k1)PΦ(k2) + perm.

]
(2π)3δ(k1 + k2 + k3) .(2.59)

On illustre figure 2.4 la modulation d’un mode court par un mode long (super-horizon).

On voit qu’on a alors une amplification des perturbations à petite échelle là où les

grandes échelles sont les plus fortes.
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Figure 2.4 – Illustration de la non-gaussianité locale. A Gauche, on représente la
contribution d’un mode long (k1) et d’un mode court (k2) au potentiel gravitationnel
linéaire Φ(x). A droite, on montre le potentiel dans le cas d’une non-gaussianité locale,
ici avec f local

NL = 5000. On voit un effet de modulation : les structures à petite échelle
sont amplifiées aux maxima des grandes structures.

2.4.3 Modèles à terme cinétique non standard et forme équilatérale

Dans les modèles d’inflation à un champ ayant un terme d’énergie cinétique non stan-

dard, les perturbations de l’inflaton se propagent à une vitesse du son effective cs.

Pour un lagrangien général L = P (X,φ), au lieu du lagrangien simple de (2.5), où

X = gµν∂µφ∂νφ, la vitesse du son est c2
s = (∂P/∂X)/(∂P/∂X + 2X(∂2P/∂X2)). Dans

ces théories, les modes interagissent non-linéairement au moment du croisement de l’hori-

zon, quand ils ont une taille comparable. On a alors une configuration de type équilatérale

(cf. figure 2.3), qui peut être caractérisée par le bispectre [Creminelli et al. 2006] :

Béquilatéral
Φ (k1, k2, k3) = 6A2f équilatéral

NL

×
{
− 1

k4−ns
1 k4−ns

2

− 1

k4−ns
2 k4−ns

3

− 1

k4−ns
3 k4−ns

1

− 2

(k1k2k3)2(4−ns)/3

+

[
1

k
(4−ns)/3
1 k

2(4−ns)/3
2 k4−ns

3

+ (5 perm.)

]}
, (2.60)

et on a f équilatéral
NL ∼ 1/c2

s.
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2.4.4 Conditions initiales excitées et forme aplatie

On a vu que dans la théorie la plus simple d’inflation, les perturbations du champ

d’inflaton se comportent initialement comme dans un espace plat (2.22). Dans l’équation

(2.21), le vide de Bunch-Davies correspond à α = 1 et β = 0. Des effets transplanckiens

peuvent créer des déviations à ce vide [Chen et al. 2007b], avec β 6= 0. Ce terme à

fréquence négative va modifier le bispectre de l’inflation générale à un champ : on peut

remplacer dans le bispectre équilatéral un des ki par −ki. Un tel bispectre diverge

dans le configurations k1 + k2 = k3, c’est à dire un triangle aplati. On paramétrise ces

configurations par le bispectre [Meerburg et al. 2009] :

Baplati
Φ (k1, k2, k3) = 6A2faplati

NL

×
{

1

k4−ns
1 k4−ns

2

+
1

k4−ns
2 k4−ns

3

+
1

k4−ns
3 k4−ns

1

+
3

(k1k2k3)2(4−ns)/3

−
[

1

k
(4−ns)/3
1 k

2(4−ns)/3
2 k4−ns

3

+ (5 perm.)

]}
. (2.61)

2.4.5 Forme orthogonale

Certains modèles généraux à un champ produisent des formes équilatérales un peu

différentes de (2.60) 5. La forme orthogonale a été introduite initialement à partir de

ces différentes variantes pour être orthogonale à la forme Béquilatéral
Φ . Cette forme contri-

bue principalement dans les configurations triangulaires aplaties et équilatérales. Les

contraintes jointes sur f équilatéral
NL et forthogonal

NL permettent d’étudier de façon complète la

non-gaussianité des modèles généraux à un champ dans le cadre de la théorie effective

de l’inflation [Senatore et al. 2010]. Le bispectre est :

Borthogonal
Φ (k1, k2, k3) = 6A2forthogonal

NL

×
{
− 3

k4−ns
1 k4−ns

2

− 3

k4−ns
2 k4−ns

3

− 3

k4−ns
3 k4−ns

1

− 8

(k1k2k3)2(4−ns)/3

+

[
3

k
(4−ns)/3
1 k

2(4−ns)/3
2 k4−ns

3

+ (5 perm.)

]}
. (2.62)

On peut écrire Baplati
Φ (k1, k2, k3) =

[
Béquilatéral

Φ (k1, k2, k3)−Borthogonal
Φ (k1, k2, k3)

]
/2.

Les formes contraintes par les observations sont habituellement les formes orthogonale,

équilatérale et locale. On se restreindra aussi à ces trois formes dans la suite de ce

manuscrit.

5. La forme équilatérale a été introduite à partir des différentes formes existantes. Elle est construite
pour être séparable, ce qui permet l’utilisation de l’estimateur KSW, voir chapitre 5.
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2.4.6 Potentiel oscillant ou irrégulier

Certains modèles d’inflation ont des irrégularités dans leur potentiel, des marches ou

des résonances, qui modifient l’évolution en roulement lent. Ces écarts se relaxent en

créant des oscillations dans le spectre et le bispectre. On a alors une non-gaussianité

dépendante d’échelle [Chen et al. 2008], avec une échelle caractéristique déterminée par

la position de l’irrégularité :

Bfeat
Φ (k1, k2, k3) =

6A2f feat
NL

(k1k2k3)2
sin

[
2π(k1 + k2 + k3)

3kc
+ phase

]
, (2.63)

où kc est l’échelle de cette irrégularité.

2.4.7 Autres formes de non-gaussianité

De nombreux autres modèles ont été introduits dans la littérature. Un potentiel d’infla-

tion ayant des irrégularités périodiques avant la croisée de l’horizon va créer un bispectre

oscillant, dont la longueur d’onde grandit logarithmiquement [Flauger et al. 2010]. Pour

des modèles ayant des champs vectoriels pendant l’inflation, le bispectre possède une

dépendance directionnelle [Shiraishi et al. 2013]. Dans d’autres modèles, par exemple

pour un curvaton ayant des auto-interactions, ou si les fluctuations de la courbure sont

générées à la fois par l’inflaton et le curvaton, le paramètre fNL va être dépendent de

l’échelle (cf. par exemple Byrnes et al. [2010]).

2.4.8 Non-gaussianité dans l’inflation standard à roulement lent

Acquaviva et al. [2003] et Maldacena [2003] ont calculé les non-gaussianités dans le

cadre de l’inflation à un champ scalaire unique, avec une phase de roulement lent, ayant

un terme cinétique canonique et des conditions initiales de Bunch Davies. Les auto-

interactions du champ d’inflaton, ainsi que les fluctuations au second ordre de la métrique

créent un signal bispectral exprimable en fonction des paramètres de roulement lent :

BMaldacena(k1, k2, k3) ' 5

3
(6εV − 2ηV )Blocal(k1, k2, k3) +

25

9
εVB

équilatéral(k1, k2, k3) .

(2.64)

On a donc fNL ∼ O(εV , ηV ).

Dans la limite squeezed, on peut ré-écrire [Creminelli et Zaldarriaga 2004] :

BMaldacena
Φ (k1 → 0, k2, k3 = k2)→ 5

3
(1− ns)PΦ(k1)PΦ(k2) . (2.65)

Cette relation est valable pour toute théorie de l’inflation à roulement lent à champ

unique et est parfois appelée théorème de Maldacena ou relation de consistance. Puisque
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dans la même limite, le bispectre local est donné par :

Blocal
Φ (k1 → 0, k2, k3 ' k2)→ 4f localNL PΦ(k1)PΦ(k2) , (2.66)

on peut estimer le f localNL produit par l’inflation à roulement lent, à partir de la valeur de

ns (∼ 0.96) :

f
local (champ unique)
NL ' 5

4 ∗ 3
(1− 0.96) = 0.0166 . (2.67)

Ce niveau de non-gaussianité n’est pas mesurable avec les données actuelles.

2.4.9 Alternatives à l’inflation et non-gaussianité

On a vu en section 2.3 que des modèles alternatifs à l’inflation ont été proposés. Ceux-ci

ont un caractère non-gaussien. Les perturbations générées par les défauts topologiques

ont une signature bispectrale précise, dont on peut trouver une description dans Planck

Collaboration [2013k] et les références qui y sont fournies. Dans la cosmologie à gaz

de cordes, les perturbations sont non-gaussiennes, et dépendante d’échelle [Chen et al.

2007a]. Cependant, l’amplitude dépend de l’échelle d’énergie de ces cordes et peut être

négligeable. Le cas le plus intéressant est celui du scénario ekyrotique/cyclique. Dans

ce dernier, des perturbations isocourbes sont à l’origine de perturbations de la cour-

bure pendant la phase ekpyrotique et l’amplitude de la non-gaussianité résultante est

typiquement |f local
NL | ≥ 10.

2.5 Contraintes actuelles et futures.

Dans cette section, on énonce les contraintes actuelles sur les paramètres de l’inflation

et de non-gaussianité. La physique du CMB, dont l’observation apporte les plus fortes

contraintes actuellement, est détaillée au chapitre 3. On ne la détaillera pas ici.

2.5.1 Planck 2013

Les résultats de la collaboration Planck, ainsi que le détail de l’instrument, sont décrits

au chapitre 4. Planck donne les meilleurs contraintes actuelles sur les paramètres de

roulement lent (ou alternativement sur ns et r), ainsi que sur les non-gaussianités.

Résultats sur l’inflation standard

Les résultats sur l’inflation à partir du spectre de puissance du CMB sont résumés figure

2.5, et en table 2.1. Les données utilisées sont combinées avec d’autres sondes, et seront

décrites dans le chapitre 4. Pour les contraintes sur les paramètres ns et r montrées

ici, le paramètre αs = dns/d ln k, ainsi que sa variation d2ns/d ln k2 sont supposés

nuls. Les résultats ne sont pas changés significativement, si on laisse ces paramètres
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Paramètre Planck+WP Planck + WP+high-` Planck+WP+BAO

ns 0.9653± 0.0069 0.9600± 0.0071 0.9643 + 0.0059
r0.002 < 0.13 < 0.11 < 0.12

ln(1010As) 3.089+0.024
−0.027 3.090± 0.025 3.091± 0.025

Table 2.1 – Contraintes à 68% sur ns et As et limites supérieures à 95% sur r pour
un pivot k∗ = 0.002 Mpc−1.

supplémentaires varier, et ceux ci sont compatibles avec 0 (cf. Planck Collaboration

[2014g]). On a donc une limite supérieure sur le paramètre r, qui implique, en utilisant

(2.44), une échelle d’énergie pendant l’inflation inférieure à 1.9 × 1016 GeV (95 %CL).

La déviation par rapport à l’invariance d’échelle est détectée à ≈ 6σ. Les données sont

compatibles avec des conditions adiabatiques. Les modèles favorisés sont ceux à champ

faible, c’est à dire avec un potentiel concave.

Figure 2.5 – Contraintes dans le plan r−ns. r est défini ici à un mode pivot de 0.002
Mpc−1. Les contours (gris, bleu et rouge pour différents jeux de données) représentent
la confiance à 68% et 95%. Les cercles de tailles différentes représentent le nombre
de e-folds avant la fin de l’inflation correspondant à la génération des perturbations.
Dans le cas de l’inflation naturelle et le Hilltop quartic model, le potentiel dépend d’un

paramètre qu’on fait ici varier. Figure tirée de Planck Collaboration [2014g].

Résultats sur les non-gaussianités

Les contraintes sur les non-gaussianités primordiales sont obtenues à partir du bispectre

du CMB. On détaillera dans le chapitre 5 quels estimateurs ont été utilisés, et on mon-

trera en détail les résultats et leur validation au chapitre 6. Les contraintes obtenues

sont :
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f local
NL = 2.7± 5.8

f équilatéral
NL = −42± 75

forthogonal
NL = −25± 39

D’autres formes ont été testées et aucune n’est significativement détectée [Planck Colla-

boration 2013i]. Le CMB observé par Planck est donc compatible avec le scénario d’in-

flation le plus simple, avec un champ unique, en roulement lent, ayant des conditions

initiales de Bunch-Davies, et un terme cinétique canonique. Dans le cas d’extensions à

ce modèle simple, des limites sont mises sur la vitesse effective du son : cs ≥ 0.02 (à

95% de confiance), et sur la fraction de décroissance du curvaton : rD ≥ 0.15 (95%). Les

modèles ekpyrotiques/cycliques les plus simples voient leurs espaces paramétriques for-

tement réduits. Les défauts topologiques sont aussi contraints par l’analyse bispectrale

(bien que ces limites soient moins fortes que celles du spectre).

2.5.2 Apport de la polarisation du CMB

Contraintes à partir du spectre

Le CMB est polarisé et une partie de sa polarisation (modes B) est sensible aux modes

tensoriels (cf. section 3.2.3). De nombreuses expériences sont à la recherche des modes

B. Une de ces expériences a récemment annoncé la détection des modes B primordiaux,

et donc des empreintes tensorielles laissées par l’inflation via les ondes gravitationnelles

[Bicep2 Collaboration 2014]. Le rapport tenseur sur scalaire mesuré vaut r = 0.20+0.07
−0.05.

Cette mesure est en tension avec les contraintes de Planck présentées précédemment,

et favorisent les modèles à champ fort, comme par exemple l’inflation chaotique. De

nombreuses solutions ont été proposées pour réconcilier ces deux jeux de données. Ce-

pendant, des doutes ont été émis sur l’origine primordiale de ce signal (par exemple

Flauger et al. [2014]). Les futures données du satellite Planck devraient permettre de

connaitre plus précisément l’effet des avant-plans polarisés sur cette mesure (ainsi que

les données à haute fréquence (410 GHz) du ballon EBEX [Reichborn-Kjennerud et al.

2010]).

Contraintes sur les non-gaussianités

Les données polarisées du CMB vont permettre d’augmenter la sensibilité à fNL. Les

prédictions pour la future publication Planck en utilisant la polarisation E sont ∆fNL ≈
4, 35, 20, pour les formes locale, équilatérale et orthogonale. Certaines théories prédisent

des signaux bispectraux pour lesquels l’information polarisée est cruciale (par exemple

la non-gaussianité isocourbe [Langlois et van Tent 2012]).
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2.5.3 Futures expériences CMB

De nombreuses expériences de CMB sont en cours de développement ou seront bientôt

proposées. La prochaine génération d’expériences au sol, CMB StageIV [Abazajian et al.

2013], ainsi que des missions satellites très ambitieuses (liteBIRD [Matsumura et al.

2013], COrE [The COrE Collaboration 2011], EPIC [Bock et al. 2008], PIXIE [Kogut

et al. 2011], PRISM [PRISM Collaboration 2013]) ont été proposées. Les deux dernières

missions contiennent un spectromètre, qui permet l’étude des distorsions spectrales.

Toutes ces observations du CMB permettront une étude très poussée de l’inflation et

des non-gaussianités.

Inflation standard

La mesure précise du paramètre r, ou sa détection si la mesure de BICEP2 s’avère être

due à des avant-plans galactiques, est le principal apport de ces expériences en ce qui

concerne l’inflation. Les contraintes de ces futures observations sont de l’ordre de σr ≥
10−2, O(10−3) pour CMB-S4 ou COrE, PRISM pouvant détecter r = 5× 10−4 à 5σ. La

variation d’échelle nT du spectre tensoriel semble difficilement détectable si r < 1, même

avec une expérience limitée par la variance cosmique, si la relation de consistance est

réalisée (2.43). Cependant, certaines théories prédisent un nT déviant significativement

de cette valeur (par exemple la théorie des gaz de cordes [Brandenberger et al. 2014]).

Les non-gaussianités

Pour la contrainte sur les non-gaussianités, il est nécessaire d’avoir une mesure des modes

à grande échelle, et donc une observation de la totalité du ciel. Une expérience satel-

lite semble donc nécessaire. Babich et Zaldarriaga [2004a] ont montré qu’une expérience

idéale limitée par la variance cosmique pour la température et la polarisation pour-

rait réduire cette erreur à ∆f local
NL ≈ 1.6. Cependant, les prédictions sont souvent fo-

calisées sur le paramètre de non-linéarité. Le signal bispectral est plus riche et on

peut imaginer que de futures expériences permettront d’étudier la dépendance d’échelle

de la non-gaussianité, ses structures etc. Le trispectre apportera aussi des contraintes

complémentaires sur les modèles d’inflation. L’étude spectroscopique du CMB est aussi

prometteuse en ce qui concerne la contraintes des non-gaussianités : Pajer et Zaldarriaga

[2012] ont montré que les distorsions spectrales permettent une mesure du bispectre en

configuration squeezed. Les distorsions de type µ sont sensibles à R2 à très petite échelle

(100− 104 Mpc−1), là où les structures des températures sont “inexistantes” à cause de

l’amortissement de Silk. CTµ` sonde donc R3. Une expérience de type PIXIE, pourrait

permettre une contrainte ∆f local
NL ≤ 103, et ce à des échelles très différentes de celles

sondées jusqu’à présent. L’expérience idéale, pour le moment complètement hors d’at-

teinte, permettrait ∆f local
NL ≤ 10−3, ce qui permettrait de détecter la non-gaussianité de

l’inflation standard (cf. section 2.4.8).
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2.5.4 Contraintes par les relevés de structures à grande échelle

Inflation

Les fluctuations tensorielles peuvent aussi être détectées via les déformations de la

métrique par le fond stochastiques des ondes gravitationnelles primordiales (voir par

exemple [Kuroyanagi et al. 2010]). En utilisant les Pulsar Timing Array, SKA [The

SKA collaboration] pourrait détecter ces ondes dans certains cas bien précis [Tong 2013;

Zhao et al. 2013]. En effet, en mesurant le temps d’arrivée des pulsations émises par

des pulsars dans toutes les directions, on peut détecter ces déformations locales de la

métrique. La future mission satellite eLISA [The eLISA collaboration], mais surtout les

projets DECIGO [Kawamura et al. 2011] et BBO [Crowder et Cornish 2005], cherchent

à détecter directement les déformations de la métrique dans le système solaire par une

mesure très précise de la distance, avec des interféromètres de Fabry-Pérot à bord de sa-

tellites très éloignés. Ils pourraient quant à eux détecter directement ce fond stochastique

d’ondes gravitationnelles de l’inflation [Friedman et al. 2006].

Par ailleurs, les futurs relevés de galaxies devraient améliorer la mesure des paramètres

du spectre des fluctuations scalaires : ns et αs (cf. par exemple DESI collaboration [2013],

Huang et al. [2012] et Takada et al. [2006]).

Non-gaussianité

Les non-gaussianités peuvent aussi être étudiées grâce aux relevés à grande échelle.

Ceux-ci donnent accès à de nombreux modes, grâce à l’information à trois dimensions.

On pourra se reporter à Desjacques et Seljak [2010] pour une revue, et à Giannantonio

et al. [2014] pour de nombreuses références plus récentes.

Dalal et al. [2008] ont montré que le biais, c’est-à-dire la relation entre la distribution

d’un traceur tel que les galaxies et la densité de matière noire sous-jacente, dépend forte-

ment de l’échelle dans le cas de conditions initiales non-gaussiennes. Slosar et al. [2008]

ont pour la première fois utilisé un relevé de structure à grande échelle (les quasars de

SDSS) pour contraindre la non-gaussianité : −29 < f local
NL < 70 à 95% de confiance.

Cette dépendance du biais peut être étudiée via l’information sur la corrélation entre

les galaxies. En utilisant le lentillage faible et le regroupement (clustering), ainsi que

la corrélation croisée avec l’effet ISW (cf. chapitre 3) à partir de multiples relevés, les

contraintes les plus récentes sont de l’ordre de ∆f local
NL ≈ 20 [Giannantonio et al. 2014;

Xia et al. 2011]. Avec la future mission EUCLID, on pourrait atteindre ∆fNL ≈ 5, 4

et 16, respectivement pour les formes locale, orthogonale et équilatérale [Euclid Theory

Working Group 2013; Giannantonio et al. 2012], si on parvient à s’affranchir des nom-

breux effets systématiques potentiels.

Un autre effet concerne le nombre de grandes structures. Celui-ci dépend de f local
NL

[Desjacques et Seljak 2010] : pour une valeur positive (négative), la distribution est

asymétrique, et on a plus de sur-densités (sous-densités) dans la queue de distribu-

tion, et donc plus de halos massifs (plus de larges vides). En combinant le comptage
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d’amas avec la dépendance d’échelle du biais des amas, Mana et al. [2013] ont mesuré

f local
NL = 12 ± 157. Les futurs relevés, comme DES (Dark Energy Survey), pourraient

permettre d’atteindre ∆f local
NL ≈ 1− 5 [Cunha et al. 2010].

Par ailleurs, de plus fortes contraintes peuvent être atteintes en utilisant toute l’in-

formation du bispectre des galaxies [Jeong et Komatsu 2009], et pourraient permettre

∆f local
NL ≈ 1 [Jeong 2012].

Les relevés de l’intensité de l’émission à 21cm de l’hydrogène neutre à haut décalage

spectral pourraient aussi permettre de contraindre les non-gaussianités. Une première

méthode est similaire à celle introduite précédemment, en étudiant les structures à

grande échelle. Une deuxième méthode utilise le bispectre de l’émission diffuse (inten-

sity mapping), dans une approche comparable à celle de l’analyse CMB [Pillepich et al.

2007]. SKA pourrait alors permettre d’atteindre des contraintes équivalentes à celles de

Planck pour la non-gaussianité locale, et une expérience limitée par la variance cosmique

peut-être permettre ∆f local
NL ≈ 1 [Camera et al. 2013; Mao et al. 2013].

2.6 Conclusion

Dans ce chapitre, on a introduit la physique de l’inflation la plus simple, à un champ

unique, en roulement lent, débutant dans un vide de Bunch-Davis et ayant des termes

cinétiques canoniques. On a décrit brièvement la génération des perturbations de la

courbure, gaussiennes dans ce modèle, et leur spectre de puissance. On a ensuite introduit

les déviations à la gaussianité, le concept de bispectre, ainsi que le paramètre de non-

linéarité fNL. On a fini ce chapitre par un résumé des contraintes actuelles sur la physique

inflationnaire, ainsi que l’apport des futures expériences dans ce domaine.





Chapitre 3

Le fond diffus cosmologique

Dans ce chapitre on va brièvement décrire la physique du fond diffus cosmologique

(CMB), et s’intéresser à sa non-gaussianité. On va pour cela utiliser le formalisme de

la décomposition en harmonique sphérique, et introduire le bispectre du CMB. On va

aussi expliciter certaines contributions non primordiales à ce signal bispectral.

3.1 La physique du fond diffus cosmologique

On a vu aux chapitres précédents que le modèle ΛCDM précédé d’une phase d’inflation

décrivait bien les observations. Dans cette section, on va alors pouvoir décrire brièvement

l’histoire de l’Univers dans ce modèle, et en particulier la génération du fond diffus

cosmologique.

3.1.1 Résumé de l’histoire thermique de l’univers

La physique des conditions initiales de l’univers est encore inconnue. Avant le temps de

Planck (tp =
√
~Gc−5 ≈ 10−43s) les effets quantiques ne peuvent plus être négligés, et

les théories de la gravité quantique sont pour le moment encore incomplètes. Après cette

ère de Planck (tGUT ≈ 10−36s), toutes les forces, sauf la gravitation, sont unifiées, et la

physique est décrite par les théories de la grande unification (GUT), encore spéculatives.

Le temps précis de la période d’inflation, décrite dans le chapitre précédent, est encore

inconnu. On a vu que cette phase se terminait en un réchauffement de l’univers, dans

laquelle toutes les particules sont générées par désintégration de l’inflaton. Une fois

toutes les composantes de la matière présentes (quarks, gluons, électrons, photons et

neutrinos), l’expansion est dominée par les espèces relativistes, et toutes les espèces

forment un plasma, lié par l’interaction forte. L’histoire énergétique de l’Univers est

résumée table 3.1, et figure 3.1.

Au cours du refroidissement de l’Univers, ses composantes vont se découpler. Après

la transition éléctro-faible, où les forces électromagnétiques et faibles se séparent, par

45
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Table 3.1 – Histoire énergétique de l’univers.

Physique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Énergie Temps Température z a(t)

Ère de Planck . . . . . . . . . . . . . . . . 1019 GeV 10−43 s . .
GUT : SU(3) × SU(2) × U(1) . . 1015 GeV 10−36 s . .
Inflation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . ? ? . ? eHt

Brisure électro-faible : SU(2)×U(1) 100 GeV 10−12 s . . .
Plasma quarks-gluon → hadrons . 1 GeV 10−6 s 1012 K t1/2

Découplage des neutrinos . . . . . . 1 MeV 1 s 1010 K
Annihilation e+/e− . . . . . . . . . . . 0.5 MeV 4 s 5× 109 K
Nucléosynthèse . . . . . . . . . . . . . . . 0.1 MeV 100 s 109 K
Égalité matière-rayonnement . . . . 1 eV 104 ans 104 K 104

Découplage des photons . . . . . . . 0.1 eV 105 ans 3× 103 K 1100 t2/3

Ages sombres . . . . . . . . . . . . . . . . 105-108 ans > 25
Réionisation . . . . . . . . . . . . . . . . . 108 ans 25-6
Formation des galaxies . . . . . . . . ∼ 6× 108 ans ∼ 10
Égalité matière-énergie noire . . . . ∼ 109 ans ∼ 2
Système Solaire . . . . . . . . . . . . . . 8× 109 ans ∼ 0.5 eHt

Aujourd’hui . . . . . . . . . . . . . . . . . 1 meV 14× 109 ans 2.73 K 0

le mécanisme de Higgs, par lequel les bosons W et Z acquièrent leur masse, les ha-

drons se forment, par confinement des gluons et des quarks. C’est à cette époque que

les neutrinos se découplent (∼ 1 s), formant aujourd’hui le fond diffus de neutrinos. A

∼ 3 s, les électrons et les positrons s’annihilent, et seule une fraction des électrons survit

(1/109 : violation CP). Au bout des 3 premières minutes, les premiers noyaux se sont

formés (deutérium, puis 3He, 4He, 6Li et 7Li) : c’est la nucléosynthèse primordiale, dont

l’importance historique a été soulignée en section 1.2.4. Quand la densité critique de

l’univers atteint 1 eV, la matière non relativiste commence à dominer la dynamique de

l’expansion. Dans le plasma de photons - baryons chargés, les perturbations de densité

se propagent comme des ondes acoustiques. Au bout de 380000 ans, la température est

d’environ 3000 K, et les électrons se lient aux protons pour former des atomes d’hy-

drogène. Dans cet univers neutralisé, les photons vont pouvoir se déplacer librement, et

forment le fond diffus cosmologique, observé aujourd’hui à 2.73 K.

Dans la période qui suit (âges sombres), l’univers est empli d’atomes légers neutres et

très peu de photons sont émis. Cependant, la matière continue à s’agglomérer autour des

surdensités de matière noire froide qui forment une toile cosmique filamenteuse. Dans

les zones les plus denses, aux intersections de ces filaments, l’énergie est telle que des

réactions thermonucléaires s’enclenchent et donnent naissance aux premières étoiles. Les

photons énergétiques vont à nouveau arracher les électrons des atomes d’hydrogène : c’est

la reionisation. Les observations de cette époque laissent encore des points à éclaircir.

Les galaxies naines dans lesquelles se sont formées les première étoiles vont ensuite se

regrouper pour former des galaxies, qui vont elles-mêmes se regrouper en amas. Figure

1.1, on voit une partie de cette structure filamenteuse dans notre univers local.
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Chapitre 1 Introduction au modèle standard de la cosmologie

noyaux les plus légers comme le deutérium et le tritium. A une température de 109K,
les éléments plus lourds se forment de l’hélium jusqu’au lithium. A cette énergie, les
neutrinos se découplent et se propagent librement formant un rayonnement de fond à la
température actuelle de 1.96K, mais di�cilement détectable [76].

- 1 eV : Egalité matière-rayonnement. L’univers est dominé par les particules relati-
vistes (p = fl/3) jusqu’à l’égalité matière-rayonnement et le facteur d’échelle évolue tel
que a(t) Ã t1/2. Il sera ensuite dominé par la matière (p = 0) avec a(t) Ã t2/3.

- 0.5 eV : Recombinaison. Les électrons libres et les protons forment les atomes les
plus légers : atomes d’hydrogène ; c’est l’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-matière correspond donc à la dernière
interaction des photons du rayonnement de fond cosmologique avec la matière.

- 5 meV : Début de la formation des galaxies par instabilité gravitationnelle dans les
puits de potentiel de matière noire. La formation des structures peut être bien décrite par
la théorie de gravité de Newton. Lors de l’e�ondrement par instabilité gravitationnelle,
nous pouvons distinguer une phase d’évolution linéaire, puis non linéaire lorsque les
e�ets de la gravité deviennent importants. La première phase peut être résolue de façon
analytique, la deuxième phase nécessite des simulations numériques.
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Figure 1.4.1: Histoire thermique de l’univers. Cette figure traduite est tirée de [20].

1.5 Le modèle �CDM

Un ensemble d’observations indépendantes convergent vers le modèle �CDM . Nous
allons détailler un certain nombre de ces sondes.

20

Ages sombres 

z 
Énergie  

Structures à grande échelle 

Temps (années) 

Figure 3.1 – Histoire énergétique de l’univers, adaptée de la figure de Baumann [2009]
traduite par Marie-Anne Bigot-Sazy.

3.1.2 Recombinaison

On a vu que dans la théorie du Big-Bang chaud, l’univers est empli d’un plasma, et

qu’au cours de son refroidissement, les espèces se découplent les unes des autres. Les

photons sont au départ couplés aux électrons par diffusion Thompson, et la réaction de

photo-ionisation

e− + p+ � H + γ (3.1)

est en équilibre. Un atome d’hydrogène formé est détruit par les photons énergétiques.

Lorsque cet équilibre est rompu, vers T = 3700K (∼ 0.3 eV), les atomes peuvent se

créer. On peut remarquer que cette température correspond à une énergie plus faible que

l’énergie d’ionisation de l’hydrogène (13.6eV). Cela vient du fait qu’il y a beaucoup plus

de photons que de baryons (η = nb/nγ ∼ 10−10) ; statistiquement, encore beaucoup de

photons trop énergétiques viennent ioniser les atomes d’hydrogène (on gauss équation de

Saha, par exemple dans Peter et Uzan [2009]). Cette recombinaison a lieu à zrec ∼ 1400.

On définit le découplage comme l’instant où le libre parcours moyen des électrons devient

plus grand que la taille de l’univers (ΓThompson = neσT ∼ H, où σT est la section efficace

de la diffusion Thompson). Le découplage se fait à zdec ∼ 1100. Un observateur reçoit

aujourd’hui ces photons d’une sphère centrée sur lui-même, correspondant à la couche

où les photons ont interagi pour la dernière fois, appelée surface de dernière diffusion.

Le découplage est brutal mais pas instantané, on a ∆zdec ∼ 200.
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3.1.3 Corps noir

Avant le découplage, les photons étant en équilibre thermodynamique avec les électrons

et les baryons, leur spectre est celui d’un corps noir, d’intensité :

Iν =
4πν3/c2

ehν/kBTCMB − 1
, (3.2)

où TCMB = Tdec
1+zdec

. Le satellite COBE [Fixsen et al. 1996] a mesuré le spectre du CMB

avec précision (cf. figure 3.2, qui inclut aussi les mesures au sol). Ce spectre est compa-

tible avec celui d’un corps noir dont la température est TCMB = 2.72548 ± 0.00057K.

Certaines distorsions spectrales peuvent être dues à des écarts à l’équilibre thermo-

dynamique provoqués par des injections d’énergies à différentes époques de l’histoire

thermiques. Les distorsions de type-µ sont celles pour lesquelles l’injection d’énergie à

haut z (106 − 105) produit, par effet double Compton, un spectre de Bose-Einstein,

dont le potentiel chimique µ(ν) dépend de la fréquence. Les distorsions de type-y sont

plus récentes (104 − 0), et produisent des distorsions par effet Compton. Un exemple

de distorsion y par un phénomène astrophysique, appelé effet Sunyaev-Zel’dovitch, dû à

l’interaction des photons du CMB avec le gaz chaud des amas de galaxies, est présenté

section 3.3.4. Les distorsions pré-recombinaisons sont fortement contraintes par COBE,

mais de futures observations spectroscopiques pourraient permettre d’étudier des effets

dus à l’inflation, à l’annihilation de la matière noire etc. (voir par exemple Khatri et

Sunyaev [2013]).

Figure 3.2 – Spectre en fréquence du CMB, le modèle de corps noir est montré en
ligne pleine. Figure tirée du cours en ligne de T.R. Marsh.
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3.2 Les anisotropies primordiales du fond diffus cosmolo-

gique

On a vu au chapitre 2 que l’inflation permettait d’expliquer l’homogénéité du CMB, telle

qu’observée par Penzias et Wilson [Penzias et Wilson 1965]. Cependant, les fluctuations

primordiales générées pendant cette même inflation vont être à l’origine de perturbations

de densité au moment du découplage, elles-mêmes à l’origine d’anisotropies dans le

CMB. Ces anisotropies ont été détectées pour la première fois par l’instrument DMR du

satellite COBE [Smoot et al. 1992]. Dans cette section, on va décrire ces anisotropies de

température, ainsi que leur caractérisation par le spectre de puissance.

3.2.1 Le spectre de puissance du CMB

Pour décrire les anisotropies de la température, on décompose T (Ω) dans la base des

harmoniques sphériques :

∆T (Ω)

T0
=
∞∑
`=0

∑̀
m=−`

a`mY`m(Ω) . (3.3)

` est appelé le degré ou multipôle (lié à l’échelle angulaire : θ = 2π/`), et m l’ordre

azimuthal (qui est lié à l’orientation angulaire). T0 est la température moyenne du CMB

(2.7255 K), Ω = (θ, φ) est la position dans le ciel. Les harmoniques sphériques sont

définies par :

Y`m(θ, φ) =

√
(2`+ 1)(`−m)!

4π(`+m)!
Pm` (cos θ)eimφ , (3.4)

où Pm` (cos θ) sont les polynômes de Lagrange. La relation d’orthonormalité des harmo-

niques sphériques est :

∫
Y ∗`1m1

(Ω)Y`2m2(Ω) dΩ = δ`1`2δm1m2 , (3.5)

où Y ∗`m(θ, φ) = (−1)mY`−m(θ, φ) = Y`m(θ,−φ) est la conjuguée de Y`m(θ, φ).

Les coefficients a`m sont alors donnés par :

a`m =

∫
∆T (Ω)

T0
Y ∗`m(Ω) dΩ , (3.6)

On peut alors définir le spectre de puissance angulaire du CMB :

C` = 〈a`ma∗`m〉 , (3.7)

où l’indépendance par rapport à m découle de l’isotropie statistique de l’univers. La

notation 〈.〉 représente une moyenne sur une infinité de réalisations d’univers. Puisqu’on
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n’a accès qu’à un seul univers, le spectre de puissance observé sur la totalité du ciel par

un détecteur parfait est donné par :

C` =
1

2`+ 1

∑̀
m=−`

a`ma
∗
`m , (3.8)

dont la variance, appelée variance cosmique, est donnée par Var(C`) = 2
2`+1C

2
` . Le

spectre de puissance en température et polarisation du CMB est montré figure 3.3.
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Figure 3.3 – Spectre de puissance du CMB. On a multiplié les C` par le facteur `(`+
1)/2π. L’échelle angulaire et multipôlaire sont reliées par θ = 180 ◦/`. On représente
ici en traits pleins les spectres de puissance lentillés, avec les contributions scalaires
et vectorielles. En traits pointillés, la contribution tensorielle non lentillée. On a choisi
un rapport tenseur sur scalaire r = 0.1. Ces spectres ont été obtenus à partir des

paramètres de Planck 2013 avec CAMB [Lewis et al. 2000].

3.2.2 Les anisotropies primaires

La température des photons du CMB est liée à l’état du plasma au moment du découplage

par trois mécanismes physiques :

– Les photons émis dans une surdensité (potentiel gravitationnel Φ fort) ont une température

plus élevée : ∆T
T = 2

3δΦ.

– Pour sortir du puits de potentiel, les photons dans une surdensité vont perdre de

l’énergie : ∆T
T = −δΦ.

Ces deux effets combinés forment ce qu’on appelle l’effet Sachs-Wolfe :

∆T SW

T
= −1

3
δΦ . (3.9)
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– La vitesse particulière de l’électron sur lequel le photon diffuse va entrainer un chan-

gement de la température par effet Doppler. La température est alors proportionnelle

à la vitesse radiale :
∆TDoppler(n)

T
∝ v.n . (3.10)

Description du spectre de puissance

La physique responsable des structures présentes dans le spectre de puissance peut être

divisée en trois régions (Certains aspects sont résumés figure 3.4) :

– Les échelles super-horizon (Plateau Sachs-Wolfe) : le spectre de puissance est plat

pour ` ≤ 30 (θ ≥ 6◦). Ces modes étaient super-horizon au moment du découplage.

Ils n’ont donc pas été modifiés depuis la fin de l’inflation, d’où cette indépendance

d’échelle ns ∼ 1 (dans le spectre observé, il y a en réalité une contribution de l’effet

Sachs-Wolfe intégré à bas `, cf. section 3.3.2).

– Les échelles intermédiaires (pics acoustiques) : aux échelles plus petites que l’horizon

(` ≥ 100), on voit des ondulations dans le spectre. Elles sont dues à l’évolution du

plasma entre la fin de la période dominée par le rayonnement et la surface de dernière

diffusion. En effet, à la fin de l’inflation, les fluctuations de la courbure se traduisent en

fluctuation de densité. Les échelles ici concernées sont alors hors de l’horizon, et donc

causalement déconnectées. Lorsque celles-ci rentrent sous l’horizon, elles commencent

à s’effondrer sous l’effet de la gravitation, et les perturbations vont donc s’amplifier.

Alors que la matière noire va simplement continuer à s’effondrer, les baryons, fortement

couplés aux photons (protons et électrons par l’interaction Thomson et photons et

électrons par interaction Compton), vont subir une pression radiative qui entre en

compétition avec l’attraction gravitationnelle, le fluide va se mettre à osciller. La

période de ces oscillations acoustiques pour un mode k est donnée par 2π/kcs, où cs
est la vitesse du son dans le fluide. La vitesse étant déphasée par rapport à la pression,

l’effet Doppler introduit précédemment va être maximum entre 2 pics de compression.

Le premier pic du spectre de puissance à ` ∼ 200 correspond aux échelles qui ont eu

le temps de subir une phase de compression, le deuxième, à celles qui subissent une

phase de compression puis de dilatation (fortes sous densités) etc.

– Les petites échelles (amortissement de Silk [Silk 1968]) : Les photons se découplent

petit à petit des baryons. Les anisotropies ayant une taille plus petite que le libre par-

cours moyen de ces photons vont donc être gommées. De plus, la recombinaison n’étant

pas instantanée, les photons que l’on observe correspondent à l’émission intégrée selon

la ligne de visée sur toute l’épaisseur de la surface de dernière diffusion, et on a donc

un amortissement.

Fonctions de transfert et lien avec le spectre primordial

Les perturbations initiales étant faibles (O(10−5)), leur évolution est linéaire. La résolution

des équations de Boltzmann linéaires permet de lier les a`m aux fluctuations du potentiel
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Δ z eqzdec
time

Figure 8. Seeing Acoustic Oscillations. The grey spots are CDM potential

wells of four different sizes evolving in time. The arrows represent velocities of the

baryon-photon fluid. After zeq , in the matter dominated era, the baryon-photon

fluid can begin to collapse into potential wells which enter the horizon. Acoustic

oscillations on scales smaller than the sound horizon can begin to oscillate. The

imprint of these acoustic oscillations is left in the CMB photons when the Universe

becomes transparent during the period marked “∆zdec”. Thus we see acoustic

oscillations in the snap-shot of the Universe called the surface of last scattering.

The top row corresponds to the largest scale Doppler contribution and contributes

power at scales slightly larger than the main acoustic peak (few degrees). It is

caught at decoupling with maximum velocity. The second row corresponds to the

main acoustic peak in the power spectrum at an angular scale of ∼ 0.5◦ (see Figure

3). This is inappropriately called the “Doppler peak”. It is caught at maximum

compression (= hot) when the velocities are minimal. Potential hills of the same

size (not shown here) produce a rarefaction peak ( = cold). The third row is the

second Doppler peak which fills in the first valley of the power spectrum (∼ 0.3◦).

The last row is the second acoustic peak (∼ 0.2◦). It is a rarefaction peak (= white

spot) for potential wells and a compression peak for potential hills (not shown here).

The compression/rarefaction peaks are 90◦ out of phase with the velocity peaks.

.

17

temps 

Doppler 

Sachs-Wolfe 

Total 

C`

`

Figure 3.4 – Schéma du spectre de puissance. A droite, on voit les structures évoluer
sous l’effet combiné de la gravité et de la pression radiative. Les petites structures,
qui rentrent sous l’horizon plus tôt, évoluent en première. Leur état au moment du
découplage se reflète dans la puissance spectrale à gauche. Le premier pic correspond à

une compression maximale (point froid, cf. (3.9)). Adapté de Lineweaver [1997].

gravitationnel à la fin de l’inflation :

a`m = 4π(−i)`
∫

d3k

(2π)3
∆`(k)Φ(k)Y ∗`m(Ωk) , (3.11)

où les fonctions ∆`(k) sont appelées fonctions de transfert, Ωk représente l’angle solide

dans l’espace de Fourier. Elles contiennent toute l’évolution (Sachs-Wolfe, Doppler etc.),

ainsi que la projection géométrique de k vers `. On peut alors obtenir le spectre de

puissance du CMB :

〈a`1m1a
∗
`2m2
〉 = (4π)2(−i)`1+`2

∫
d3k1

(2π)3

d3k2

(2π)3
∆`1(k1)∆`2(k2)

×(2π)3PΦ(k1)δ(k1 − k2)Y ∗`1m1
(Ω1)Y`2m2(Ω2) . (3.12)

On peut alors utiliser la formule :

δ(k) =
1

(2π)3

∫
d3xeik.x , (3.13)
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et le développement

eik.x = (4π)
∑
`

i`j`(kx)
∑
m

Y ∗`m(Ωk)Y`m(Ωx) , (3.14)

où les fonctions j`(kx) sont les fonctions sphériques de Bessel. Avec la normalisation :∫ ∞
0

dxx2j`1(k1x)j`2(k2x) =
π

2k2
1

δ(k1 − k2) , (3.15)

on obtient finalement :

C` =
2

π

∫
dkk2∆2

` (k)PΦ(k) , (3.16)

Les calculs de ces fonctions de transfert [Bardeen et al. 1986; Bond et Szalay 1983] ont

permis de prédire la forme du spectre de puissance [Bond et Efstathiou 1987]. Elles sont

aujourd’hui intensément utilisées dans des codes tels que CAMB (Code for Anisotropies

in the Microwave Background) [Lewis et al. 2000], basé lui même sur CMBfast [Seljak et

Zaldarriaga 1996a], ou CLASS (Cosmic Linear Anisotropy Solving System) [Lesgourgues

2011].

On peut montrer que pour les modes au delà de l’horizon, ∆` ∝ −1
5j`(kx) (cf. par

exemple Baumann [2014]). Avec la relation :

∫ ∞
0

d lnx′j2
` (x′) =

1

2`(`+ 1)
, (3.17)

on a, pour un spectre primordial invariant d’échelle, k3

2π2PΦ(k) = As :

`(`+ 1)

2π
C` ∼ As . (3.18)

On représente donc souvent le spectre D` ≡ `(`+1)
2π C` (cf. figure 3.3).

Spectre de puissance et paramètres cosmologiques

L’un des grands intérêts du spectre de puissance réside dans sa dépendance en fonction

des paramètres cosmologiques. Celle-ci n’est pas triviale et les effets sont souvent corrélés,

ce qui rend leur analyse complexe (cf. [Planck Collaboration 2013f]). On va ici décrire

très brièvement les effets de certains de ces paramètres sur le spectre (on pourra trouver

de nombreux détails et figures dans la thèse de Hu [1995]) :

– Ωk : La courbure va changer la position des pics : dans un univers ouvert, on perçoit

une taille angulaire plus petite.
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– Ωb : Le principal effet est dû à l’inertie des baryons : lors des oscillations, la phase

de compression gravitationnelle est amplifiée, celle de dilatation est réduite. Cette

asymétrie va augmenter l’écart relatif entre les pics pairs et impairs. La vitesse du son

est aussi liée à la densité de baryons. Elle va donc avoir un effet sur la position et

la fréquence des pics acoustiques. Une augmentation de la densité va aussi diminuer

la contribution Doppler, ce qui va augmenter le contraste pic/creux. Enfin, son aug-

mentation va réduire le libre parcours moyen des photons pendant la recombinaison

et donc augmenter l’amortissement.

– Ωm : si on augmente la densité de matière globale, on va augmenter zeq. Cela va

modifier le taux d’expansion et donc la position globale des pics.

– ΩΛ : Si on augmente cette densité, en laissant la densité totale fixe, cela va modifier

la position des pics, l’effet est dégénéré avec celui de la matière. On verra plus loin

que cela va augmenter aussi l’effet Sachs Wolfe intégré tardif.

– As et ns : Ces paramètres sont directement reliés à l’amplitude et à l’inclinaison du

spectre.

– r : les modes tensoriels vont augmenter la puissance aux grandes échelles.

3.2.3 Polarisation du CMB

L’interaction Thompson des photons dans le plasma anisotrope au moment du découplage

peut polariser le rayonnement [Rees 1968b]. La section efficace de cette interaction pour

un photon incident de vecteur polarisation linéaire ε, diffusé avec le vecteur ε′ est donnée

par :

dσ = σ2
T |ε.ε′|2dΩ , (3.19)

où σT = e2

4πε0mc2
est la section efficace de Thompson. La polarisation résultante est

linéaire dans la direction perpendiculaire au plan de diffusion.

Génération de la polarisation

Si le flux de photons incidents sur un électron est isotrope, la polarisation sera nulle en

moyenne. Seules les anisotropies quadrupôlaires locales vont générer de la polarisation

(pour une anisotropie dipôlaire, les contributions des deux pôles s’annulent en moyenne).

Lors de la recombinaison, de telles quadrupôles sont naturellement présents : pour un

électron dans une surdensité par exemple, le plasma proche du centre de la surdensité

va s’effondrer plus vite que lui, celui plus loin moins vite. Dans son référentiel, ces deux

régions s’éloignent (voir figure 3.5). Dans les directions tangentielles, les régions tombent

à la même vitesse dans la direction radiale ; dans le référentiel de l’électron, ils semblent

s’approcher. Le flux de photons reçu par l’électron présente donc une anisotropie qua-

drupôlaire. Pour le cas d’une surdensité (sous densité), la polarisation résultant de cet

effondrement gravitationnel est orientée de façon radiale (tangentielle). En approchant
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de la surdensité, la pression prend le dessus, et l’effet s’inverse. On verra au chapitre sui-

vant que cette structure autour des points froids (chauds) est observée dans les données

Planck.

Les anisotropies décrites jusqu’ici sont de type scalaire, et les structures sont symétriques.

On a vu au chapitre précédent que l’inflation générait aussi des ondes gravitationnelles

responsables de perturbations de type tensorielles. Celles-ci vont déformer la métrique

de façon non symétrique. On va pouvoir caractériser cette symétrie en utilisant une

paramétrisation particulière, décrite dans la section suivante.

La cosmologie et le fond diffus micro-onde 49

d’un point froid, et donc un champ E négatif et à un point chaud correspondra une
polarisation E positive.

à plus petite échelle, les fluctuations subissent des oscillations acoustiques. Une
sur-densité peut aussi bien être en train d’augmenter ou de diminuer, et donc le champ
de vitesse peut être divergent ou convergent : la corrélation TE peut donc aussi bien
être positive que négative, et elle oscille à une fréquence double de E ou T .

E < 0

E > 0

Fig. 1.18: Génération de polarisation de type E :

La mesure de la polarisation du CMB, bien que difficile de par son faible niveau,
apportera une grande quantité d’informations pour la cosmologie (mesure des para-
mètres cosmologiques, tests de consistance, tests de l’inflation), comme le montre la
section suivante.

1.4.3 Intérêt cosmologique de la polarisation

Mesure des paramètres cosmologiques

Les fluctuations de la polarisation du CMB, de la même manière que celle de
la température, dépendent des différents paramètres cosmologiques. Toutefois, les
fluctuations de température peuvent être générées par des fluctuations de la métrique
au cours du trajet entre la surface de dernière diffusion et nous, au contraire de la
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Figure 3.5 – Génération de la polarisation linéaire. A gauche, figure tirée de la thèse
de Cyrille Rosset [Rosset 2003] : Dans le référentiel d’un électron en chute vers une
surdensité, le flux de photons émis par les régions qui l’entourent a une anisotropie
quadrupôlaire. A droite, la polarisation résultant d’une anisotropie quadrupôlaire, on

représente ici au centre l’électron, et le flux qu’il diffuse dans notre direction.

Paramètres de Stokes et modes E et B

Pour une onde électromagnétique E(t), de pulsation ω0 :

E(t) = Ex(t) + Ey(t) = Ax(t) cos(ω0t+ φx(t))x̂ +Ay(t)cos(ω0t+ φy(t))ŷ , (3.20)

on définit les paramètres de Stokes I, Q, U et V :

I = 〈Ex(t)2〉+ 〈Ey(t)2〉 (3.21)

Q = 〈Ex(t)2〉 − 〈Ey(t)2〉 (3.22)

U = 〈2AxAy cos(φx − φy)〉 (3.23)

V = 〈2AxAy sin(φx − φy)〉 . (3.24)

I est l’intensité totale, et correspond à la température. La polarisation linéaire peut

être décrite par Q et U. Le paramètre V caractérise la polarisation de type circulaire,
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qui est inexistante pour les photons du CMB. Ces paramètres ne sont pas invariants

par rotation, et un autre formalisme a été introduit. On décompose dans la base des

harmoniques sphériques de spin 2 :

(Q± iU)(Ω) =
∑
`m

±2a`m ±2Y`m(Ω) . (3.25)

On définit alors les champs E et B [Kamionkowski et al. 1997; Seljak et Zaldarriaga

1996b] :

aE`m =
+2a`m + −2a`m

2
(3.26)

aB`m = i
+2a`m − −2a`m

2
. (3.27)

Les notations E et B viennent d’une analogie avec les champs électriques et magnétiques :

E représente la partie scalaire de la polarisation, B sa partie pseudo-scalaire. On peut re-

construire un champ E(Ω) et B(Ω), avec la transformée en harmonique sphérique inverse.

On va alors pouvoir créer des spectres de puissance CEE` , CBB` et des spectres croisés

CTE` , CTB` et CEB` . La polarisation E étant maximale là où la vitesse est grande, d’après

le raisonnement de la section précédente, son spectre (EE) va être déphasé par rapport

au spectre TT. Les spectres CTB` et CEB` sont nuls dans le modèle de concordance avec

inflation (on peut montrer ce résultat en considérant leur parité opposée). Cependant,

certains phénomènes théoriques, par example liés à la biréfringence du vide, ou des effets

instrumentaux, peuvent créer de la puissance croisée de ce type (voir la thèse de Gaël

Roudier [Roudier 2011]). On a vu que les perturbations scalaires étaient symétriques ;

elles ne créent donc que des modes E. Les perturbations tensorielles, asymétriques créent

de la polarisation E et B. La détection des modes B est alors une signature des ondes

gravitationnelles produites pendant l’inflation. De nombreuses expériences essaient de

détecter ce signal, très faible et très sensible à certains effets systématiques. Comme

on l’a annoncé dans le chapitre précédent, la détection des modes B a été annoncée

récemment par l’équipe de BICEP2, mais il se peut qu’une partie ou même la totalité

du signal soit en fait non-cosmologique. La polarisation E a quant à elle été détectée pour

la première fois par l’expérience DASI [Kovac et al. 2002], et son spectre est aujourd’hui

connu avec précision.

3.3 Les anisotropies secondaires

Le fond diffus cosmologique décrit jusqu’à présent suppose qu’il n’a pas interagi depuis

son émission à la surface de dernière diffusion. En réalité, l’évolution de l’univers pendant

son trajet va le modifier. Dans cette section, on va principalement décrire les anisotropies

secondaires en température.
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3.3.1 Reionisation

Dans la période qui suit la recombinaison (les âges sombres), l’univers est principale-

ment empli d’hydrogène neutre, et de quelques atomes légers. Cependant, ceux-ci vont

s’agglomérer autour des surdensités de matière, et former des nuages denses. Dans ces

nuages vont se former les premières étoiles (de population III), des galaxies naines, ainsi

que les Quasars 1. Ces sources vont émettre des photons au delà de l’énergie d’ionisation

de l’hydrogène [Gunn et Peterson 1965]. On a alors un univers fragmentaire (patchy)

formé de bulles ionisées autour des sources.

Lorsque cette reionisation a lieu, pour z ≈ 6 − 15, la densité d’hydrogène est faible.

Cependant, une partie des photons du CMB va diffuser, et on a un amortissement du

spectre de puissance par un facteur e−2τ , où τ est la profondeur optique des électrons.

L’amplitude du spectre observé est donc Ase
−2τ . La reionisation a aussi un impact

important sur la polarisation et ajoute de la puissance à bas ` (cf. par exemple Doré

et al. [2007]).

3.3.2 Effet Sachs Wolfe intégré

Lorsqu’un photon traverse une structure massive, il interagit gravitationnellement : en

entrant dans le potentiel, il subit un décalage gravitationnel vers le bleu, et en sortant,

un décalage vers le rouge. Si ce potentiel est en évolution, comme c’est le cas en présence

d’énergie noire, qui accélère l’expansion et fait donc décroitre ce potentiel, il va y avoir

un effet net sur le photon. Les photons du CMB apparaissent plus chauds lorsqu’ils

croisent des régions sur-denses, et moins chauds pour les régions sous-denses [Sachs

et Wolfe 1967]. C’est l’effet Sachs-Wolfe Intégré (SWI) tardif. Il existe aussi un effet

SWI précoce, si la matière ne domine pas encore complètement après le découplage. La

pression radiative fait décroitre les potentiels sous l’horizon sonore, et on a donc effet

autour du premier pic acoustique.

∆T SWI

TCMB
= 2

∫ η0

ηrec

dη
∂Φ

∂η
, (3.28)

où Φ est le potentiel gravitationnel et η le temps conforme (intégré ici entre la re-

combinaison ηrec et aujourd’hui η0. L’effet SWI permet d’étudier l’énergie noire puisque

l’expansion accélérée va diluer les potentiels gravitationnels récents, on a donc un surplus

de puissance à grande échelle. Cet effet est difficile à séparer des fluctuations produites

à la recombinaison, mais on peut le détecter par corrélation croisée avec les structures

[Crittenden et Turok 1996].

L’effet prenant en compte l’évolution non linéaire de la formation des structures, qui

crée une évolution du potentiel gravitationnel, et donc un effet analogue au SWI, est

appelé effet Rees-Sciama.

1. Ces objets seraient des trous noirs super-massifs résultant de l’effondrement de nuages d’hydrogène
de O(109)M�. Les phénomènes d’accrétion de matière autour du trou noir produisent de la lumière très
énergétique.
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3.3.3 Lentillage faible

Les photons du CMB subissent des déviations par les structures lors de leur parcours

depuis la surface de dernière diffusion, de l’ordre de 2′, cohérentes sur quelques degrés.

Elles ont pour effet d’adoucir les pics acoustiques, de générer de la puissance dans le

spectre à haut multipôle et de convertir les modes E de la polarisation en mode B. Ce

dernier effet a été détecté et caractérisé par des observations au sol [Hanson et al. 2013;

The POLARBEAR Collaboration 2014].

On peut mesurer le lentillage directement à partir de sa statistique (essentiellement

grâce à la fonction à 4-points), ou en faisant de la corrélation croisée avec les relevés

des grandes structures, aux z où l’effet est attendu. On peut alors estimer une carte du

potentiel de lentillage, ainsi que son spectre de puissance [Planck Collaboration 2013g].

La mesure du lentillage dépend de ΩΛ et Ωm de façon différente du CMB. Il permet de

lever certaines dégénérescences ; le spectre de puissance du lentillage est lié à l’amplitude

du spectre primordiale, on va donc pouvoir lever la dégénérescence As − τ . Il va aussi

permettre de lever la dégénérescence Ωk − ΩΛ [Stompor et Efstathiou 1999].

Figure 3.6 – Cartes non-gaussiennes, simulées avec le PSM.

3.3.4 Effet Sunyaev Zel’dovitch

Les amas de galaxies, formés au cours de la structuration progressive de l’univers,

peuvent atteindre des masses de ≈ 1015M�. Au sein de ces amas, une partie de la

masse se trouve sous la forme de gaz ionisé diffus, émettant dans les X. Les électrons

libres de ce gaz vont réagir avec les photons du CMB par interaction Compton inverse.

C’est ce qu’on appelle l’effet SZ [Sunyaev et Zeldovich 1970; 1972]. On pourra se référer

aux revues par Carlstrom et Birkinshaw [Birkinshaw 1999; Carlstrom et al. 2002].

La section efficace de cette interaction est celle de la diffusion de Thompson σT . La

profondeur optique intégrée sur la ligne de visée l est donc : τ =
∫
neσTdl. Pour un

amas typique, on a τ = O(10−2).
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tSZ

L’effet tSZ (thermal Sunyaev Zel’dovitch) est dû à l’agitation thermique des électrons,

à la température Te = O(keV), ce qui correspond à une émission dans les rayons X.

Pour les amas très massifs, les électrons peuvent être relativistes, on parle alors de

tSZ relativiste. Les photons du CMB à une température TCMB(z) vont interagir avec

ce gaz chaud à la température Te, et par thermalisation, ils vont globalement gagner

de l’énergie. Cette diffusion est décrite par les équations de Kompaneets [Kompaneets

1956]. La distorsion spectrale est alors donnée par :

∆ItSZν

I0
= y

x4ex

(ex − 1)2

[
x(ex + 1)

ex − 1
− 4

]
, (3.29)

où x = hν
kBTCMB

, et y est le facteur de Comptonisation :

y =

∫
neσT

kBTe
mec2

dl , (3.30)

où me est la masse de l’électron. Iν est la loi d’émission du corps noir du CMB (3.2) et

I0 = 2 (kBTCMB)3

(hc)2 . L’effet sur la température est alors :

∆T tSZ

T
= y

[
x(ex + 1)

ex − 1
− 4

]
. (3.31)

La dépendance spectrale est représentée figure 3.7. Cette dépendance permet d’extraire

l’effet SZ des cartes de CMB pour détecter des amas, ainsi que le SZ diffus.

On peut remarquer que cet effet ne dépend que de la température de l’amas et la densité

d’électrons, intégrés sur la ligne de visée. Étant indépendant du décalage spectral, cet

effet est utile pour détecter des amas lointains, alors que l’émission X de tels amas est

décalée vers le rouge, ce qui rend difficile la détection. L’effet tSZ est aussi utilisé pour

faire du comptage d’amas, sonde qui sert principalement à contraindre les paramètres

Ωm et σ8 (on pourra se référer à la thèse de Matthieu Roman [Roman 2014]).

kSZ

L’effet kSZ (kinetic Sunyaev Zel’dovitch) est quant à lui dû au mouvement d’ensemble

des électrons du gaz chaud par rapport au référentiel du CMB, qui provoque une dis-

torsion spectrale par effet Doppler. Dans la limite non-relativiste, on a :

∆IkSZν

I0
= −vl

c
τ

x4ex

(ex − 1)2
, (3.32)

où vl est la vitesse selon la ligne de visée. L’effet sur la température est :

∆T kSZ

T
= −vl

c
τ , (3.33)
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60 Amas de galaxies et effets Sunyaev-Zel’dovich

– la différence d’intensité spécifique introduite par l’amas dépend simplement du pa-
ramètre y qui est proportionnel à Tene.

Remarquons, pour finir, que l’expression de l’effet SZ thermique ne fait pas intervenir
le redshift z de l’amas diffusant. Cette propriété fait de l’effet SZ thermique un moyen
de détection d’amas de galaxies lointains prometteur. Seul l’effet géométrique de taille
angulaire de l’amas sur le ciel rentre en jeu. Un amas résolu, situé près de nous, sera donc
détecté plus facilement que le même amas (toujours résolu) placé à un redshift plus grand.
Si l’amas est non résolu, l’effet de dilution du flux de l’amas dans le lobe instrumental avec
le redshift intervient.

Fig. 2.3: Dépendance spectrale des effets SZ thermique et cinétique. A gauche en terme de ∆Iν
I0

et
à droite en ∆Tcmb. La courbe rouge et pleine donne la distorsion spectrale de l’effet SZ
thermique non relativiste, la courbe bleue en tiret celle de l’effet SZ cinétique. J’ai choisi un
amas de profondeur optique τ = 10−2 et de température kTe = 5keV soit y ∼ 10−4. La
vitesse particulière radiale a été fixée à vr = 1.000 kms−1, valeur volontairement élevée,
pour rendre la comparaison avec l’effet thermique plus facile.

2.2.2 L’effet SZ cinétique

L’effet SZ cinétique est dû au mouvement d’ensemble des électrons de l’amas dans le
reférentiel du fond diffus cosmologique. Il dépend donc de la vitesse particulière de l’amas,
vitesse exprimée dans le référentiel du CMB (comobile). Les vitesses attendues des amas
dans ce référentiel sont relativement faibles (de l’ordre de 500 kms−1). L’amas de galaxies
en mouvement dans le référentiel du CMB ne perçoit pas un rayonnement isotrope. La
diffusion Compton inverse sur les électrons tend à réuniformiser ce rayonnement. Ainsi un
observateur au repos dans le référentiel du CMB verra au contraire une variation d’intensité
dans la direction de l’amas. C’est un effet purement dipôlaire du rayonnement du CMB.
L’expression de la distorsion spectrale induite par cet effet SZ sur le CMB est obtenue en
annexe. L’amplitude de l’effet SZ cinétique est environ un ordre de grandeur plus faible
que celle de l’effet SZ thermique. Elle prend la forme suivante :

Figure 3.7 – Distorsions spectrales du SZ. A gauche : distorsion spectrale au niveau
de l’intensité, pour un amas de y = 10−4 (τ = 10−2, kBTe = 5 keV), de vitesse vr =
1000km s−1. A droite : les mêmes distorsions, mais au niveau de la température du
CMB. On voit que même pour cet amas dont la vitesse est exagérée, l’effet kSZ provoque
une modification de la température de l’ordre de 0.1 mK, avec un spectre identique
à celui du CMB. L’effet tSZ est plus accessible, avec une dépendance spectrale bien
particulière, et une intensité de l’ordre du mK. Figures tirées de la thèse de Jean Baptiste

Melin [Melin 2004].

Cet effet est donc une sonde de la vitesse des amas, ce qui permet de tester les scénarios

de formation des structures. Étant sensible à tous les électrons ionisés, indépendamment

de leur température, il sert de leptomètre. On voit figure 3.7 que le kSZ pour un amas

très massif produit un changement de la température de quelques mK. Le spectre étant

celui d’un corps noir, cette effet est très difficile à différencier du CMB. On reviendra

plus en détail sur cet effet, et une méthode adaptée pour le détecter en utilisant les

relevés à grande échelle dans le chapitre 8.

3.4 Les avant-plans

De nombreuses sources, galactiques ou extragalactiques, émettent dans les fréquences

d’observation du CMB ; on parle d’avant-plans.

3.4.1 Le fond infrarouge lointain

Dans les galaxies poussiéreuses à formation d’étoiles (DSFG : Dusty Star Forming Ga-

laxies), à z ≈ 2, la poussière entourant les jeunes étoiles est chauffée par les UV, et cette

radiation thermique est décalée vers le rouge par l’expansion (cf. la revue par Lagache

et al. [2005]). Cette émission diffuse dans l’infrarouge (observable à ≥ 200 GHz) forme

le fond infrarouge lointain (CIB : Cosmic Infrared Background). Ce signal a été détecté

pour la première fois dans les données de COBE par Puget et al. [1996], et son étude

permet d’étudier la formation stellaire à haut décalage spectral.
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3.4.2 Les sources radio

Les sources radio sont principalement des galaxies (à z ≈ 1) dans lesquelles un noyau

actif de galaxie induit de forts champs magnétiques. Les électrons vont y produire de

l’émission synchrotron et free-free. Leur loi d’émission est Iν ∝ ν−0.7 [Tucci et al. 2011]

et leur signal nous parvient aux fréquences de l’ordre de 100 GHz [González-Nuevo et al.

2005; Toffolatti et al. 1998]. Planck détecte par exemple quelques milliers de sources dans

ces fréquences centrales [Planck Collaboration 2013j]. Les sources non détectées forment

un fond diffus, qui contribue au spectre de puissance principalement à haut multipôle.

3.4.3 Les avant-plans galactiques

La voie lactée est omniprésente dans notre champ d’observation. Plusieurs émissions

dans le domaine des micro-ondes vont voiler le CMB. De nombreuses observations et de

nombreux modèles on permis de décrire ces émissions. On pourra se référer à la thèse de

Guillaume Patanchon pour une introduction détaillée [Patanchon 2003]. Les principaux

avant-plans connus sont :

– L’émission thermique de la poussière interstellaire : ces grains de poussière de diamètre

inférieur au micromètre absorbent la lumière UV des étoiles, et ré-émettent selon un

corps gris Iν = Bν(Tp)ν
β, de température Tp ≈ 20K, et de puissance β ≈ 2− 3. Cette

émission domine donc à haute fréquence.

– L’émission synchrotron due aux électrons ultra-relativistes spiralant dans les champs

magnétiques environnants. L’émission est modélisée par une loi de puissance νβ, avec

β ≈ −3, qui domine donc à basse fréquence.

– L’émission free-free (ou Bremsstrahlung) est produite par les électrons freinés par les

champs électriques des régions ionisées. Elle domine aussi à basse fréquence, avec

β ≈ −2.

– Les transitions moléculaires : les nuages moléculaires dans notre galaxie émettent dans

les fréquences d’observations. Les principales lignes sont émises par le monoxyde de

carbone 12CO, à 115.27 GHz, 230.54 GHz, et 345.80GHz. Elles ont été mesurées par

Dame et al. [2001].

– L’émission anormale, dont une explication plausible est la poussière en rotation. Celle

ci domine aussi à basse fréquence.

– La lumière zodiacale, produite par les grains de poussière du système solaire, et donc

principalement dans le plan écliptique, avec une structure en bande (cf. [Planck Col-

laboration 2013d]).

La figure 3.8 montre la dépendance en fréquence des avant-plans par rapport au CMB,

ainsi que le spectre de puissance angulaire. On verra au chapitre suivant que ces signa-

tures bien particulières permettent de séparer le CMB de ces avant-plans.

3.5 Bispectre du CMB

On a vu au chapitre 2 que l’information sur la non-gaussianité des perturbations initiales,

qui permet de distinguer différents modèles d’inflation, est principalement dans le signal
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Figure 3.8 – Spectre de puissance et dépendance en fréquence des avant-plans. Les
traits pleins sont basés sur les mesures, alors que les pointillés sont des extrapolations.
A gauche, le spectre de puissance à 100GHz. A droite, la dépendance en fréquence de la
température des avant-plans en KCMB, estimée à haute latitude galactique, à ` = 200.
La remontée à haute fréquence de toutes les composantes est principalement due à la

chute de l’intensité du CMB. Figure tirée de Planck Collaboration [2013a].

bispectral. Dans cette section, on va calculer le bispectre du champ de température du

CMB, sa variance, et son lien avec le bispectre primordial.

3.5.1 Bispectre d’un champ de température

Le bispectre angulaire du CMB [Luo et Schramm 1993] est défini comme :

Bm1m2m3
`1`2`3

≡ 〈a`1m1a`2m2a`3m3〉 . (3.34)

Il est lié à la fonction de corrélation à 3-points du champ de température :

ξ(Ω1,Ω2,Ω3) =

〈
∆T (Ω1)

TCMB

∆T (Ω2)

TCMB

∆T (Ω3)

TCMB

〉
=

∑
`i,mi

〈a`1m1a`2m2a`3m3〉Y`1m1(Ω1)Y`2m2(Ω2)Y`3m3(Ω3) . (3.35)

Dans le cas d’un ciel invariant par rotation, on peut introduire le bispectre réduit b`1`2`3 ,

indépendant de m :

〈a`1m1a`2m2a`3m3〉 = G`1`2`3m1m2m3
b`1`2`3 , (3.36)

où G`1`2`3m1m2m3
est l’intégrale de Gaunt, qui n’est qu’une fonction géométrique, indépendante

de la physique, contenant la dépendance en m :

G`1`2`3m1m2m3
≡
∫
Y`1m1(Ω)Y`2m2(Ω)Y`3m3(Ω) dΩ = h`1`2`3

(
`1 `2 `3
m1 m2 m3

)
. (3.37)
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h`1`2`3 est un facteur défini comme suit :

h`1`2`3 =

√
(2`1 + 1)(2`2 + 1)(2`3 + 1)

4π

(
`1 `2 `3
0 0 0

)
. (3.38)

Le symbole de Wigner 3j (entre parenthèses), impose :

1) l’inégalité triangulaire : |`1 − `2| ≤ `3 ≤ `1 + `2,

2) la parité : `1 + `2 + `3 = 2n, pour n ∈ N, et

3) m1 +m2 +m3 = 0.

Le bispectre est donc défini dans un domaine multipôlaire bien particulier, représenté

figure 3.9.
Planck Collaboration: Planck 2013 Results. XXIV. Constraints on primordial NG

Fig. 1. Permitted observational domain of Eq. (27) for the CMB bispec-
trum b`1`2`3 . Allowed multipole values (`1, `2, `3) lie inside the shaded
“tetrapyd” region (tetrahedron+pyramid), satisfying both the triangle
condition and the experimental resolution ` < L⌘ `max.

where C�1 is the inverse of the covariance matrix C`1m1,`2m2 ⌘ha`1m1 a`2m2i and N is a suitable normalization chosen to produce
unit response to bth

`1`2`3
.

In the expression of the optimal estimator above we note the
presence of two contributions, one (hereafter defined the “cubic
term” of the estimator) is cubic in the observed a`m and corre-
lates the bispectrum of the data to the theoretical fitting template
bth
`1`2`3

, while the other is linear in the observed a`m (hereafter,
the “linear term”), which is zero on average. In the rotationally-
invariant case the linear term is proportional to the monopole in
the map, which has been set to zero, so in this case the estima-
tor simply reduces to the cubic term. However, when rotational
invariance is broken by realistic experimental features such as
a Galactic mask or an anisotropic noise distribution, the linear
term has an important e↵ect on the estimator variance. In this
case, the coupling between di↵erent ` would in fact produce a
spurious increase in the error bars (coupling of Fourier modes
due to statistical anisotropy can be “misinterpreted” by the esti-
mator as NG). The linear term correlates the observed a`m to the
power spectrum anisotropies and removes this e↵ect, thus restor-
ing optimality (Creminelli et al. 2006; Yadav et al. 2008, 2007).

The actual problem with Eq. (32) is that its direct imple-
mentation to get an optimal fNL estimator would require mea-
surement of all the bispectrum configurations from the data. As
already mentioned at the beginning of this section, the compu-
tational cost of this would scale like `5max and be totally pro-
hibitive for high-resolution CMB experiments. Even taking into
account the constraints imposed by isotropy, the number of mul-
tipole triples {`1, `2, `3} is of the order of 109 at Planck resolu-
tion, and the number of di↵erent observed bispectrum configu-
rations b̂`1`2`3m1m2m3 is of the order of 1015. For each of them, costly
numerical evaluation of the Wigner symbol is also required. This
is completely out of reach of existing supercomputers. It is then
necessary to find numerical solutions that circumvent this prob-
lem and in the following subsections we will show how the dif-
ferent estimators used for the fNL Planck data analysis address

this challenge. Before entering into a more accurate description
of these di↵erent methods, we would like however to stress again
that they are all going to be di↵erent implementations of the opti-
mal fNL estimator defined by Eq. (32); therefore they are concep-
tually equivalent and expected to produce fNL results that are in
very tight agreement. This will later on allow for stringent vali-
dation tests based on comparing di↵erent pipelines. On the other
hand, it will soon become clear that the di↵erent approaches that
we are going to discuss also open up a range of additional ap-
plications beyond simple fNL estimation for standard bispectra.
Such applications include, for example, full bispectrum recon-
struction (in a suitably smoothed domain), tests of directional
dependence of fNL, and other ways to reduce the amount of data,
going beyond simple single-number fNL estimation. So di↵erent
methods will also provide a vast range of complementary infor-
mation.

Another important preliminary point, to notice before dis-
cussing di↵erent techniques, is that none of the estimators in
the following sections implement exactly Eq. (32), but a slightly
modified version of it. In Eq. (32) the CMB multipoles always
appear weighted by the inverse of the full covariance matrix.
Inverse covariance filtering of CMB data at the high angular
resolutions achieved by experiments like WMAP and Planck is
another very challenging numerical issue, which was fully ad-
dressed only recently (Smith et al. 2009; Komatsu et al. 2011;
Elsner & Wandelt 2013). For our analyses we developed two in-
dependent inverse-covariance filtering pipelines. The former is
based on an extension to Planck resolution of the algorithm used
for WMAP analysis (Smith et al. 2009; Komatsu et al. 2011); the
latter is based on the algorithm described in Elsner & Wandelt
(2013). However, detailed comparisons interestingly showed
that our estimators perform equally well (i.e., they saturate the
Cramér-Rao bound) if we approximate the covariance matrix as
diagonal in the filtering procedure and we apply a simple di↵u-
sive inpainting procedure to the masked areas of the input CMB
maps. A more detailed description of our inpainting and Wiener
filtering algorithms can be found in Sect. 3.3.

In the diagonal covariance approximation, the minimum
variance estimator is obtained by making the replacement
(C�1a)`m ! a`m/C` in the cubic term and then including the
linear term that minimizes the variance for this class of cubic
estimator (Creminelli et al. 2006). This procedure leads to the
following expression:

f̂NL =
1
N

X

`i,mi

G `1 `2 `3m1m2m3
b̃th
`1`2`3
⇥

"
ã`1m1

C̃`1

ã`2m2

C̃`2

ã`3m3

C̃`3
� 6

C̃`1m1,`2m2

C̃`1C̃`2

ã`3m3

C̃`3m3

#
, (33)

where the tilde denotes the modification of C` and b`1`2`3 to in-
corporate instrument beam and noise e↵ects, and indicates that
the multipoles are obtained from a map that was masked and pre-
processed through the inpainting procedure detailed in Sect. 3.3.
This means that

b̃`1`2`3 ⌘ b`1 b`2 b`3 b`1`2`3 , C̃` ⌘ b2
`C` + N` , (34)

where b` denotes the experimental beam, and N` is the noise
power spectrum. For simplicity of notation, in the following we
will drop the tilde and always assume that beam, noise and in-
painting e↵ects are properly included.
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Figure 3.9 – Multipôles autorisés (`1, `2, `3) dans le bispectre du CMB. Le tétraèdre
représente la région définie par le symbole de Wigner 3j, et la pyramide est limitée par

la résolution de la carte considérée : ` ≤ `max Planck Collaboration [2013i].

On peut aussi définir une quantité,B`1`2`3 , exprimable en fonction des cartes en température :

B`1`2`3 =

〈∫
dΩT`1(Ω)T`2(Ω)T`3(Ω)

〉
, (3.39)

où

T`(Ω) =
∑
m

a`mY`m(Ω) (3.40)

est la carte filtrée (sans dimension) pour un multipôle donné.

En injectant (3.40) dans (3.39), on montre aisément que ce bispectre est relié au bispectre

réduit :

B`1`2`3 = h2
`1`2`3b`1`2`3 . (3.41)
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On note

N `1`2`3
∆ = h2

`1`2`3 , (3.42)

le nombre de triangles (`1, `2, `3) possibles sur la sphère.

Le bispectre d’une carte donnée de CMB TObs est alors :

BObs
`1`2`3 =

∫
dΩTObs

`1 (Ω)TObs
`2 (Ω)TObs

`3 (Ω) . (3.43)

3.5.2 Variance du bispectre

Par définition, la variance du bispectre est donnée par :

Var(B`1`2`3) = 〈B`1`2`3B`1`2`3〉 − 〈B`1`2`3〉 〈B`1`2`3〉 . (3.44)

Pour ce calcul, on se place dans le cas d’une faible non-gaussianité 2, on peut considérer

〈B`1`2`3〉 ∼ 0, et on a [Luo 1994] :

Var(B`1`2`3) = N `1`2`3
∆ 〈a`1m1a`2m2a`3m3a

∗
`1m1

a∗`2m2
a∗`3m3

〉 . (3.45)

On a ici utilisé l’égalité :

∑
m1,m2,m3

(
`1 `2 `3
m1 m2 m3

)(
`1 `2 `3
m1 m2 m3

)
= 1 . (3.46)

En utilisant le théorème de Wick, on obtient :

Var`1`2`3 ≡ Var(B`1`2`3) = N `1`2`3
∆ g`1`2`3C`1C`2C`3 , (3.47)

où g`1`2`3 vaut 6 si tous les ` sont égaux, 2, si deux ` sont égaux et 1 sinon, et C` =

〈a`ma∗`m〉.

3.5.3 Prédictions théoriques du bispectre

On peut prédire le bispectre théorique du CMB Bth
`1`2`3

découlant du bispectre à la fin

de l’inflation prédit par différentes théories BΦ(k1, k2, k3) (cf. chapitre 2). En utilisant

les fonctions de transfert ∆`(k), introduites en section 3.2.2, et l’expression (3.11), on

2. Condition qui semble être satisfaite au vu des observations les plus récentes. Cette condition est
discutée par exemple dans Liguori et al. [2010b]
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obtient [Komatsu et Spergel 2001] :

Bth
`1`2`3 = N `1`2`3

∆

(
2

π

)3 ∫ ∞
0

r2dr

∫
dk1dk2dk3(k1k2k3)2BΦ(k1, k2, k3)

×∆`1(k1)∆`2(k2)∆`3(k3)j`1(k1r)j`2(k2r)j`3(k3r) . (3.48)

Ici, toute la physique inflationnaire est inclue dans le bispectre BΦ(k1, k2, k3), les fonc-

tions de transfert représentent l’évolution des modes entre la fin de l’inflation et l’émission

du CMB, et les fonctions de Bessel sphériques j`(kr) permettent la projection sur la

sphère.

3.6 fNL du CMB

Le signal bispectral est bien trop faible pour être mesuré pour un triplet de ` individuel.

Au lieu de cela, on mesure l’amplitude correspondant à un certain modèle, le paramètre

de non-linéarité fNL, introduit en section 2.4.1.

On peut décomposer l’espérance du bispectre comme :

〈B`1`2`3〉 =
∑

i

f
(i)
NLB

th
`1`2`3 , (3.49)

où les B
th (i)
`1`2`3

sont les bispectres de différents types, normalisés avec f
(i)
NL = 1, et f

(i)
NL

leur amplitude correspondante.

On pourra alors confronter les mesures aux différentes théories produisant des fNL.

L’estimateur optimal et son implémentation sont expliqués au chapitre 5.

3.7 Non-gaussianité non primordiale

Dans ce chapitre, les processus physiques entre l’inflation et la recombinaison ont été

considérés comme linéaires. Cette approximation est valable pour l’étude du spectre de

puissance, mais la prise en compte des effets non-linéaires va produire un signal bispectral

dans la température du CMB dès son émission à la surface de dernière diffusion. Après

le découplage, l’évolution complexe des perturbations et en particulier leurs interactions

non linéaires avec l’univers en structuration est source de non-gaussianité. De plus,

on a vu que le signal micro-onde observable est fortement pollué par les avant-plans

galactiques, eux aussi non-gaussiens.

Dans cette section, on va introduire les principaux signaux bispectraux créés après l’in-

flation, présents lors de l’analyse du fond diffus.
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3.7.1 Bispectre “intrinsèque” du CMB

Dans l’étude des non-gaussianités, il est nécessaire de prendre en compte les non-

linéarités dans l’évolution des perturbations primordiales de la fin de l’inflation jusqu’à

la surface de dernière diffusion. De nombreux travaux ont permis de prendre en compte

la plupart de ces effets [Boubekeur et al. 2009; Huang et Vernizzi 2013; Khatri et Wan-

delt 2010; Lewis 2012a; Pettinari et al. 2013; Pitrou et al. 2010; Senatore et al. 2009].

Le calcul des équations de Boltzmann et d’Einstein au second ordre permet d’expri-

mer le bispectre intrinsèque du CMB, (cf. par exemple la thèse de Pettinari [2014]).

Ce signal bispectral induit un biais de l’ordre de l’unité pour le fNL des formes locale,

équilatérale et orthogonale, au niveau de la température. Cet effet est donc marginal

pour les expériences actuelles, mais il sera nécessaire de l’évaluer dans les éventuelles

missions futures.

3.7.2 Couplage entre lentillage faible et effet Sachs Wolfe intégré

Comme introduit précédemment, le lentillage gravitationnel est la déflection des photons

due aux gradients dans le potentiel gravitationnel. L’effet Sachs Wolfe intégré (SWI)

provoque quant à lui des fluctuations supplémentaires, dues aux variations temporelles

du potentiel gravitationnel. Ces deux effets étant liés à la même source physique, ils

sont donc corrélés. La déflexion des photons due au lentillage faible est un effet non

linéaire, mais ne crée pas seul de signal bispectral (il y a autant de points chauds que

de points froids, seule leur position est affectée). Cependant, couplé au changement de

température de l’effet SWI, il crée un signal non-gaussien [Goldberg et Spergel 1999],

dont le bispectre est donné par [Lewis et al. 2011] :

Blent.−SWI
`1`2`3

= N `1`2`3
∆

[
`2(`2 + 1) + `3(`3 + 1)− `1(`1 + 1)

2
C̃TT`2 CTψ`3 + 5 perm.

]
, (3.50)

où C̃TT` est le spectre du CMB lentillé, et CTψ` est le cross-spectre du lentillage-SWI.

Étant donné que ce bispectre corrèle des grandes échelles (SWI : O(1◦)) aux petites

échelles (lentillage faible : ≈ 2 minutes d’arc), il va principalement polluer l’estimation

de la non-gaussianité locale. Son estimation et sa prise en compte dans l’estimation de

la non-gaussianité primordiale est étudiée en chapitre 6.

On peut noter ici que l’effet Rees-Sciama contribue de la même façon au bispectre, mais

avec une amplitude moindre [Lewis 2012b].

3.7.3 Non-gaussianité de l’effet Sunyaev Zel’dovitch thermique

Les distorsions spectrales provoquées par l’effet Sunyaev Zel’dovitch sont non-gaussiennes.
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Couplage entre lentillage faible et tSZ

Goldberg et Spergel [1999] ont introduit la corrélation non linéaire entre l’effet SZ et le

lentillage gravitationnel. Le bispectre est alors donnée par [Komatsu et Spergel 2001] :

Blent.−SZ
`1`2`3

= N `1`2`3
∆

[
`2(`2 + 1) + `3(`3 + 1)− `1(`1 + 1)

2
CTT`2 〈ψ`3m3a

tSZ
`3m3
〉+ 5 perm.

]
,

(3.51)

où ψ`m et atSZ`m sont respectivement les coefficients en harmoniques sphériques du poten-

tiel gravitationnel et de l’effet SZ. La forme est donc similaire au bispectre du lentillage-

SWI introduit précédemment. Cependant, la dépendance en fréquence de l’effet tSZ

permet une séparation efficace du CMB (cf. au chapitre suivant), et n’est pas une source

de pollution bispectrale importante. La corrélation entre l’effet tSZ et le lentillage gra-

vitationnel a été détectée et utilisée pour contraindre la cosmologie dans Hill et Spergel

[2014].

Bispectre du tSZ

Le bispectre du champ de température dû au SZ contient aussi de l’information cosmo-

logique, celui-ci étant lié à l’amplitude des fluctuations (σ8). En prenant en compte le

profil de distribution du gaz chaud dans les amas, on peut montrer [Bhattacharya et al.

2012] que le bispectre du SZ est produit principalement par les amas à z ≈ 0.4, alors

que le spectre du SZ est dominé par les sources à haut z. Le bispectre du facteur de

comptonisation y est donné par :

BtSZ
`1`2`3 = N `1`2`3

∆

∫
dz

dVc
dzdΩ

dM
dn(M, z)

dM
ỹ`1(M, z)ỹ`2(M, z)ỹ`3(M, z) , (3.52)

où ỹ est la transformée de Fourier du profil de pression des amas, et Vc le volume dans

lequel l’intégrale est calculée. Le bispectre dépend des paramètres cosmologiques de la

façon suivante :

BtSZ ∝
( σ8

0.8

)11.6
(

Ωb

0.045

)4.1( h

0.71

)2.5( ω0

−1.0

)−0.95 ( ns
0.97

)−1.5
(

Ωm

0.27

)−0.46

. (3.53)

L’utilisation de l’information bispectrale dans les cartes de y permet d’obtenir des

contraintes cosmologiques complémentaires de celles du spectre (AtSZ ∝ σ7−9
8 ). Ce signal

bispectral est très peu corrélé avec les formes primordiales.
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3.7.4 Sources radio diffuses

L’émission radio de certaines sources extragalactiques a été introduite en section 3.4.2.

Ces sources peuvent être considérées comme distribuées indépendamment, et leur bis-

pectre est donc constant [Komatsu et Spergel 2001] :

BP.S.
`1`2`3 = N `1`2`3

∆ k3
ν

∫ Sc

0
S3 dn

dS
dS , (3.54)

où S est la densité de flux, dn/dS est le comptage par stéradian. Sc est le flux de coupure,

au delà duquel on considère que les sources sont détectées et masquées.

3.7.5 Non-gaussianité du CIB

Bispectre du CIB

Le CIB a été introduit en section 3.4.1. Ces sources sont regroupées dans les halos de

matière noire, et leurs corrélations renforcent leur bispectre à bas ` [Curto et al. 2013;

Lacasa et al. 2012]. Un bispectre empirique est donné par :

BCIB
`1`2`3 = N `1`2`3

∆

∫
S3 dn

dSdS(∫
S3 dn

dSdS
)3/2√Ch`1Ch`2Ch`3 , (3.55)

où Ch` est le spectre de puissance de ces sources regroupées dans les halos. L’étude de ce

bispectre permet de contraindre la physique des halos de matière noire, en particulier

les HOD (Halo Occupation Distribution), qui paramétrisent la façon dont la matière

galactique est distribuée dans les halo de matière noire [Lacasa 2014]. Il a été montré

par Lacasa et Aghanim [2012] que dans l’analyse Planck, ce bispectre est corrélé à 90%

avec le bispectre plat des points sources (3.54), et on considère que son effet est pris en

compte en marginalisant sur ce dernier.

Couplage entre le lentillage faible et le CIB

Le CIB est aussi corrélé avec le lentillage faible, et le signal bispectral croisé permet une

forte détection de ce fond diffus [Planck Collaboration 2013h]. Le bispectre est donné

par :

Blent.−CIB
`1`2`3

= N `1`2`3
∆

[
`2(`2 + 1) + `3(`3 + 1)− `1(`1 + 1)

2
C̃TT`2 CCIB−ψ`3

+ 5 perm.

]
,

(3.56)

où le spectre CCIB−ψ` est le spectre croisé entre le CIB et le potentiel gravitationnel.

Curto et al. [2014] ont montré que ce couplage avait principalement un impact sur la

non-gaussianité de type orthogonale.
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3.7.6 Avant-plans galactiques

Miville-Deschênes et al. [2007] ont de plus montré que la poussière était distribuée de

façon non-gaussienne et que l’amplitude des fluctuations de brillance à une échelle donnée

était plus forte dans les régions brillantes. Par ailleurs, dans les régions très brillantes,

les distributions de photons sont encore plus piquées et asymétriques. Les zones de

fortes brillances étant corrélées sur de grandes échelles, on a donc une modulation à

grande échelle des fluctuations non-gaussiennes à petite échelle, et donc a priori un signal

bispectral de type squeezed. De manière générale, les émissions d’avant-plans représentent

un excès de photons chauds par rapport au CMB et donc une asymétrie positive de la

distribution. Cela peut introduire un biais négatif sur f local
NL .

3.8 Conclusion

Dans ce chapitre, on a présenté l’émission du fond diffus cosmologique (CMB) dans le

cadre du modèle du Big-Bang. Les anisotropies dans sa température et sa polarisation

sont décrites, et on a introduit pour cela le formalisme de la décomposition en har-

moniques sphériques, le spectre de puissance et le bispectre du CMB. Les anisotropies

secondaires ainsi que les avant-plans galactiques sont décrits, ainsi que leur effet sur la

non-gaussianité du CMB observé.





Chapitre 4

Le satellite Planck

Le reste de ce manuscrit est basé sur l’utilisation des données en température du satellite

Planck. Il est dès lors important d’introduire le fonctionnement de l’instrument, ainsi

que certains aspects du traitement des données. Pour plus de détail, on pourra se référer

à Tauber et al. [2010a] et Tauber et al. [2010b]. Dans ce chapitre, on met l’accent sur

l’instrument haute fréquence de la mission Planck [Planck Collaboration 2014d; Planck

HFI Core Team 2011].

On résume ensuite les résultats principaux obtenus par la collaboration. On se base ici

fortement sur le résumé des résultats de la mission dans Planck Collaboration [2013a],

ainsi que sur de nombreux papiers plus détaillés.

4.1 Histoire et objectifs

Après la détection triomphale des anisotropies du CMB par le satellite COBE, la com-

munauté scientifique a entrepris de mesurer ces dernières avec la plus grande précision

possible. De nombreuses expériences au sol, ainsi que de nombreux ballons, ont per-

mis de faire avancer pas à pas la technologie, les techniques de traitement des données,

ainsi que la compréhension des différents effets systématiques inhérents à l’observation,

qu’ils soient astrophysiques ou instrumentaux. On pourra par exemple se reporter à la

présentation de Lyman Page à l’Estec pour se rendre compte de cette avancée [Page].

L’histoire de la collaboration Planck remonte au début des années 90, avec les projets

COBRAS et SAMBA. Leur union, donnant naissance à la mission Planck, est approuvée

par l’ESA en 1996, et COBRAS et SAMBA sont respectivement renommés LFI (Low

Frequency Instrument) et HFI (High Frequency Instrument). Ces deux instruments se

différencient par leur couverture en fréquence et la technologie sur laquelle ils reposent.

Le satellite a été envoyé le 14 mai 2009, dans la même fusée Ariane 5 que le satellite

Herschel. Entre le 12 août 2009 et le 23 octobre 2013, Planck a observé le ciel entre 30

et 857 GHz, depuis le point de Lagrange L2.
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Le but de la mission Planck est d’extraire presque toute l’information en ce qui concerne

la température du CMB (c’est-à-dire la limite de la variance cosmique jusqu’à ` ≈ 2000),

ainsi que la meilleure mesure actuelle sur tout le ciel de sa polarisation.

De nombreux résultats ont été publiés par la collaboration :

– 26 Planck early results en 2011, concernant entre autre la physique interstellaire,

l’étude des émissions galactiques, la constitution d’un catalogue de sources, ainsi que

l’étude du CIB ;

– 23 Planck intermediate results entre 2011 et 2014, sur les émissions polarisées, la

vitesse particulière des amas etc. ;

– 30 Planck 2013 results en mars 2013, sur la cosmologie, basée sur la température, dont

une partie du contenu sera détaillée dans les sections suivantes. Ces résultats ont été

accompagnés de la livraison d’une partie des données à la communauté scientifique 1.

Une autre série de résultats, incluant la polarisation du CMB, sera publié en 2014.

4.2 Description instrumentale

4.2.1 Le satellite

Le satellite est divisé en deux modules (cf. figure 4.1) :

– la charge utile. Le télescope, refroidi à 40 K, qui focalise les rayons lumineux sur des

cornets placés devants les instruments HFI et LFI, respectivement à 20 K et 0,1 K.

Un écran protège de la lumière parasite (c’est-à-dire celle ne venant pas de la ligne de

visée), et évite l’échauffement radiatif. Des refroidisseurs passifs (V-grooves) isolent

cette partie froide du télescope de la partie chaude ;

– le module de service. Il contient l’électronique chaude, le système cryogénique, l’ordi-

nateur de bord etc. L’électricité est fournie par des panneaux solaires.A&A 520, A1 (2010)

Fig. 2. An artist’s impression of the main elements of Planck. The instrument focal plane unit (barely visible, see Fig. 4) contains both LFI and
HFI detectors. The function of the large baffle surrounding the telescope is to control the very-far-sidelobe level of the radiation pattern as seen
from the detectors, and it also contributes substantially to radiative cooling of the payload. The specular conical shields (often called “V-grooves”)
thermally decouple the octagonal service module (which contains all warm elements of the satellite) from the payload module. The clampband
adapter which holds the satellite to the rocket, and the medium-gain horn antenna used to transmit science data to ground are also indicated.

0.◦19, far better than required. The angles between the star tracker
frame and each of the detectors are determined in flight from
observations of planets. Several bright planets drift through the
field-of-view once every 6 months, providing many calibration
points every year. There are many weaker point sources, both
celestial and in the Solar System, which provide much more fre-
quent though less accurate calibration tests. The in-flight point-
ing calibration is very robust vis-à-vis the expected thermoelas-
tic deformations (which contribute a total of 0.14 arcmin to the
total on-ground alignment budget). The most important pointing
performance aspects, based on a realistic simulation using rather
conservative parameter values, and tests of the attitude control
system, are summarised in Table 2.

The 20 N thrusters are also used for orbit control manoeuvers
during transfer to the final Planck orbit (two large manoeuvers
planned) and for orbit maintenance (typically one manoeuver per
month). Most of the hydrazine thruster fuel that Planck carries is
expended in the two large manoeuvers carried out during trans-
fer, and a very minor amount is required for orbit maintenance.

2.2. Thermal design and the cryo-chain

The cryogenic temperatures required by the detectors are
achieved through a combination of passive radiative cooling and
three active refrigerators. The contrast between the high power
dissipation in the warm service module (∼1000 W at 300 K) and
that at the coldest spot in the satellite (∼100 nW at 0.1 K) are
testimony to the extraordinary efficiency of the complex thermal

system which has to achieve such disparate ends simultaneously
while preserving a very high level of stability at the cold end.

The telescope baffle and V-groove shields (see Fig. 2) are key
parts of the passive thermal system. The baffle (which also acts
as a stray-light shield) is a high-efficiency radiator consisting of
∼14 m2 of open aluminium honeycomb coated with black cryo-
genic paint; the effective emissivity of this combination is very
high (>0.9). The “V-grooves” are a set of three conical shields
with an angle of 5◦ between adjacent shields; the surfaces (ap-
prox 10 m2 on each side) are specular (aluminum coating with an
emissivity of ∼0.045) except for the outer (∼4.5 m2) area of the
topmost V-groove which has the same high-emissivity coating
as the baffle. This geometry provides highly efficient radiative
coupling to cold space, and a high degree of thermal and radia-
tive isolation between the warm spacecraft bus and the cold tele-
scope, baffle, and instruments. The cooling provided by the pas-
sive system leads to a temperature of 40–45 K for the telescope
and baffle. Table 3 lists temperature ranges predicted in flight
for various parts of the satellite, based on a thermo-mechanical
model which has been correlated to test results; the uncertainty
in the prediction for elements in the cold payload is of order
(+0.5 K, −2 K).

The active refrigeration chain further reduces the detector
temperatures to 20 K (LFI front-end low noise amplifiers) and
0.1 K (HFI bolometers) respectively. It is based on three distinct
units working in series (see Fig. 7):

1. The hydrogen sorption cooler was designed and built ex-
pressly for Planck at NASA’s Jet Propulsion Laboratory
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J. A. Tauber et al.: Planck pre-launch status: The Planck mission

Fig. 1. The fully assembled Planck satellite a few days before integra-
tion into the Ariane 5 rocket. Herschel is visible by reflection on the
primary reflector. Photo by A. Arts.

possible for detailed descriptions. In addition to a summary of
the material presented in the accompanying papers, this one also
includes a description of the scientifically relevant elements of
the satellite performance, of its planned operations, and a brief
overview of the “science ground segment”. The main accom-
panying papers, most of which are part of this special issue of
Astronomy & Astrophysics, include:

– Tauber et al. (2010), describing the optical performance of
the combined payload, i.e. telescope plus instruments;

– Mandolesi et al. (2010), describing programmatic aspects of
the LFI and its development;

– Bersanelli et al. (2010), describing in detail the design of the
LFI;

– Mennella et al. (2010), describing the test and calibration
programme of the LFI at instrument and system levels prior
to launch;

– Villa et al. (2010), describing the test and calibration of the
LFI radiometer chains;

– Sandri et al. (2010), describing the design and test of the LFI
optics;

– Leahy et al. (2010), describing the polarisation aspects of the
LFI, and its expected performance in orbit;

– Lamarre et al. (2010), describing in detail the on-ground de-
sign, manufacture, test and performance of the HFI;

– Pajot et al. (2010), describing the test and calibration pro-
gramme of the HFI prior to launch;

– Ade et al. (2010), describing the design, test and perfor-
mance of the cryogenic elements of the HFI focal plane;

– Holmes et al. (2008), describing the design, manufacture and
test of the HFI bolometers;

– Maffei et al. (2010), describing the design and test of the HFI
optics;

– Rosset et al. (2010), describing the polarisation aspects of
the HFI.

2. Satellite description

Figures 2 and 3 show the major elements and characteristics of
the Planck satellite. Planck was designed, built and tested around
two major modules:

1. a payload module (see Fig. 5) containing an off-axis tele-
scope with a projected diameter of 1.5 m, focussing radiation
from the sky onto a focal plane shared by detectors of the LFI
and HFI, operating at 20 K and 0.1 K respectively; a tele-
scope baffle that simultaneously provides stray-light shield-
ing and radiative cooling; and three conical “V-groove” baf-
fles that provide thermal and radiative insulation between the
warm service module and the cold telescope and instruments.

2. a service module (see Fig. 6) containing all the warm elec-
tronics servicing instruments and satellite; and the solar
panel providing electrical power. It also contains the cryo-
coolers, the main on-board computer, the telecommand re-
ceivers and telemetry transmitters, and the attitude control
system with its sensors and actuators.

The most relevant technical characteristics of the Planck space-
craft are detailed in Table 1.

2.1. Pointing

Planck spins at 1 rpm around the axis of symmetry of the solar
panel2. In flight, the solar panel can be pointed within a cone
of 10◦ around the direction to the Sun; everything else is always
in its shadow. The attitude control system relies principally on:

– Redundant star trackers as main sensors, and solar cells for
rough guidance and anomaly detection. The star trackers
contain CCDs which are read out in synchrony with the
speed of the field-of-view across the sky to keep star images
compact.

– Redundant sets of hydrazine 20 N thrusters for large ma-
noeuvers and 1 N thrusters for fine manoeuvers.

An on-board computer dedicated to this task reads out the star
trackers at a frequency of 4 Hz, and determines in real time the
absolute pointing of the satellite based on a catalogue of bright
stars. Manoeuvers are carried out as a sequence of 3 or 4 thrusts
spaced in time by integer spin periods, whose duration is calcu-
lated on-board, with the objective to achieve the requested atti-
tude with minimal excitation of nutation. There is no further ac-
tive damping of nutation during periods of inertial pointing, i.e.
between manoeuvers. The duration of a small manoeuver typi-
cal of routine operations (2 arcmin) is ∼5 min. Larger manoeu-
vers are achieved by a combination of thrusts using both 1 N
and 20 N thrusters, and their duration can be considerable (up to
several hours for manoeuver amplitudes of several degrees). The
attitudes measured on-board are further filtered on the ground to
reconstruct with high accuracy the spacecraft attitude (or rather
the star tracker reference frame). The star trackers and the in-
strumental field-of-view were aligned on the ground indepen-
dently to the spacecraft reference frame; the resulting alignment
accuracy between the star trackers and the instruments was of

2 In reality, Planck spins about its principal axis of inertia, which
does not coincide exactly with the geometrical axis; this difference will
evolve slowly during the mission due to fuel expenditure. After on-
ground balancing, the difference (often called “wobble angle”) is pre-
dicted to be ∼–14 arcmins just after launch (mainly around the Y axis,
see Fig. 3), and to vary between ∼–5 arcmins after the final injection ma-
noeuver into L2 (when most of the fuel has been expended), to ∼+5 ar-
cmin at end of the nominal mission lifetime.
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Figure 4.1 – Le satellite Planck. A gauche : un schéma montrant différentes compo-
santes du satellite. A droite, une photo du satellite avant son lancement (le satellite

Herschel est visible dans le reflet !). Figures tirées de Tauber et al. [2010a].

1. Disponibles sur http://www.sciops.esa.int/index.php?page=Planck_Legacy_

Archive&project=planck

http://www.sciops.esa.int/index.php?page=Planck_Legacy_Archive&project=planck
http://www.sciops.esa.int/index.php?page=Planck_Legacy_Archive&project=planck
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Le système optique

Le télescope est de type Grégorien, avec un miroir primaire de 1,5 m de diamètre et un

secondaire de 1 m. Les boucliers et les V-grooves (“écrans” de forme conique avec un

fort couplage thermique avec l’extérieur froid) refroidissent les miroirs à 40-43 K pour

réduire le bruit thermique, de telle sorte que celui-ci domine le bruit de fond seulement

à haute fréquence [Tauber et al. 2010b].

4.2.2 Stratégie de balayage

Le satellite, tourne sur son axe de rotation, qui forme un angle de 85 degrés avec la

direction d’observation, à 1 tour par minute. L’axe de rotation est tourné en moyenne

d’un degré par jour, par intervalles de 2 minutes d’arc (cf. figure 4.2). Le temps entre 2

manœuvres varie entre 2360 s et 3904 s. L’ensemble des cercles sur une même direction

de l’axe de rotation forment ce qu’on appellera un anneau (ring). Un anneau est formé

d’une soixantaine de cercles en moyenne. 6 à 12% des données acquises pendant les

manœuvres sont rejetées. Avec cette stratégie, et pendant la rotation autour du Soleil,

les anneaux forment de grands cercles dans le plan écliptique, se coupant aux pôles

écliptiques. En 6 mois, tous les détecteurs ont donc approximativement observé tout le

ciel.

Le refroidissement

Un des enjeux technologiques pour atteindre les performances de Planck réside dans

le refroidissement de ses détecteurs (cf. sections suivantes). On a vu que les boucliers,

ainsi que les V-grooves, permettent d’atteindre ≈ 40 K par refroidissement passif. Le

refroidissement actif 2 à ≈ 20 K (LFI) puis à 0.1 K (HFI) est fait en trois étapes :

– le Sorption Cooler : celui-ci permet d’atteindre 20 K par des cycles de compres-

sion/détente (Joule-Tompson) d’hydrogène ;

– le refroidisseur à 4 K : c’est cette fois, par détente J-T d’hélium ;

– le refroidisseur par dilution : Une première étape, similaire à la précédente, permet

d’atteindre 1.6 K. Ensuite, la dilution de l’hélium 3 dans l’hélium 4 au niveau de bulles

formées dans de fins capillaires permet d’atteindre 100 mK. Le gaz après dilution est

éjecté dans l’espace. Pour refroidir le plan focal pendant toute la mission, 36000 litres

d’hélium 4 et 12000 litres d’hélium 3 ont été embarqués.

La grande stabilité thermique des différentes étapes lors de la mission nominale Planck

est montrée dans Planck Collaboration [2013a].

Le plan focal

Les rayons lumineux, réfléchis par les miroirs du télescope, convergent tous vers le plan

focal (cf. figure 4.3). La lumière est alors filtrée par des cornets, des filtres et des lentilles.

2. L’un des défis pour ces refroidisseurs mécaniques est de minimiser les vibrations et les transferts
de moment, qui pourraient impacter le pointage du satellite.
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A&A 520, A1 (2010)

Fig. 12. The left panel shows the predicted initial cool-down profiles of the temperature stages in the coolers. The plateau at 170 K is created by
heating, to prevent outgassing from contaminating the reflector and focal plane sufaces. The model does not represent the cool-down profiles of the
actively cooled stages accurately: the right panel shows the profile measured during on-ground tests, which is expected to be close to the in-flight
profile. Figures courtesy of HFI (J.-L. Puget).

sky at least twice. It will operate autonomously, driven from an
on-board timeline which is uploaded daily during the 3 h period
of contact with the ground. The contact period will also be used
to downlink to ground the data which have been acquired over
the past 24 h.

3.2. Payload commissioning and performance verification

Functional commissioning started immediately after launch, first
addressing critical satellite subsystems, and secondly the pay-
load. At the time this paper is being submitted for publication,
the commissioning activities are completed, and all on-board
systems are behaving nominally.

Initially, the telescope reflectors and the focal plane were
heated to prevent contamination by outgassing from other
payload elements. As soon as heating was removed (about
two weeks after launch), the payload cooled radiatively rather
quickly, see Fig. 12. During this phase, the cryo-chain was
gradually turned on and commissioned. The temperature profile
achieved during cool-down was also used to tune and evaluate
the LFI’s radiometric performance. The coldest temperature of
0.1 K was reached about 50 days after launch. At this time a one
month phase of activities started, dedicated to the optimisation
of the settings of the cryo-chain and the two instruments. This
phase culminated with a two-week period of observations mim-
icking routine surveying, after which small adjustments to the
settings could have been made (but were not necessary), before
the start of the survey phase.

3.3. Surveying strategy

After the initial commissioning and performance verification
phases were completed, Planck started to survey the sky and was
scheduled to do so during 15 months9. No interruptions or alter-
ations in the scanning strategy need to be made for polarisation
calibration or beam mapping, since the corresponding sources
will anyway be observed. During this period the satellite moves
in its orbit around L2 and L2 around the Sun. Its spin axis is
actively displaced on the average 1◦ per day in ecliptic longi-
tude to maintain its anti-Sun direction (see Fig. 13). The instru-
ment Field-of-View rotates around the spin axis and will cover
the full sky at least twice over within the nominal survey period.

9 The satellite carries enough cryogens to allow an extra 12 months of
operation.

Fig. 13. From its orbit around L2 (Fig. 11), Planck will scan the sky as
its Field-of-View rotates at 1 rpm. The spin axis is moved on average by
1◦/day (in 2 arcmin steps) to maintain the spin axis at a constant aspect
angle to the Sun of 7.5◦.

Table 5. Scanning strategy parameters.

θ 7.◦5
ω 2π/(6 months)
φ 340◦
n 1
Step 2 arcmin

General considerations on the exact choice of the path to be fol-
lowed by the spin axis are described in Dupac & Tauber (2005)
and Delabrouille et al. (2000). The cycloidal spin axis path se-
lected allows Planck to maintain a constant aspect angle to the
Sun and to cover the whole sky with each detector in the FOV. It
is defined by the following functions10:

λ = θ sin[(−1)nω(t − t0) + φ] (2)
β = −θ cos[(−1)nω(t − t0) + φ] (3)

where λ is the angular distance from the fiducial point in Ecliptic
longitude, β the angular distance from the fiducial point (the
anti-Sun direction) in Ecliptic latitude, θ the spin axis precession

10 These equations are not exactly followed by the mission planning
software, which corrects for the variation of the Earth’s orbital speed
on the path of the cycloid, but the differences are small enough to be
negligible for the purpose of characterising the survey coverage.
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Figure 4.2 – Stratégie de balayage du satellite Planck. L’axe de rotation du satellite
est approximativement aligné avec l’axe Soleil-Terre. Au cours de la rotation de la Terre
et du point de Lagrange L2 autour du soleil, le satellite observe de grands cercles se
coupant aux pôles écliptiques. Ils sont visibles sur la figure du bas, qui représente le
temps d’observation intégré par pixel, en coordonnées galactiques, pour Nside = 2048.
A droite, on montre un agrandissement au centre de cette image. On voit les structures
le long de la stratégie de scan, ainsi que les coupures dues aux planètes. Remarque : si
l’axe de rotation était strictement aligné avec l’axe Terre-Soleil, et si l’axe d’observation
était orienté à 90 degrés, la couverture serait exactement la moitié du ciel, et les cercles

se couperaient exactement aux pôles écliptiques.

Pour que le lobe de transmission soit gaussien, les cornets ont été corrugués, comme on

peut le voir dans la figure 4.3 sur les cornets les plus gros. La taille des cornets est adaptée

pour avoir la meilleure résolution possible à une fréquence donnée, tout en ayant une

faible diffraction.

4.2.3 Les détecteurs

LFI

L’instrument basse fréquence de Planck, LFI (Low Frequency Instrument), observe le

ciel en température et en polarisation à trois bandes de fréquences : 30, 44 et 70 GHz

[Bersanelli et al. 2010]. Sa technologie s’inscrit à la suite de COBE/DMR et WMAP :

ce sont 22 radiomètres, amplifiés par des HEMT (High-Electron-Mobility Transistor).
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Fig. 2. The layout of the focal plane of Planck. The LFI horns surround
the HFI focal plane (circular structure in the centre of the figure). See
also Fig. 4.

the reflectors (conic constants and radius of curvature) and tele-
scope (distances and angles between reflectors and focal plane).
The merit function was the minimisation of the quadratic sum
of the wavefront error (WFE) at 16 points in the focal plane
field (8 for LFI and 8 for HFI). After each optimisation run,
the radiation patterns were computed using physical optics with
the GRASP software and the horn tapers were readjusted to
keep spillover power within allowed straylight levels. Care was
also taken to maintain minimum mechanical distances between
horns, and to reduce obscuration and mutual electromagnetic ef-
fects. The resulting optimised telescope is an aplanatic one con-
sisting of two ellipsoidal reflectors, and is described in Sect. 3
and Appendix A.

Once the intended optical prescription was established, high
level requirements for hardware production were set mainly in
terms of WFE, but also in terms of peak gain degradation, ellip-
ticity, and straylight levels. The maximum WFE levels required
for each detector were calculated (based on ideal feedhorns with
specified taper levels and the optimised telescope design pre-
scription), and we constrained the most accurate pre-launch es-
timate of the in-flight WFE to be lower than that level within a
specified tolerance. The surface characteristics of the reflectors
determine to a significant degree the total WFE of the system,
and during their manufacture a specific set of mechanical re-
quirements (Table 1) was imposed from a sub-allocation of the
maximum WFEs. All the requirements, whether at system or re-
flector level, were required to be met at operational temperature.

3. Mechanical configuration and manufacture

The major elements constituent of the optical system of Planck
are considered to be the following (see Fig. 3):

– The detector feedhorns, designed, manufactured and tested
by the LFI and HFI instrument teams (Villa et al. 2010,
in prep.; Sandri et al. 2010; Maffei et al. 2010).

– The Planck telescope, consisting of:
– the primary and secondary reflectors (PR and SR), de-

signed and manufactured by Astrium (Friedrichshafen,
Germany);

– the support structure, designed and manufactured by
Oerlikon Space (Zürich, Switzerland).

– The baffle2 surrounding the telescope, designed and manu-
factured by Contraves (Zürich, Switzerland).

2 The baffle is used for straylight control, but also has an important
thermal function, increasing substantially the capacity to radiate pas-
sively to cold space.

Table 1. Design requirements of the Planck telescope reflectors.

Requirement Primary reflector Secondary reflector
Contour shape off-axis ellipsoid off-axis ellipsoid
Size (mm) 1555.98 × 1886.79 1050.96 × 1104.39
Radius of
Curvature (mm) 1440 ± 0.25 −643.972 ± 0.2
Conic constant −0.86940 ± 0.0003 −0.215424 ± 0.0003
Stability of best fit ellipsoid
along each axis ±0.1 mm
around each axis ±0.1 mrad

Mechanical surface errors rms spec (goal)a

ring 1 7.5 µm (5 µm)
ring 2 12 µm (8 µm)
ring 3 20 µm (13 µm)
ring 4 33 µm (22 µm)
ring 5 50 µm (33 µm)
Surface roughness Rq < 0.2 µm on scales <0.8 mm

Surface dimplingb ±2 µm PTV
Reflector thickness 80 mm 65 mm
Reflectivity (25−1000 GHz)
Beginning of life >99.5 per cent
End of life >98.5 (goal 99.0)c

Mass 30.6 kg 14.5 kg
First eigenfrequency >120 Hz
Temperatures
Operational 45 K
Qualification 30−325 K

Notes. (a) Each ring is a concentric ellipse with the same ellipticity as
the rim of the reflector, dividing the major axis in 5 equal pieces. Ring 1
is the innermost ring and ring 6 the outermost one.
(b) Defined in Sect. 3.1.
(c) At telescope level, the total emissivity is specified to be <6%
(<3% goal), including also the effect of dust deposited on the reflectors.

– The third V-groove, which forms the floor of the cavity in
which the telescope and focal plane are located, designed
and manufactured by Thales Alenia Space (Cannes, France).

The first two elements in the above list determine the main
beam shapes of the Planck detectors, whereas the other elements
are relevant mainly because of their effect on the near and far
sidelobes.

The detailed geometrical definition of the telescope (as de-
signed and in flight) is described in Appendix A.

3.1. Thermal environment

Since Planck’s objective is to detect extremely small temperature
variations in the CMB, we must ensure that all other sources of
radiation in the Planck frequency bands are reduced to a mini-
mum. Although the reflectivity of the Planck reflectors is very
high, they emit in this frequency range and will be seen by the
detectors. Therefore it is essential to minimize the operational
temperatures of the reflectors. The spacecraft’s service module
has a temperature around 300 K, but the telescope supports and
the three so-called V-grooves (see Fig. 3) provide a very high
thermal isolation. As a result, the top of the 3rd V-groove is
expected to stabilise at a temperature around 47 K. The baf-
fle and the reflectors will have temperatures of between 40 and
43 K, low enough for the emission of the reflectors to domi-
nate the background noise of the detectors only at the highest
frequencies.
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The baffle was assembled from simple shapes to simplify its
implementation in the GRASP software model, and minimise
the uncertainty in the predicted radiation pattern of the telescope.
It is built from seven adjacent conical sections and one planar
rear wall, joined to yield a smooth surface. The diffraction from
these elementary surfaces is easily computable using geometri-
cal theory of diffraction implemented in GRASP. The telescope
cavity is closed at the bottom with the topmost conical V-groove.
The front shape of the baffle (i.e., the wall behind the secondary
mirror) was raised slightly to reduce the illumination of the top
of the primary mirror by the Moon.

The edges of both reflectors and the rim of the baffle are cov-
ered with kapton foil. The effect of implementing curved edges
was investigated and, although they produced a lower level of
diffraction over a wider angular range, the uncertainty in the pre-
dicted results was higher because of the effect of creeping waves.
The edges are therefore straight on both sides of the sandwich,
a geometry that concentrates the edge-diffracted fields in a nar-
row region.

4. In-flight optical characteristics

We summarise in this section the in-flight optical properties of
Planck inferred from the flight prediction exercise (see Sect. 7).
The properties of the focal plane are visually presented in Fig. 4,
and the characteristics of the individual channels are listed in
Table 23.

The main features of the far sidelobes are summarised in
Fig. 5, and some of the key figures are listed in Table 2. We draw
attention to the grating lobes, which are expected to be produced
by the reflector “dimpling” (Sect. 3.2). Interferometric measure-
ments of the SR (Sect. 5.1) have shown that the dimples are not
systematically present in all core cells (Fig. 6). GRASP simu-
lations of the effect on the beam pattern of the derived SR de-
formation map show that the expected narrow and bright grating
lobes are suppressed by the unsystematic behaviour of the small-
scale structure: though power is scattered by the dimples, the re-
sulting lobes are broadened and merge into the general sidelobe
behaviour.

While Planck was not originally designed to measure polar-
isation, most of its detectors are linearly polarised, and its capa-
bilities in this respect have improved over the years in response
to the realisation that these measurements are extremely im-
portant scientifically. Most horns contain two linearly polarised
detectors whose principal planes of polarisation are very close
to 90◦ apart on the sky4. Two of these horns, rotated by 45◦ with
respect to each other, are placed consecutively along the path
swept by the FOV on the sky (see Fig. 4). This arrangement al-
lows us to recover Stokes Q and U by suitable addition and sub-
traction of the different detector outputs, and reduces spurious
polarisation due to beam mismatches (Leahy et al. 2010; Rosset
et al. 2010).

3 The two highest-frequency channels are based on multi-moded horns
and spiderweb bolometers, which are sensitive to total power (Maffei
et al. 2010). The angular response of these detectors on the sky is diffi-
cult to model and is addressed in a separate paper (Murphy et al. 2010,
in prep.); only some basic characteristics are listed here. We note that
the function of these detectors – to measure the foregrounds – implies
that they do not need to be known as accurately as the channels near
the peak of the CMB spectrum. Furthermore, the high signal-to-noise
ratios on planets at these high frequencies and angular resolution imply
that their response will be measured very accurately in-flight.
4 A rotation of the angle is introduced by the telescope (see e.g. Franco
et al. 2003), which has been compensated in the focal plane design.

Fig. 4. The footprint of the focal plane as seen by an observer at infinity.
The top panel shows predicted contours of each main beam (averaged
across the band); the horizontal and vertical axis are in U = sin(θ) ×
cos(φ) and V = sin(θ) × sin(φ) (where θ is the angle around XTEL and φ
the angle around YTEL, offset to the centre of each beam). The colour
scale is in dBi. Patterns for the multi-moded horns (545, 857 GHz)
are not in final form; only their location relative to the other beams
is indicated. The bottom panel is an explanatory guide. Frequencies
are identified by colours; the horn identification numbers are also in-
dicated (LFI horns in red, HFI horns in blue). The crossed lines indicate
the direction of sensitivity to linear polarisation for pairs of bolome-
ters or radiometers within each horn (horns with no cross correspond to
bolometers sensitive to total power only). The plate scale is ∼32 ◦/m.
The largest extent of the footprint on the sky is almost 9◦ along the scan
direction (i.e., between the outermost 44 GHz beams). The scan direc-
tion shown is that of the beams across the sky, i.e., the rightmost horn
(e.g., 28) crosses a celestial source before the leftmost (e.g. 27) does.
The radius of the circle on the sky described by each horn decreases
from bottom to top on this diagram, i.e. horn 27 has a radius of 88.◦90
and horn 25 of 82.◦59.

Each linearly polarised detector is mainly characterised by
two parameters: the orientation on the sky of the principal plane
of polarisation, and the cross-polar level (i.e. the sensitivity to ra-
diation polarised orthogonally to the principal plane). Estimates
are shown in Table 3. We emphasize that both these parameters
vary with angle within the beam; their effective values there-
fore depend on the spatial distribution of the source to which the
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Figure 4.3 – Le plan focal. En haut, une photo du plan focal. Les larges cornets
LFI entourent les cornet HFI. En bas, un schéma de ce plan focal, avec les fréquences
indiquées, ainsi que le numéro du bolomètre. Les croix noires représentent les orienta-
tions de la sensibilité à la polarisation linéaire des deux détecteurs (a et b). On voit
par exemple que le détecteur 143-1a et 1b sont orientés à 45 degrés par rapport au
143-3a et 3b. On peut noter que ce plan focal couvre environ 9 degrés sur le ciel pour

ses détecteurs les plus éloignés. Figures tirées de [Tauber et al. 2010b].

HFI

L’instrument haute fréquence de Planck, HFI High Frequency Instrument , observe quant

à lui à six fréquences : 100, 143, 217, 353, 545, et 857 GHz. Aux deux plus hautes

fréquences, les détecteurs sont insensibles à la polarisation. La chaine optique est représentée

dans la figure 4.5.

Les performances de HFI [Lamarre et al. 2010] sont rendues possibles par des bolomètres

très sensibles, dont la température de fonctionnement est 100 mK. Dans HFI, il existe

deux types de bolomètres : 32 bolomètres polarisés PSB (Polarisation Sensitive Bolome-

ter), et 20 bolomètres “toiles d’araignée” SWB (SpiderWeb Bolometer) (cf. figure 4.5).

Ceux-ci sont comprennent :

– un absorbeur, qui transforme la radiation incidente en chaleur. C’est une grille en

Si3N4 qui a été métallisée. La forme de toile d’araignée pour les SWB est optimisée

pour maximiser la réponse aux ondes millimétriques en minimisant l’interaction avec
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les particules. Pour le PSB, la grille est rectangulaire, et la métallisation est faite

seulement dans une direction, ce qui le rend exclusivement sensible à une direction

de polarisation. Les PSB-a et PSB-b sont superposés, et orientés à 90 degrés l’un par

rapport à l’autre pour reconstruire l’ensemble de la polarisation de l’onde incidente ;

– un thermomètre, fortement couplé thermiquement à l’absorbeur, qui mesure l’élévation

de la température. Il est en germanium dopé (Neutron Transmuted Doped : NTD) ;

– Un faible lien thermique avec un bain froid. Ce sont les pâtes que l’on voit sur la

photo ;

– Un support en silicium, qui sert aussi de thermostat à 100 mK.

Parmi ceux-ci, deux bolomètres “aveugles” servent à vérifier la réponse en absence de

signal.

Les caractéristiques des détecteurs sont résumées dans la table 4.1.

Fonctionnement d’un bolomètre. Les bolomètres sont des détecteurs sensibles à l’intensité

lumineuse. Le rayonnement incident dépose de l’énergie et élève la température. Cet

échauffement crée une variation de la résistance du thermomètre (thermistance). Le

courant traversant les bolomètres Planck est fixé (polarisation en intensité) ; la variation

de la résistance va donc provoquer un changement de la tension à la sortie du bolomètre.

Pour s’affranchir du bruit 1/f propre à l’électronique de lecture, le courant de pola-

risation aux bornes des bolomètres est alternatif (AC bias). Cette modulation permet

de déplacer le signal à haute fréquence. On peut alors filtrer a posteriori le bruit basse

fréquence dû à l’électronique. Pour éviter les repliements du spectre, il faut que la mo-

dulation soit supérieure aux fréquences utiles du signal optique en entrée. Avec la vitesse

de rotation d’un tour par minute, la fréquence d’un signal à une résolution de 5 minutes

d’arc est de 72 Hz. La fréquence de modulation idéale estimée dans Planck est ≈ 90 Hz.

Figure 4.4 – Schéma de fonctionnement d’un bolomètre (ici un SWB).

SREM

Un détecteur supplémentaire permet de connâıtre l’environnement radiatif : le SREM

(Standard Radiation Environnement Monitor). Il sert à détecter les particules énergétiques

(protons et électrons) [Planck Collaboration ES 2013]. On verra au chapitre 7 que celui-ci

est par exemple utile pour étudier le taux de rayons cosmiques.

4.2.4 Lecture et transmission de données

L’électronique de lecture de HFI, dont la température de fonctionnement est d’environ

300 K, est placée dans la partie chaude du satellite. Cette lecture est faite en trois étapes :
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Fig. 1. Drawing of an HFI detection assembly chain. The back-to-back
horn (front and back horns) couples the incoming radiation from the
telescope to a detector horn which then couples the radiation to the bolo-
metric detector. Filters are located in between the two horn assemblies
in order to define the spectral band. A lens refocusses the radiation from
the back horn to the detector horn.

We will focus on the HFI optical design performances.
Section 2 describes the optical concept of the focal plane unit
(FPU) based on experience gained from previous instruments.
Section 3 reviews the optical requirements based on the scien-
tific goals. Sections 4 and 5 describe the design of the FPU and
the solutions adopted to reach the specifications defined by the
requirements. In Sect. 6 we set out our best prediction of the
pre-launch HFI optical performances deduced from the various
calibration campaigns. Section 7 is then dedicated to the beam
simulations performed for the single and multi-mode channels
assuming an ideal telescope2.

2. Focal plane unit concept

The Planck-HFI detection system is based on highly sensitive
bolometers. A specific detection assembly configuration was de-
veloped for Planck-HFI drawing upon the heritage from previ-
ous CMB experiments.

The detectors are feedhorn coupled in order to meet the
requirements on beam shape definition and straylight control.
Notwithstanding recent progress in antenna coupled bolometer
performances, when Planck-HFI was designed, the only choice
was to use corrugated feedhorns. Moreover, it has been shown
(Maffei et al. 2008) that locating quasi-optical components in
front of the horn aperture will impact its beam characteristics.
When cryogenically cooled detectors are used (such as bolome-
ters), ground based and balloon borne experiments need to have
quasi-optical components such as a dewar window and interfer-
ence filters (Ade et al. 2006) in front of the cold optics. This in-
evitably results in main beam distortion and an overall increase
in sidelobe levels. Because HFI is in space, it is possible to
avoid the use of quasi-optical components in front of the the
horn. In order to do so and taking thermo-mechanical constraints
into consideration, a triple horn configuration has been adopted,
where the filters are located between a back-to-back horn and
the detector horn. In this position, the filters will have a smaller
impact on the beam shape.

This configuration was first used as a 90 GHz radiometer
prototype (Church et al. 1996), and subsequently in the experi-
ment BOOMERanG (de Bernardis et al. 2000). It was then opti-
mised for Planck-HFI and operated in the Archeops experiment
(Benoit et al. 2002), the balloon borne version of HFI.

The thermo-mechanical purpose of this triple horn config-
uration, forming the detection assembly (or pixel − Fig. 1), is
presented in detail in a joint paper (Ade et al. 2010). Here we ex-
plain how the optical optimisation has been performed and also
compare the theoretical modelling with the measured results.

2 In the context of this paper, “ideal telescope” must be understood as a
telescope model with design alignments and smooth mirror theoretical
surfaces.

Table 1. Summary of optical requirements for each spectral band.

Band Target Spillover Edge taper
central freq. resolution (%) (dB)

100 GHz 9.2 arcmin 1 (0.5) −25 (−30) at 25 deg
143 GHz 7.1 arcmin 0.7 (0.5) −28 (−30) at 27 deg
217 GHz 5 arcmin 0.5 (0.3) −30 (−32) at 26 deg
353 GHz 5 arcmin 0.5 (0.3) −30 (−32) at 26 deg
545 GHz 5 arcmin 0.5 (0.3) −30 (−32) at 26 deg
857 GHz 5 arcmin 0.5 (0.3) −30 (−32) at 27 deg

Notes. Numbers in parentheses refer to the goal we were aiming at.

3. Optical requirements

The scientific goals of Planck-HFI (Tauber et al. 2010b) dictate
the instrumental specifications such as the sensitivity, the fre-
quency coverage or the spatial resolution. Taking into account
the constraints of a space mission, these specifications are trans-
lated into a set of optical requirements that are listed below.

3.1. Spatial resolution

The size of the Planck primary mirror results from a trade-off
between the desired resolution and the size and weight limits
which can be flown on-board a medium size space mission. The
diffraction limit dictates that for frequencies above 300 GHz, a
resolution of a few arcminutes can be reached. However, calcu-
lations (Planck community 2005) have shown that point source
contamination would be too high to extract useful information
at high multipoles in the CMB power spectrum. Also, in order
to be compliant with a correct sampling of the sky (due to data
acquisition rate and speed of rotation of the satellite), a maxi-
mum resolution of 5 arcmin has been set (Table 1). To do so,
two techniques can be used: either under-illuminating the tele-
scope, resulting in a smaller effective aperture diameter, or al-
ternatively making use of multi-mode optics. We have chosen
to slightly under-illuminate the telescope for the 353 GHz band
and to use multi-mode channels (Murphy et al 2001) for the two
highest frequency spectral bands (545 GHz and 857 GHz). The
latter technique has the advantage of increasing the sensitivity
of the detection assembly, each mode bringing its contribution
to the power detected, but has the drawback of resulting in a
beam which is more complicated to model and less predictable
than single-mode channels.

We will describe in this paper the general principles of the
optical optimisation, valid for all the HFI channels, and defer
a more detailed description and discussion on the design of the
multi-mode channels to a specific paper to follow later (2010).

3.2. Spillover, straylight and sidelobe rejection

Since the signal from the CMB anisotropies is weak, it is crucial
to reduce unwanted signals to a minimum. These parasitic sig-
nals will come not only from the instrument self-emission sur-
rounding the focal plane, as well as from potential bright ob-
jects (such as the Earth, the Moon or bright stars for example).
The off-axis emission of these bright objects within the spectral
bands of observation can reach the detector through the antenna
far-sidelobes, through multiple scattering on the baffles and in-
strument or through the part of the horn beam looking directly at
the sky.

The fraction of the horn beam coupling to the telescope
will create the antenna main beam through which the CMB and
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Fig. 7. Picture of a 143 GHz spider web bolometer (left) and of a 217 GHz polarisation-sensitive bolometer (right). One can see the temperature
sensor at the centre of the SWB and at the upper edge of the PSB.

Table 4. The time response of each bolometer family is given by the average cut-off frequency of transfer functions.

Channel 100P 143P 143 217P 217 353P 353 545 857
Beam size (′) 9.6 6.9 7.1 4.6 4.6 4.6 4.7 4.7 4.3
Average cut-off frequency @3dB (Hz) 14 29 28 26 55 27 52 74 72

Notes. The suffix P stands for polarisation sensitive bolometers.

The PSBs define the overall polarisation sensitivity of the
HFI. The two PSBs located in the same integrating cavity show
a cross-polarisation leakage of several percent. Thus any PSB
also shows a weak response to waves orthogonal to the po-
larisation it was designed for. Another non-ideal behaviour is
that each PSB is positioned by hand in the bolometer housing
with some alignment error. This makes the PSBs significantly
different from ideal receivers. Nevertheless all the information
needed to recover the polarisation of the incoming radiation is
present in the acquired signal (Rosset et al. 2010).

The bolometers were developped by the Jet Propulsion
Laboratory and Caltech (Holmes et al. 2008). They were exten-
sively measured at 100 mK and selected to provide the flight
and spare bolometers. They were independently re-measured
at Cardiff University. These measurements were used to assign
each bolometer either to a particular location in the focal plane
or as a spare. The selection was made to optimize the sensi-
tivity across the frequency range needed for the measurement,
0.016 Hz to a few tens of Hz, depending on the beam width.
The average speed (3 dB cut-off frequency) achieved with the
HFI bolometers is shown in Table 4. Parameters shown here are
at settings of the readout electronics (particularly the bias cur-
rent) that optimize the trade-off between NEP and signal band-
width. Bolometers for the low frequency channels have to be
larger to absorb efficiently incoming radiation. They thus have
a large heat capacity and lower cut-off frequency. However,
the larger beam size relaxes the bandwidth requirements. The
average sensitivity for each family of bolometers is better than
the requirements and even near to the goal, as shown in Sect. 3.6.

3.4. Transfer function of the measurement chains

The time response of bolometers is, in general, represented by
a first order low pass filter (Mather 1982), due mainly to the
thermal time constant modified by the electro-thermal feedback,
i.e. the effect of electrical power deposited by the bias cur-
rent. Some authors have considered the effect of capacitors in a
direct current (DC) readout circuit, or the effect of distributed
heat capacity in the bolometer (Vaillancourt 2005). The time
response of the HFI detection chains is more complex than
any of these cases because of the alternative current (AC) bias
and the presence of an important stray capacitance (more than
100 pF) in the wiring between the bolometers and the JFET box
(see Sect. 4 on readout electronics). The time response shows a
steep cut-off above the modulation frequency. The various fam-
ilies of bolometers show significantly different responses in the
frequency domain (Fig. 8).

In addition an excess in the bolometer response below
a few Hz was identified during the HFI calibration. The am-
plitude of the excess response ranges from one per mil to a
few percent and is particularly relevant given the strategy for
the in-flight calibration, which is based on the CMB dipole
that is measured at 16.7 mHz. The low frequency excess re-
sponse (LFER) is attributed to parasitic heat capacitances caused
by impurities weakly connected to the bolometers. A model
based on this assumption represents the experimental data ac-
curately. High quality data on LFER is not yet available for
20 out of the 52 bolometers. Strategies for the in-flight calibra-
tion of the LFER are based on the comparison of maps built from
scans in opposite directions, on planets observations, on relative
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Figure 4.5 – En haut, la chaine optique HFI : les deux cornets dos à dos, les filtres
et les lentilles, qui servent à sélectionner en fréquence. En bas, un SWB à 143 GHz à

gauche, et un PSB à 217 GHz à droite. Figure tirée de Lamarre et al. [2010].

Table 4.1 – Performances du satellite Planck, d’après les mesures en vol, table adaptée
de Planck Collaboration [2013a]. Le nombre entre parenthèse correspond au nombre de

bolomètres non polarisés (SWB).

Lobe Sensibilité
du bruit

νcentrale FWHM Ellipticité

Fréquence Ndétecteur [GHz] [arcm] [µKRJ s1/2] [µKCMB s1/2]

30 GHz . . . . . . . . 4 28.4 33.16 1.37 145.4 148.5
44 GHz . . . . . . . . 6 44.1 28.09 1.25 164.8 173.2
70 GHz . . . . . . . . 12 70.4 13.08 1.27 133.9 151.9

100 GHz . . . . . . . . 8 100 9.59 1.21 31.52 41.3
143 GHz . . . . . . . . 11 (3) 143 7.18 1.04 10.38 17.4
217 GHz . . . . . . . . 12 (4) 217 4.87 1.22 7.45 23.8
353 GHz . . . . . . . . 12 (4) 353 4.7 1.2 5.52 78.8
545 GHz . . . . . . . . 3 (4) 545 4.73 1.18 2.66 0.026
857 GHz . . . . . . . . 4 (4) 857 4.51 1.38 1.33 0.028

La première étape est une amplification du courant en gardant la tension constante par

les JFET (Junction Field Effect Transistor), qui fonctionnent à ≈ 130 K, dans une

enceinte isolée, dans l’étage à 50 K. Puis le PAU (PreAmplifier Unit) amplifie le courant

d’un facteur 1000 et filtre les basses fréquences (1/f). Finalement, dans l’unité de lecture

REU (Readout Electronic Unit), à 300 K, l’échantillonnage des données est à haute

fréquence (7200 Hz). Un filtre passe-bas à 600 Hz est appliqué. Le signal analogique est



Chapitre 4. Le satellite Planck 78

converti en signal digital par l’ADC 3 (Analog to Digital Converter). 40 échantillons à

16 bits sont ensuite sommés pour chaque demi-période. Le signal digital à la sortie du

REU est à ≈ 180 Hz, ce qui est plus que deux fois la fréquence de Nyquist utile. Ces

données sont ensuite transmises à la Terre avec un débit maximal de 80 kb/s, pendant

quelques heures par jour.

4.3 Traitement des données HFI

Dans cette section, on va décrire succinctement le traitement des données de l’instrument

HFI. Celui-ci est résumé dans la figure 4.6. Ces informations sont détaillées dans [Planck

Collaboration 2014d]. On n’abordera pas le traitement des données de LFI, qui est

résumé dans Planck Collaboration [2014c].

4.3.1 Réception des données et création des TOI

Les données scientifiques, ainsi que celles sur le fonctionnement du satellite, sont réception-

nées en Australie par une antenne de 35 m. Le calcul du pointage du satellite est effectué

à partir du viseur d’étoiles (star-tracker). Les données, échantillonnées à ≈180 Hz, sont

alors fournies sous la forme de TOI (Time Ordered Data).

4.3.2 TOI processing

Les données ordonnées en temps sont inexploitables sans traitement préalable (TOI

processing). Les principales étapes sont résumées ici :

– on démodule de la fréquence de polarisation (AC bias) des bolomètres (cf. encadré

4.2.3) ;

– les glitches, signaux piqués provoqués par l’interaction des rayons cosmiques avec les

détecteurs, sont détectés et retirés des TOI de façon itérative. Leur origine, ainsi que

leur traitement seront plus amplement détaillés au chapitre 7. En moyenne, 16,5% des

données sont rejetées lors de ce nettoyage ;

– la réponse en tension à une puissance lumineuse incidente n’est pas totalement linéaire,

et ce gain varie au cours de la mission. La non-linéarité de la réponse des bolomètre

est prise en compte lors de la conversion de Volt en Watt ;

– les variations lentes de la température du plan focal impactent les mesures. Elles sont

estimées à l’aide des bolomètres “aveugles”, et corrigées ;

– les interférences entre le refroidisseur à 4 K et l’électronique de lecture créent des

lignes dans le spectre de puissance des TOI. 9 lignes sont détectées, correspondant à

des harmoniques des vibrations du refroidisseur, dépliées par la modulation AC. Ces

coefficients de Fourier correspondant à ces lignes sont estimés sur des TOI auxquelles

3. Les non-linéarités de ce processus sont responsables d’une variation apparente du gain dans la
réponse des bolomètres. Cet effet est traité ad-hoc dans les publications de 2013, mais un modèle plus
perfectionné a été développé pour les futures publications.
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Figure 4.6 – Diagramme résumant le traitement des données HFI. Au niveau 1, les
données du satellite sont reconstruites pour délivrer des données ordonnées en temps.
Au niveau 2, ces TOI sont nettoyées et un modèle de l’instrument est fait, cela de façon
itérative. Les cartes du ciel sont construites en s’affranchissant du bruit 1/f . Au niveau

3, on fait l’analyse cosmologique et astrophysique de ces données.

le signal a été retiré, puis retiré des TOI d’entrée. Un traitement particulier est effectué

au niveau de fortes sources ponctuelles ;

– on déconvolue de la réponse temporelle des bolomètres. Celle-ci, modélisée par une

fonction complexe avec différentes constantes de temps, est déterminée à partir des

mesures de sources fortes, comme les planètes (cf. section 4.3.4).

Les TOI finales sont délivrées, avec un marquage (flags) des échantillons les plus pollués.

Ce masque comprend principalement : les échantillons pendant les périodes de pointage

instable (7% des données), la partie rapide des glitches (8-20%), ainsi que le passage

de certains objets du système solaire (Mars, Jupiter, Saturne, Uranus, Neptune, et 24

astéröıdes). Dans la figure 4.7, on voit les données ordonnées en temps avant et après le

TOI processing.
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Figure 4.7 – Données ordonnées en temps avant et après le TOI processing. Dans
la figure du haut, on montre un anneau entier pour les données du bolomètre 143-5
(ici, l’anneau 10000). En rouge, on montre les données brutes avant démodulation de
l’AC. En bleu, après démodulation. On voit les signaux piqués provoqués par les rayons
cosmiques, dont l’amplitude est bien plus forte que le signal dû aux photons. Les bandes
bleues au début et à la fin de l’anneau correspondent aux échantillons pour lesquels le
pointage est instable. Dans la fenêtre du dessous, en vert, on montre ces mêmes données
ordonnées en temps après le TOI processing. Le marquage des échantillons pollués (17%
de la totalité de l’anneau), toujours représenté avec des bandes bleues transparentes,
est ici placé en haut de ce cadre par souci de lisibilité. On voit clairement le dipôle
cosmologique avec une période d’une minute. Dans le deuxième graphe, on agrandit une
fenêtre de temps de 2 minutes toujours avant et après nettoyage. En plus du dipôle, on
voit aussi (à 2020 s), le signal fort dû à la galaxie ; 30 secondes plus tard, on recroise la

galaxie, mais à une amplitude plus faible (on est plus loin du centre galactique).
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4.3.3 Bruit

La mesure des variations du flux de photons dues aux anisotropies du CMB est bruitée

par différents processus :

– le bruit de photon, inévitable : il est dû aux fluctuations poissoniennes dans le nombre

de photons qui atteignent le détecteur. Le flux de ces photons est principalement dû

au CMB lui-même et à l’émission des miroirs et des boucliers à 40 K (cette dernière

domine le flux seulement pour les plus hautes fréquences). Ce bruit est blanc, c’est-à-

dire que son amplitude ne dépend pas de la fréquence ;

– le bruit de phonon, bruit thermique dans le bain à 100 mK, lui-aussi blanc ;

– le bruit électronique et bruit Johnson : ce dernier est dû aux fluctuations de la tension

aux bornes du bolomètre. Ce bruit est blanc, avec une coupure à haute fréquence, due

aux filtrages dans l’électronique de lecture, ainsi qu’au TOI processing ;

– les résidus des raies du refroidisseur à 4 K, introduite précédemment ;

– les résidus du nettoyage des glitches, qui seront étudiés au chapitre 7 ;

– le bruit 1/f , dû principalement à la variation lente de la température du bain à 0.1 K.

Les variations globales du plan focale sont prises en compte dans le TOI processing.

Ce sont donc principalement les variations locales de température qui produisent ce

bruit basse fréquence.

La sensibilité du bruit dans la table 4.1 est le niveau atteint pour Ndétecteur à une

fréquence donnée, en une seconde d’intégration.

4.3.4 Lobe optique

La réponse d’un détecteur au signal d’une source ponctuelle est une combinaison du

lobe optique du télescope et des cornets et de la fonction de transfert thermique et

électronique. La forme du lobe optique, ainsi que la reconstruction du plan focal, sont

réalisées à partir de l’observation des planètes (Mars pour les lobes, Jupiter pour la

reconstruction du plan focal). La contribution de la réponse non-optique est évaluée

et déconvoluée au niveau des TOI, de façon itérative avec la mesure du lobe optique.

D’éventuels résidus sont alors incorporés dans le lobe optique estimé. On montre dans

la figure 4.8 les lobes ainsi que la reconstruction du plan focal. Une complexification de

la réponse optique (sidelobes) est due à la lumière parasite atteignant le détecteur sans

passer par le télescope (cf. figure 5 de Tauber et al. [2010b]).

Dans le reste de ce manuscrit, on fera l’approximation que le lobe est symétrique, et

simplement caractérisé par sa fonction fenêtre dans l’espace harmonique b`. Dans le cas

d’un lobe gaussien, b` = e−`(`+1)/(2σ2
lobe), avec σlobe = FWHM/

√
8 ln 2.

4.3.5 Calibration

Les TOI sont délivrées en Watt. Pour convertir cette puissance optique reçue en tempéra-

ture du CMB, il faut calibrer le gain des bolomètres. La principale calibration du signal



Chapitre 4. Le satellite Planck 82

−2 −1 0 1 2

cross-scan [◦]

−
2

−
1

0
1

2

co
-s

ca
n

[◦
]

100-1

100-2

100-3

100-4

143-1

143-2

143-3

143-4

143-5

143-6

143-7

217-5

217-6

217-7

217-8

217-1

217-2

217-3

217-4

353-3

353-4

353-5

353-6

353-1

353-2

353-7

353-8

545-1

545-2

545-4

857-1

857-2

857-3

857-4

Figure 4.8 – Lobes et reconstruction du plan focal de HFI. Les contours à -3, -10, -20
et -30 db du maximum sont représentés. Pour les PSB, les deux bolomètres superposés

sont représentés en bleu et en noir.

Planck est effectuée sur le dipôle solaire et orbital [Planck Collaboration 2014e]. Le

premier est dû au mouvement relatif du soleil par rapport au référentiel du CMB, et

est parfois appelé dipôle cosmologique. Le deuxième est dû à la rotation du point de

Lagrange L2 autour du soleil. Pour les données publiées en 2013, le dipôle cosmologique

de WMAP7 a été utilisée. Pour les fréquences “cosmologiques”, inférieures à 353 GHz, la

précision de la calibration relative est d’environ 0.6%. Pour les 2 plus hautes fréquences,

où le CMB est sous-dominant, la calibration est faite en comparant le flux d’Uranus

et Neptune avec un modèle de leur émission atmosphérique. La calibration avec cette

méthode est à 10% près. Pour les fréquences 100 à 217 GHz, une correction des variations

effectives du gain au cours de la mission est aussi appliquée.
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HEALPix : Cette décomposition de la sphère est faite de façon hiérarchique, pour créer

des pixels d’aire égale (Hierarchical Equal Area isoLatitude Pixelization : HEALPix

[Górski et al. 2005]). À la plus basse résolution, la carte comporte 12 pixels d’aire 4π
12 .

Ces pixels sont ensuite divisés par des puissances de 2, qu’on appelle Nside. On a donc

Npix = 12N2
side pixels ; les cartes Planck sont en général représentées en Nside = 2048,

qui comportent 50331648 pixels et ont une résolution θ2048 ∼
√

4π
12×20482 = 1, 72 minutes

d’arc.

Les cartes de CMB sont souvent représentées en projection de Mollweide, pour laquelle

la proportion des surfaces sur la sphère est gardée sur le plan. On y représente l’équateur,

le méridien central et les parallèles comme des lignes droites. Les autres méridiens sont

courbés et se rejoignent aux pôles. On a donc une distorsion aux pôles, et les angles

ne sont pas conservés, contrairement à la projection de Mercator (cf. planisphères de

navigation).

HEALPix permet aussi de faire des transformées en harmoniques sphériques discrètes,

en utilisant les relations de récurrence des polynômes de Legendre pour la colatitude θ,

et des FFT (Fast Fourier Transform : Transformée de Fourier rapide) pour la longitude

φ. On en fait un usage intensif dans le travail de cette thèse a.

Figure 4.9 – On représente les 192 pixels de la résolution Nside = 4, indexés en nested
de façon à faire apparâıtre les pixels de résolution inférieure.

a. On utilise le module python healpy, qui permet d’appeler les fonctions C de healpix : https:

//github.com/healpy/healpy

4.3.6 Construction des cartes

Dans le cas des données HFI, les TOI sont projetées sur des cartes pixelisées en deux

étapes :

– des anneaux pixelisés (HPR HEALPix Pixel Rings) sont construits à partir des TOI

de signal et de pointage. Ceux-ci sont calibrés comme décrit précédemment ;

https://github.com/healpy/healpy
https://github.com/healpy/healpy
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– ces anneaux pixelisés sont combinés, en ajustant un décalage (offset) pour chaque

anneau par la méthode des moindres carrés. Ce destriping corrige en grande partie du

bruit 1/f .

Figure 4.10, on montre les 9 cartes de Planck. Les unités sont en µKCMB pour les 7

premières fréquences, et en kJy/sr pour les 2 plus hautes. La première unité correspond à

∆TCMB = ∆Iν/(dBν/dT )|T0
, et la conversion prend en compte le fait que la mesure réelle

est intégrée sur la bande passante. La deuxième unité est en intensité : Iν = I0× (ν0/ν),

et suppose un spectre d’émission plat. Pour reconstruire le flux d’une source de spectre

connu, il faut alors prendre en compte une correction de couleur.

Figure 4.10 – Cartes en fréquence de Planck. Mis à part les très hautes fréquences,
où l’émission du CMB est sous-dominante, ce dernier est visible dans toutes les cartes

à haute latitude galactique.

4.3.7 Jackknives

Pour caractériser le bruit dans les cartes, ainsi que certains effets systématiques, des tests

de nullités, c’est-à-dire dans lesquels le CMB est théoriquement absent, sont effectués.

Pour cela, on construit des cartes à partir de sous-ensembles des données (Jackknives),

par exemple :

– les half-ring jackknives : on construit deux cartes à partir de demi-anneaux, compre-

nant la première puis la deuxième moitié des cercles pour un pointage fixe. Ces deux

demi-anneaux observent donc le même ciel. La demie différence de ces deux cartes

permet d’évaluer le bruit ;

– les survey jackknives : la mission Planck est divisée en surveys, qui correspondent à

des périodes de six mois d’observation (leur durée exacte, ainsi que leur couverture
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du ciel, est précisée dans Planck Collaboration [2013a].). La différence des cartes de

surveys pair-impair permet par exemple d’étudier les sidelobes, étant donné que l’angle

de balayage diffère pour ces deux sous-ensembles ;

– les detector set jackknives : en utilisant différentes combinaisons de bolomètres pour

construire les cartes, on peut tester d’autre effets propres aux détecteurs.

4.3.8 Séparation de composantes

On a introduit au chapitre 3 les émissions d’avant-plan dans le domaine millimétrique.

Une des étapes cruciales du traitement des données est la séparation de ces différentes

composantes pour estimer la contribution du CMB. La dépendance spectrale des avant-

plans galactiques (émission thermique de la poussière, émission synchrotron, émission

free-free et lignes du CO) et extragalactiques (SZ, points-sources radio et infra-rouges)

est différente de celle du CMB (cf. figure 3.8). Dans les publications de 2013, quatre

méthodes de séparation de composantes ont été utilisées :

– NILC (Needlet Internal Linear Combination) : Cette méthode de combinaison linéaire

interne permet de minimiser la variance d’une composante ayant une dépendance

spectrale connue, ici le CMB. La spécificité de NILC est que l’ILC est effectuée dans

l’espace des needlets, c’est à dire avec des poids qui peuvent varier selon la région du

ciel, et selon le multipôle ;

– SEVEM (Spectral Estimation Via Expectation Maximization) : dans une première

étape, on construit des cartes sans CMB en faisant la différence entre des fréquences

voisines. Pour une fréquence donnée, une combinaison linéaire de ces cartes est ensuite

soustraite en minimisant la variance de la carte résultante. La carte délivrée est une

combinaison de la carte nettoyée à 143 GHz et à 217 GHz ;

– SMICA (Spectral Matching Independent Component Analysis) fait une combinaison

linéaire des différentes fréquences dans l’espace harmonique, avec des poids qui dépen-

dent du multipôle. En supposant que les composantes ne sont pas corrélées entre-elles,

et que le bruit n’est pas corrélé entre les différentes fréquences, SMICA peut séparer

toutes les composantes, pourvu qu’elles aient un comportement harmonique différent ;

– Commander-Ruler fonctionne dans l’espace des pixels, et ajuste un modèle paramé-

trique de façon bayésienne. Dans une première étape (Commander), l’amplitude et le

spectre des avant-plans sont estimés à basse résolution (Nside = 256) en utilisant un

échantillonnage de Gibbs. Cette estimation est ensuite re-pixélisée (Nside = 2048), et

l’amplitude est estimée à cette haute résolution en utilisant une méthode des moindres

carrés généralisée (Ruler).

L’analyse de ces cartes en ce qui concerne l’étude des non-gaussianités est détaillée dans

le chapitre 6.

4.4 Résultats Planck 2013

On va maintenant décrire une petite partie des résultats cosmologiques obtenus à partir

des données de la mission nominale (12 août 2009 - 28 novembre 2010).



Chapitre 4. Le satellite Planck 86

4.4.1 Spectre de puissance et vraisemblance

Pour obtenir le spectre de puissance de Planck, une vraisemblance hybride a été utilisée.

A bas ` (< 50), une séparation de composantes de type Commander permet d’estimer la

carte et les C` par un échantillonnage de Gibbs. Pour 50 < ` < 2500, la vraisemblance

est calculée à partir des spectres croisés des cartes aux fréquences 100, 143, et 217 GHz.

Un masque galactique conservatif est utilisé, (fsky=0.58 pour 100 GHz ; 0.37 pour 143

et 217 GHz), ainsi qu’un masque de sources ponctuelles. Le spectre total est modélisé

par le CMB lentillé auquel s’ajoutent les spectres paramétriques des émissions d’avant-

plans galactiques et extragalactiques (ainsi que le tSZ et le kSZ). Ces paramètres non

primordiaux sont dits de “nuisance”. Une fois l’estimation des avant-plans retirée, on

obtient le spectre du CMB représenté figure 4.11. De nombreux tests de nullités ont

été effectués en utilisant des sous-échantillons des données (cf. [Planck Collaboration

2014f]).

Par ailleurs, le spectre de puissance du lentillage est estimé de façon quasi-optimale à

partir de la statistique à 4 points des anisotropies (cf. figure 4.12).
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Figure 4.11 – Spectre de puissance du CMB observé par Planck 2013. L’échelle est
logarithmique jusqu’à ` = 50, puis linéaire. La bande verte corespond à la variance
cosmique, et le trait vert plein est le meilleur ajustement avec les 6 paramètres de

ΛCDM.

4.4.2 Paramètres cosmologiques

Pour contraindre les paramètres du modèle cosmologique (cf. section 3.2.2), des jeux de

données externes ont été pris en compte en plus des données Planck :

– WP : la polarisation à bas ` (< 23) de WMAP9 [Bennett et al. 2013] ;

– high-L : les données en température à haut ` des expériences ACT (Atacama Cosmology

Telecope [Das et al. 2014]) et SPT (South Pole Telescope [Keisler et al. 2011; Reichardt

et al. 2012; Story et al. 2013]) ;
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Figure 4.12 – Lentillage faible de Planck 2013. En haut, le spectre de puissance du
potentiel de lentillage, pour les fréquences 100, 143 et 217 GHz, ainsi que la méthode à
variance minimale [Planck Collaboration 2013g]. La ligne noire pleine est l’ajustement
ΛCDM. En bas : la reconstruction du potentiel de lentillage sur le ciel. Cette carte est

dominée par le bruit, et filtrée pour L ∈ [10, 2048].

– BAO (Baryon Acoustic Oscillations) : les mesures des oscillations acoustiques des

baryons 4 dans les relevés de galaxies à z ≈ 0− 1 par SDSS/BOSS (Sloan Digital Sky

Survey/Baryon Oscillation Spectroscopic Survey [Padmanabhan et al. 2012; Percival

et al. 2010]) , WiggleZ [Blake et al. 2011] et 6dF (6 degree Field [Beutler et al. 2011]).

Les paramètres obtenus sont résumés dans la table 4.2. De nombreux tests et de nom-

breuses discussions sur ces paramètres sont faits dans Planck Collaboration [2013f]. On

peut noter par exemple que Planck observe une densité de matière plus importante que

WMAP9 et une densité d’énergie noire plus faible. Par contre, la densité de matière

baryonique est en bon accord avec les résultats de la nucléosynthèse primordiale. Planck

détecte directement le lentillage au niveau du spectre du CMB via son effet de lissage des

4. L’échelle acoustique lors des oscillations dans le plasma ionisé (cf. chapitre 3) est une échelle
caractéristique dans les structures observées à différents décalages spectraux. Celle-ci est fixée lorsque le
nombre de photons est suffisamment faible pour que les baryons arrêtent d’osciller, à zdrag, un peu plus
tard que le découplage à zdec.
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pics acoustiques (10σ). La reconstruction du spectre du lentillage à partir de la statistique

à quatre points est quant à lui en bon accord avec la prédiction à partir des paramètres

cosmologiques obtenu via le spectre du CMB. L’ajout de cette information à plus faible

décalage spectral (z ≈ 2) permet de lever certaines dégénérescences sur l’estimation des

paramètres. Par exemple, avec le spectre de la température, on ne peut contraindre que

Ase
−2τ , l’amplitude apparente des anisotropies. Le lentillage étant indépendant de τ , on

peut alors déterminer As et τ sans données externes. Pour les paramètres montrés dans

la deuxième colonne de la table 4.2, la polarisation à bas ` de WMAP9 donne une plus

forte contrainte sur τ , et permet de lever la dégénérescence de façon plus précise. De la

même façon, les paramètres ΩΛ et Ωk sont fortement dégénérés : un univers fermé avec

une faible densité de matière noire donnerait le même spectre de puissance. Cependant,

dans un tel univers, la puissance du lentillage serait plus forte ; l’amplitude de son effet

au niveau du spectre TT suffit à montrer la nécessité de l’énergie noire simplement à

partir des données du CMB (Planck+WP+HighL). L’ajout du spectre du lentillage am-

plifie cette détection, et contraint fortement la courbure de l’Univers. Le spectre du CMB

est aussi sensible au nombre d’espèces relativistes au moment de la recombinaison, ainsi

qu’à la masse des neutrinos. Planck ne détecte pas d’espèce relativiste supplémentaire.

Dans l’analyse standard, on considère un seul neutrino massif, dont la masse est fixée à

0.06 eV. En laissant ce paramètre libre, on obtient une contrainte :
∑
mν < 0.66 eV (à

95% de confiance) en utilisant uniquement l’information du CMB.

Planck ne contraint pas directement le paramètre de Hubble H0, mais on peut le

prédire à partir des 6 paramètres de base. Celui-ci est alors en tension (2.5 σ) avec

les déterminations directes par les supernovas : 73.8 ± 2.4 km s−1 Mpc−1[Riess et al.

2011]. Cependant cette tension est moindre dans d’autres compilations des relevés de

supernovas. Planck est en bon accord avec les mesures de l’échelle de distance via les

BAO dans les relevés de galaxies [Anderson et al. 2012], mais en faible tension avec celles

des quasars et de la forêt Lyman-alpha [Delubac et al. 2014; Font-Ribera et al. 2014].

La physique de l’inflation et des non-gaussianités a été présentée au chapitre 2 : les

données Planck sont compatibles avec le modèle le plus simple d’inflation, à un champ

scalaire en roulement lent, avec des termes cinétiques canoniques et débutant dans des

conditions initiales de Bunch-Davies. Les modèles favorisés sont ceux à champ faible.

4.4.3 Anomalies ?

Aucune évidence pour des extensions au modèle ΛCDM n’est détectée dans les données

Planck, avec ou sans jeux de données supplémentaires. Cependant, certaines observations

sont en tension avec notre modèle cosmologique :

– le modèle du Big-Bang suppose un univers statistiquement isotrope (cf. chapitre1).

Certaines observations, déjà vues dans WMAP, semblent aller contre ce principe : on

observe par exemple une asymétrie entre les hémisphères Nord et Sud galactiques au

niveau de la puissance à ` < 600. L’alignement entre la direction du quadrupôle et du

dipôle est aussi peu probable. Par ailleurs, une large région du ciel est anormalement

froide (Cold Spot) ;
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Table 4.2 – Paramètres cosmologiques mesurés par la mission Planck [Planck Col-
laboration 2013f]. Les 6 paramètres de base de ΛCDM sont dans la première partie
du tableau : 1) la densité actuelle de baryons ; 2) la densité actuelle de matière noire
froide ; 3) l’échelle angulaire acoustique ; 4) la profondeur optique due à l’interaction
Thompson pendant la reionisation ; 5) l’indice spectral du spectre des perturbations
scalaires initiales ; 6) l’amplitude de ce spectre. Les paramètres de la deuxième partie
sont des paramètres dits dérivés : a) la densité d’énergie noire divisée par la densité
critique actuelle ; b) l’écart type des fluctuations actuelles dans la théorie linéaire ; c)
le décalage spectral pour lequel l’Univers est à moitié reionisé ; d) le taux d’expan-
sion actuel en km s−1 Mpc−1 ; e) l’âge de l’Univers en milliard d’années ; g) la taille de

l’horizon sonore à z = zdrag. Table adaptée de [Planck Collaboration 2013a].

Planck (CMB + lentillage) Planck +WP + highL+BAO

Paramètre limites à 68 % limites à 68 %

Ωbh
2 . . . . . . . . 0.02217± 0.00033 0.02214± 0.00024

Ωch
2 . . . . . . . . . 0.1186± 0.0031 0.1187± 0.0017

100θ? . . . . . . . . 1.04141± 0.00067 1.04147± 0.00056

τ . . . . . . . . . . . 0.089± 0.032 0.092± 0.013

ns . . . . . . . . . . . 0.9635± 0.0094 0.9608± 0.0054

ln(1010As) . . . . 3.085± 0.057 3.091± 0.025

ΩΛ . . . . . . . . . . 0.693± 0.019 0.692± 0.010

σ8 . . . . . . . . . . . 0.823± 0.018 0.826± 0.012

zre . . . . . . . . . . 10.8+3.1
−2.5 11.3± 1.1

H0 . . . . . . . . . . 67.9± 1.5 67.80± 0.77

Age×109années 13.796± 0.058 13.798± 0.037

rdrag . . . . . . . . . 147.70± 0.63 147.68± 0.45

– un déficit de puissance à bas ` est aussi observé, l’amplitude dans la région 25 < ` < 35

est en tension à plus de 2σ avec la prédiction du meilleur ajustement sur l’ensemble

du spectre.

4.4.4 Cosmologie à partir des amas de galaxies détectés par tSZ

La dépendance spectrale bien particulière de l’effet Sunyaev Zel’dovitch thermique, et son

intensité indépendante de z (cf. section 3.3.4), permet de détecter de nombreux amas de

galaxies. En utilisant un échantillon de 189 amas détectés avec un fort rapport signal sur

bruit et dont on connâıt le décalage spectral (sauf 1), on peut faire du comptage d’amas

par bande de z. On peut alors contraindre l’amplitude du spectre de puissance de la

matière, σ8 = 0.75±0.03, et la densité de matière Ωm = 0.29±0.02. La reconstruction du

spectre de puissance du tSZ, ainsi que son bispectre, donnent des résultats compatibles.

Ces résultats sont par contre en tension avec ceux obtenus avec le CMB (mesure plus

élevées de ces deux paramètres). Cette tension peut être réduite si la masse des neutrinos

est laissée libre, ainsi qu’en modifiant l’évaluation de la masse des amas faite à partir

des données X.
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4.4.5 Avant-goût de polarisation

Les données polarisées du satellite Planck ne sont pas encore publiques. Cependant, on

peut vérifier visuellement figure 4.13 que ces données sont compatibles avec la cosmologie

obtenue à partir de la température du CMB. La figure 4.14 montre aussi l’empilement de

cartes polarisées de 5◦×5◦ autour des points chauds et des points froids en température.

L’orientation de la polarisation est en accord avec la théorie (cf. section 3.2.3).
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Figure 4.13 – Spectres de puissance polarisés de Planck. Ces auto-spectres et cross-
spectres montrent la compatibilité des observations polarisées entre-elles, ainsi qu’avec
le spectre prédit à partir du meilleur ajustement des paramètres cosmologiques à partir

de la température (en rouge). Figure tirée de Planck Collaboration [2014f].

Figure 4.14 – Orientation de la polarisation linéaire autour des points chauds et froids
empilés (≈ 11000). Figure tirée de Planck Collaboration [2013a].

4.5 Conclusion

Dans ce chapitre, on a décrit brièvement le fonctionnement du satellite Planck, en met-

tant l’accent sur l’instrument HFI. On a introduit certains aspects du traitement des

données qui sont primordiaux dans l’obtention des données utilisées dans le reste de ce

manuscrit. On a ensuite résumé une petite partie des résultats scientifiques obtenus par

la collaboration.



Deuxième partie
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Chapitre 5

L’estimateur binné de fNL & le

bispectre lissé

Dans ce chapitre, on va introduire l’estimateur optimal de fNL, ainsi qu’une de ses

implémentations, basée sur la compression des données en bins de multipôles, qui a été

utilisée au cours cette thèse. On présente aussi la méthode du bispectre lissé, qui permet

une étude non paramétrique du signal bispectral.

5.1 Estimateur optimal

On a vu que le bispectre du CMB pouvait s’exprimer en fonction du paramètre de non

linéarité fNL (3.49). Le bispectre observé est donc :

BObs
`1`2`3 =

∑
i

f
(i)
NLB

th (i)
`1`2`3

+ n`1`2`3 , (5.1)

où n`1`2`3 correspond au “bruit bispectral”, de variance Var(n`1`2`3) = Var`1`2`3 =

N `1`2`3
∆ g`1`2`3C`1C`2C`3 (3.47). Rappelons ici que B`1`2`3 = N `1`2`3

∆ b`1`2`3 .

On peut considérer au premier ordre que les configurations du bispectre suivent une

distribution gaussienne, et que les n`1`2`3 sont indépendants, on a (cf. appendice A) :

p(BObs
`1`2`3 |fNL) =

∏
`1,`2,`3

p(n`1`2`3) ∝
∏

`1,`2,`3

e
− 1

2
nt`1`2`3

Var−1
`1`2`3

n`1`2`3 (5.2)

Dans le cas de faible non-gaussianité, et pour un ciel isotrope, on peut faire l’approxi-

mation que Var−1 = 1/Var. Le χ2 est alors donné par :

χ2 =
∑

`1≤`2≤`3

(
BObs
`1`2`3

−∑j f
(j)
NLB

th (j)
`1`2`3

)2

Var`1`2`3
(5.3)
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On obtient notre estimateur en minimisant ce χ2 [Komatsu et Spergel 2001] :

∂

∂f
(i)
NL

 ∑
`1≤`2≤`3

(
BObs
`1`2`3

−∑j f
(j)
NLB

th (j)
`1`2`3

)2

Var`1`2`3


∣∣∣∣∣∣∣
fNL=f̂NL

= 0

=
∑

`1≤`2≤`3

−2BObs
`1`2`3

B
th (i)
`1`2`3

+ 2
∑

j f
(j)
NLB

th (j)
`1`2`3

B
th (i)
`1`2`3

Var`1`2`3

∣∣∣∣∣∣
fNL=f̂NL

(5.4)

On a donc

∑
`1≤`2≤`3

BObs
`1`2`3

B
th (i)
`1`2`3

Var`1`2`3
=
∑

j

Fij f̂ (j)
NL , (5.5)

où la matrice de Fisher est donnée par l’expression :

Fij =
∑

`1≤`2≤`3

B
th (i)
`1`2`3

B
th (j)
`1`2`3

Var`1`2`3
. (5.6)

On peut définir la corrélation entre deux formes théoriques (notons que Fij est non-

diagonal en général) :

r ≡
F−1
ij√

F−1
ii F−1

jj

. (5.7)

On a donc, dans le cas de faible non-gaussianité, l’estimateur :

f̂
(i)
NL =

∑
j

F−1
ij

∑
`1≤`2≤`3

BObs
`1`2`3

B
th (j)
`1`2`3

Var`1`2`3
. (5.8)

Sa matrice de covariance est donnée par F−1
ij , et donc σ

f
(i)
NL

=
√
F−1
ii .

Dans le cas d’une estimation indépendante des f
(i)
NL,

f̂
(i)
NL =

1

N

∑
`1≤`2≤`3

BObs
`1`2`3

B
th (i)
`1`2`3

Var`1`2`3
, (5.9)

avec N = Fii =
∑

`1≤`2≤`3
B

th (i)
`1`2`3

B
th (i)
`1`2`3

Var`1`2`3
, et on a σ

f
(i)
NL

=
√

1
Fii .
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Cette distinction entre analyse jointe et analyse indépendante est importante pour la

suite. Par exemple, certains modèles prédisent conjointement de la non-gaussianité de

différents types. Il est alors important d’estimer les deux fNL de manière jointe. C’est

par exemple le cas du couplage entre lentillage faible et effet Sachs Wolfe intégré : on

sait que cet effet est présent dans le CMB observé (on le vérifiera au chapitre 6), et que

sa forme est fortement corrélée avec la forme locale. Il faudra alors faire une estimation

jointe ou retirer les biais induits. Le biais produit par la forme (j) sur f̂
(i)
NL est donnée

par :

b
(i)
j =

1

Fii
∑

i1≤i2≤i3

B
(j)
i1i2i3

B
(i)
i1i2i3

Vari1i2i3
. (5.10)

Il suffit ensuite de soustraire ce biais à la mesure :

f̂
(i)
NL

∣∣∣
débiaisé

= f̂
(i)
NL − b

(i)
j . (5.11)

Pour les mesures de Planck, on verra qu’on marginalise aussi sur les non-gaussianités

des points sources non résolus.

Il a été montré [Babich 2005] que dans la limite de faible non-gaussianité, et pour un

ciel invariant par rotation, l’estimateur bispectral optimal du paramètre fNL, est donné

par l’expression suivante :

f̂
(i)
NL =

1

N

∑
`i,mi

G `1 `2 `3
m1m2m3

b
th (i)
`1`2`3

C`1C`2C`3
a`1m1a`2m2a`3m3 , (5.12)

oùN =
∑

`i,mi

(
G `1 `2 `3m1m2m3

b
th (i)
`1`2`3

)2

C`1C`2C`3
. Cette expression correspond à une estimation indépendante

et est équivalente à la formule (5.9).

Il est aussi démontré que cet estimateur sature la borne de Cramer-Rao, c’est donc le

meilleur estimateur non biaisé possible.

5.2 Application à des données “imparfaites”

L’estimateur introduit jusqu’à maintenant est défini dans le cas de données parfaites,

sans considération quant à la réalisation technique de son calcul. On va voir dans cette

section comment on peut adapter cet estimateur pour préserver la quasi-optimalité dans

des cas plus réalistes.

5.2.1 Lobe et bruit instrumental

On a introduit au chapitre précédent le bruit instrumental, de spectre de puissance N`,

ainsi que le lobe optique de l’instrument b`.
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On peut alors généraliser l’estimateur en remplaçant C` → C`b
2
` +N` dans l’expression

de la variance.

Pour le bispectre théorique, on prend en compte le lobe de l’instrument, en remplaçant

Bth
`1`2`3

→ b`1b`2b`3B
th
`1`2`3

.

5.2.2 Effet de la couverture incomplète du ciel et du bruit anisotrope

et correction linéaire

Les émissions d’avant-plan sont une pollution fortement non-gaussienne (cf. section

3.7.6). Les cartes étudiées pour la mesure de non-gaussianité sont donc des cartes de

CMB nettoyées par séparation des composantes (cf. chapitre 4). On verra au chapitre

6 que les méthodes de séparation de composantes semblent être performantes en ce

qui concerne la non-gaussianité. Cependant, les zones les plus fortement contaminées

sont masquées dans l’analyse. La voie lactée l’est en grande partie, ainsi que les sources

ponctuelles connues (voir figure 5.1).

Biais multiplicatif et approximation de fsky

Le premier effet est un biais multiplicatif dans l’estimation du bispectre. On considèrera

dans la suite que le masque est suffisamment petit, on a alors :

〈Bmasqué
`1`2`3

〉 ' fsky〈Bnon masqué
`1`2`3

〉 , (5.13)

où fsky est la fraction de ciel observé (voir par exemple Komatsu et al. [2002]). On a

aussi

Cmasqué
` ' fskyC

non masqué
` . (5.14)

C’est l’approximation dite de fsky.

Pour calculer l’effet de ce biais sur la variance de fNL, on insère (5.13) et (5.14) dans

l’estimateur (5.8) et dans la matrice de Fisher (5.6). On obtient alors 〈f (i)
NL〉masqué =

〈f (i)
NL〉non masqué, et la variance est donnée par σ2

f
(i)
NL

masqué
= 1

fsky
σ2

f
(i)
NL

non masqué
. On a

donc un accroissement de la variance dû à la réduction du nombre de modes accessibles,

mais pas de biais dans la mesure.

Rupture de l’isotropie et correction linéaire

Un autre effet du masque est de rompre l’invariance par rotation, condition nécessaire

pour obtenir l’estimateur optimal. C’est aussi le cas de la stratégie de balayage du ciel

décrite au chapitre 4 : le bruit étant plus faible là où le satellite observe plus longtemps,

on a des structures non isotropes dans la carte de bruit (voir figure 5.1). L’estimateur
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introduit précédemment est alors non optimal. Bien que non biaisé, sa variance est

fortement augmentée. Il a été montré qu’un estimateur optimal plus général, dans le cas

où il n’y a pas invariance par rotation, est donné par [Creminelli et al. 2006; Yadav et al.

2008] :

f̂NL =
1

N

∑
`i,mi

G `1 `2 `3
m1m2m3

bth`1`2`3

×
[
C−1
`1m1,`′1m

′
1
a`′1m′1 C

−1
`2m2,`′2m

′
2
a`′2m′2 C

−1
`3m3,`′3m

′
3
a`′3m′3

−3C−1
`1m1,`2m2

C−1
`3m3,`′3m

′
3
a`′3m′3

]
, (5.15)

où C−1
`imi,`jmj

est l’inverse de la matrice de covariance C`imi,`jmj = 〈a`imia`jmj 〉 . La

partie soustraite, linéaire en a`m, est appelée correction linéaire. Dans le cas invariant par

rotation, C`imi,`jmj est diagonale et vaut C` et la correction linéaire est proportionnelle

au multipôle de la carte, fixée à 0.

Figure 5.1 – Gauche : Réalisation de bruit correspondant à la carte Smica 2013. Le
contraste est renforcé par égalisation d’histogramme, les extrema sont à ±90 KCMB.
Droite : masque commun à toutes les méthodes de séparation de composantes utilisées

dans l’analyse Planck Collaboration [2013i].

La réduction de la variance peut être appréciée figure 5.2 : le bruit anisotrope produit

une modulation locale apparente : de larges régions beaucoup observées auront moins

de bruit (petites échelles). L’effet du bruit anisotrope va donc principalement polluer

l’estimation du f local
NL .
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Figure 5.2 – Effet de la correction linéaire sur l’estimation de fNL, pour des cartes
réalistes, avec bruit anisotrope et masque. Les bandes horizontales transparentes bleues
et vertes correspondent à la variation standard autour de la valeur moyenne calculée
sur les 100 cartes. On voit que le masque et le bruit n’introduisent pas de biais dans la
mesure, mais que la correction linéaire est nécessaire pour retrouver l’optimalité. Les
cartes utilisées ici sont celles qui ont servi au calcul des erreurs pour le données Smica

présentées au chapitre suivant.
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5.2.3 Estimateur polarisé

L’estimateur obtenu précédemment pour la carte de température est simplement généralisable

dans le cas de données polarisées, ce qui améliore les contraintes sur fNL [Babich et Zal-

darriaga 2004b]. On a alors [Yadav et al. 2007] :

f̂
(i)
NL(T ) =

∑
j

F−1
ij

∑
`1≤`2≤`3

∑
p1,p2,p3
p4,p5,p6

Bp1p2p3

`1`2`3
(C−1)p1p4

`1
(C−1)p2p5

`2
(C−1)p3p6

`3
B
p4p5p6, th (i)
`1`2`3

,

(5.16)

où les pi représentent les composantes polarisées, i.e. les champs T et E. Ici, Bp1p2p3
i1i2i3

=(
Bp1p2p3,Obs
i1i2i3

−Bp1p2p3,Lin
i1i2i3

)
. Les spectres de puissance sont ici :

C` →
(
CTT` CTE`
CTE` CEE`

)
(5.17)

La matrice de Fisher est donnée par :

Fij =
∑

`1≤`2≤`3

∑
p1,p2,p3
p4,p5,p6

B
p1p2p3, th (i)
`1`2`3

(C−1)p1p4

`1
(C−1)p2p5

`2
(C−1)p3p6

`3
B
p4p5p6, th (j)
`1`2`3

. (5.18)

Dans la suite de ce manuscrit, on s’intéressera seulement à la non-gaussianité des cartes

en températures.

5.2.4 Implémentations de l’estimateur optimal

On voit dans l’expression (5.8), qu’il faut calculer O(l5max) termes, c’est-à-dire à la

résolution de Planck, O(1015) termes.

En travaillant dans l’espace harmonique, (5.12), c’est le calcul des intégrales de Gaunt

qui rend aujourd’hui ce calcul inaccessible, même avec les super-ordinateurs actuels.

Dans l’espace réel, (5.8), la limite est imposée par le nombre de cartes filtrées (3.40) à

produire, stocker en mémoire, multiplier et intégrer.

Une des limitations calculatoires réside dans l’inversion de la matrice de covariance dans

la partie cubique de l’estimateur (5.15). On fait alors l’approximation que cette matrice
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est diagonale 1. L’estimateur avec correction linéaire, donné par [Creminelli et al. 2006],

est alors :

f̂NL =
1

N

∑
`i,mi

G `1 `2 `3
m1m2m3

bth`1`2`3
C`1C`2C`3

[a`1m1a`2m2a`3m3 − 3C`1m1,`2m2a`3m3 ] . (5.19)

La correction linéaire équivaut donc à mesurer la corrélation entre la carte observée et

les anisotropies du spectre de puissance et à la retirer de l’estimateur. Les régions les

plus observées auront un spectre anisotrope moins fort (moins de bruit) et moins de

variations, la correction linéaire y est donc moins forte.

Avec la notation B``` (3.39), cela revient à remplacer BObs
`1`2`3

par BObs
`1`2`3

− BLin
`1`2`3

dans

(5.8), avec :

BLin
`1`2`3 =

∫
dΩ
[
TObs
`1 (Ω)〈T`2(Ω)T`3(Ω)〉+ TObs

`2 (Ω)〈T`1(Ω)T`3(Ω)〉

+TObs
`3 (Ω)〈T`1(Ω)T`2(Ω)〉

]
, (5.20)

L’estimateur de f
(i)
NL est finalement :

f̂
(i)
NL =

∑
j

F−1
ij

∑
`1≤`2≤`3

(
BObs
`1`2`3

−BLin
`1`2`3

)
B

th (j)
`1`2`3

Var`1`2`3
. (5.21)

Cette simplification permet donc de calculer la partie cubique avec l’estimateur invariant

par rotation, et appliquer la correction linéaire ensuite. Malgré cette simplification, ce

calcul est impossible actuellement.

Plusieurs méthodes, qu’on va brièvement introduire ici, ont été proposées pour palier à

ce problème.

KSW

Cet estimateur, introduit par Komatsu, Spergel et Wandelt (KSW) [Komatsu et al.

2005], utilise une astuce sur la forme mathématique de certains bispectres théoriques

dans l’espace harmonique : la séparabilité. Les formes locales, orthogonales, équilatérales,

aplaties sont par exemple séparable. Pour dans le cas de la non-gaussianité locale, on

peut écrire le bispectre sous la forme :

1. Cette approximation peut être évitée, en filtrant les cartes par une convolution de Wiener, par
exemple avec la méthode de Elsner et Wandelt [2013], mais on verra au chapitre suivant une méthode
plus simple par remplissage du masque a des performances équivalentes sur les données Planck [Planck
Collaboration 2013i].
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blocal
`1`2`3 =

∫
r2dr [β(`1, r)β(`2, r)α(`3, r) + β(`1, r)β(`3, r)α(`2, r)

+ β(`2, r)β(`3, r)α(`1, r)] , (5.22)

où r est la distance comobile, α(`, r) = 2
π

∫
dk k2∆`(k)j`(kr) et β(`, r) = 2

π

∫
dk k2PΦ(k)∆`(k)j`(kr)

[Yadav et Wandelt 2010b]. On définit alors :

Slocal
cub =

∫
dr r2

∫
A(Ω, r)B2(Ω, r)dΩ , (5.23)

Avec

A(Ω, r) =
∑
`m

α(`, r) a`mY`m(Ω)

C`
, (5.24)

et

B(Ω, r) =
∑
`m

β(`, r) a`mY`m(Ω)

C`
. (5.25)

La correction linéaire est alors donnée par :

Slin =
−6

N

∫
dr r2

∫
d2Ω [2 〈A(r,Ω)B(r,Ω)〉 B(r,Ω) + 〈B(r,Ω)B(r,Ω)〉A(r,Ω)] ,

L’estimation devient alors fNL = Scub+Slin

N , où N est le facteur de normalisation défini

précédemment. Cette méthode permet donc d’éviter la somme sur tous les triplets de `

en la réduisant en un produit de trois sommes sur `. Le principe est le même pour les

autres formes séparables : pour les formes primordiales, on peut se rapporter à Yadav

et Wandelt [2010b], et pour le lentillage-SWI, à Mangilli et al. [2013]. La limite de cet

estimateur réside dans le fait que tous les bispectres ne sont pas séparables, cependant,

les formes locale, équilatérale et orthogonale introduites au chapitre 2 sont séparables

et permettent de caractériser la plupart des bispectres.

Estimateur Modal

Fergusson et Shellard [2007] ont introduit un estimateur qui résout ce problème de non-

séparabilité en choisissant une base complète de modes séparables Q , dans laquelle on

peut décomposer n’importe quel bispectre théorique.

b`1`2`3√
C`1C`2C`3

=
∑
i,j,k

αijkQijk(`1, `2, `3) , (5.26)
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où

Qijk(`1, `2, `3) =
1

6
[qi(`1)qj(`2)qk(`3) + qj(`1)qi(`2)qk(`3) + perm. cycl. en i,j,k] .

(5.27)

Les qi(`) forment une base de fonctions calculées à une résolution donnée. Le paramètre

fNL est ensuite calculé en utilisant la méthode KSW On perd cependant l’optimalité

puisqu’on doit choisir une coupure dans la précision de la décomposition. Avec un nombre

arbitrairement grand de modes, on tend vers l’optimalité, mais on perd alors le gain en

calcul. En choisissant bien la base de décomposition, il est en général possible d’étudier

de nombreuses formes de bispectres en gardant une corrélation de plus de 99% avec

le bispectre optimal. Les coefficients correspondant au bispectre observé, dans la base

choisie, permettent de reconstruire la projection de ce bispectre dans cette base.

Estimateur binné

Dans le cas de l’estimateur binné [Bucher et al. 2010], qui sera développé dans la section

suivante, la réduction du nombre de calculs est faite par compression des données, en

binnant dans l’espace des multipôles, dans l’hypothèse que le bispectre est suffisamment

lisse. On calcule alors fNL directement avec la somme multiple (5.8). Un avantage de

cette méthode est qu’on a une mesure directe du bispectre binné, qu’on va pouvoir

explorer de façon non paramétrique.

Un autre estimateur utilisant la compression de données, basé sur une décomposition en

ondelettes à chapeau mexicain a aussi été introduit, dont on peut trouver une description

dans Curto et al. [2009].

Autres estimateurs

Les skew -C`, introduits par Munshi et Heavens [2010] sont une extension de l’estimateur

KSW. Dans un des termes de (5.23), la dépendance en ` est conservée en ne sommant

pas sur ` dans (5.24) ou (5.25). On peut alors étudier de quels multipôles vient le signal

bispectral.

Les fonctionnelles de Minkowski, qui servent à décrire la morphologie de régions au

dessus d’un certain seuil de température, peuvent être utilisées pour contraindre la non-

gaussianité. Elles sont définies dans l’espace réel, ce qui rend par exemple l’effet du

masque beaucoup plus simple à traiter. Elles sont sensibles à tous les ordres de non-

gaussianité, ce qui a l’avantage de permettre une contrainte du signal trispectral, mais

l’inconvénient de rendre l’estimation bispectrale sous optimale [Ducout et al. 2013].

Leur dépendance en fonction des signaux primordiaux et secondaires est différente de

celles des estimateurs bispectraux, l’information peut donc par exemple servir de test

supplémentaire sur l’impact des avant-plans.
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5.3 L’estimateur de fNL binné

L’estimateur binné est fondé sur le fait que le bispectre est, comme le spectre de puis-

sance, lisse, avec des variations à l’échelle des pics acoustiques [Bucher et al. 2010].

En binnant 2 de façon appropriée, on peut réduire énormément le temps de calcul et la

mémoire utilisée au prix d’un très faible accroissement de la variance (ce qui est vérifié

au chapitre 6).

5.3.1 Bispectre binné

Bispectre et cartes filtrées

Binner le bispectre dans l’espace harmonique revient à utiliser la formule (3.39), en

remplaçant les cartes filtrées T`(Ω) (3.40) par :

Ti(Ω) =
∑
`∈bini

+∑̀
m=−`

a`mY`m(Ω) . (5.28)

On a alors, dans le cas d’un bispectre suffisamment lisse :

B`1`2`3 ' Bi1i2i3 =
1

Ξi1i2i3

〈∫
dΩTi1(Ω)Ti2(Ω)Ti3(Ω)

〉
, (5.29)

où Ξi1i2i3 est le nombre de triplets de ` valides dans le triplet de bin i.

On peut ré-écrire ce bispectre comme la moyenne des bispectres B`1`2`3 :

Bi1i2i3 =
1

Ξi1i2i3

∑
`1∈i1

∑
`2∈i2

∑
`3∈i3

B`1`2`3 . (5.30)

Ce binning permet de réduire le nombre de cartes de façon conséquente et ainsi, en

compressant les données, de rendre le calcul du bispectre possible.

L’optimisation du choix des bins ainsi qu’un exemple de cartes binnées est donné au

chapitre 6.

Bispectre observé et correction linéaire

Avec des cartes binnées, la formule (3.43) devient :

BObs
i1i2i3 =

1

Ξi1i2i3

∫
dΩTObs

i1 (Ω)TObs
i2 (Ω)TObs

i3 (Ω) , (5.31)

2. binner signifie ici moyenner un ensemble de points dans un bin, c’est-à-dire dans un intervalle
donné.
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De la même manière, la correction linéaire (5.20) devient :

BLin
i1i2i3 =

1

Ξi1i2i3

∫
dΩ
[
TObs
i1 (Ω)〈Ti2(Ω)Ti3(Ω)〉+ TObs

i2 (Ω)〈Ti1(Ω)Ti3(Ω)〉

+TObs
i3 (Ω)〈Ti1(Ω)Ti2(Ω)〉

]
. (5.32)

Variance

La variance binnée s’obtient en moyennant les termes correspondant aux triplets de `

dans leur bins respectifs :

Vari1i2i3 =
1

Ξ2
i1i2i3

∑
`1∈i1

∑
`2∈i2

∑
`3∈i3

Var`1`2`3

=
1

Ξ2
i1i2i3

gi1i2i3
∑
`1∈i1

∑
`2∈i2

∑
`3∈i3

N `1`2`3
∆ C`1C`2C`3 , (5.33)

où gi1i2i3 a la même définition que g`1`2`3 .

Bispectre théorique

De la même façon que pour la variance, le bispectre théorique vaut :

B
th (i)
i1i2i3

=
1

Ξi1i2i3

∑
`1∈i1

∑
`2∈i2

∑
`3∈i3

B
th (i)
`1`2`3

. (5.34)

C’est l’un des avantages de la méthode du bispectre binné : pour une forme théorique

donnée, dans la limite où les variations du bispectre sont faibles sur des zones mul-

tipôlaires étendues, le binning est extrêmement simple. Pour le KSW, seuls les bispectres

séparables peuvent être implémentés, et cette implémentation est parfois non triviale.

Pour l’estimateur modal, il faut décomposer ce bispectre dans une base donnée.

5.3.2 Estimateur de fNL

L’estimateur de fNL est alors simplement :

f̂
(i)
NL(T ) =

∑
j

F−1
ij

∑
i1≤i2≤i3

(
BObs
i1i2i3

−BLin
i1i2i3

)
B

th (i)
i1i2i3

Vari1i2i3
, (5.35)

où

Fij =
∑

i1≤i2≤i3

B
th (i)
i1i2i3

B
th (j)
i1i2i3

Vari1i2i3
(5.36)
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est la matrice de Fisher binnée. On a alors Var(f̂
(i)
NL) = 1/Fii dans le cas d’une analyse

indépendante, et Var(f̂
(i)
NL) = F−1

ii pour une analyse jointe.

Dépendance de fNL en fonction de `min et `max

Un avantage direct de l’estimateur binné est d’offrir la possibilité d’étudier la dépendance

de fNL en fonction du `max ou du `min en changeant simplement les bornes de la somme

dans (5.35). On peut alors vérifier la convergence de l’estimation, et étudier l’éventuelle

dépendance d’échelle des fNL, prédites dans certaines théories (cf. section 2.4.7).

Estimateur polarisé

L’estimateur polarisé (5.16) peut être binné de façon naturelle. On a alors :

f̂
(i)
NL(T ) =

∑
j

F−1
ij

∑
i1≤i2≤i3

∑
p1,p2,p3
p4,p5,p6

Bp1p2p3
i1i2i3

(
Varp1p2p3p4p5p6

i1i2i3

)−1
B
p4p5p6, th (i)
i1i2i3

, (5.37)

avec Bp1p2p3
i1i2i3

=
(
Bp1p2p3,Obs
i1i2i3

−Bp1p2p3,Lin
i1i2i3

)
.

La matrice de Fisher est donnée par :

Fij =
∑

i1≤i2≤i3

∑
p1,p2,p3
p4,p5,p6

B
p1p2p3, th (i)
i1i2i3

(
Varp1p2p3p4p5p6

i1i2i3

)−1
B
p4p5p6, th (j)
i1i2i3

. (5.38)

La variance est calculée avec l’équation (5.33). Les spectres de puissance (5.17) incluent

le bruit et le lobe de l’instrument.

5.4 Bispectre binné lissé

L’un des avantages de la méthode du bispectre binné est qu’elle permet d’avoir accès au

bispectre. En effet, pour la méthode KSW, seules les sous-fonctions sont calculées. Ici,

le bispectre binné est explicitement calculé. On peut alors étudier le signal bispectral

directement, sans a priori théorique 3. On peut par exemple étudier le bispectre des

avant-plans qui n’ont pour le moment pas de prescription théorique et voir des traces

de résidus dans le bispectre des cartes étudiées.

Pour voir si un bin donné contient de l’information non-gaussienne, on s’intéresse au

signal-sur-bruit bispectral après correction linéaire :

Bi1i2i3 =
BObs
i1i2i3

−BLin
i1i2i3√

Vari1i2i3
. (5.39)

3. Sauf la supposition que le bispectre est lisse à l’échelle du bin. L’information sur d’éventuelles
variations rapides dans l’espace multipôlaire est perdue.
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Le binning utilisé pour le calcul du fNL est relativement fin, et le signal dans chaque

bin est dominé par le bruit. On peut alors lisser ce bispectre binné pour faire ressortir

le signal cohérent entre plusieurs bins. Pour les avant-plans galactiques, par exemple, le

signal n’est pas précisément localisé dans l’espace harmonique et on s’attend à ce que

plusieurs bins soient corrélés.

Dans cette section, on va décrire le lissage, non trivial, du bispectre.

5.4.1 Statistique du bispectre binné avant lissage

Dans le cas d’un ciel gaussien, les valeurs du bispectre pour chaque triplet de multipôle

` sont statistiquement indépendantes les unes des autres. Elles sont le produit de trois

nombres aléatoires gaussiens :

B`1`2`3 ∝ 〈a`1m1a`2m2a`3m3〉 . (5.40)

La statistique des triplets de multipôles n’est donc pas gaussienne. Mais pour le bispectre

binné, on somme ces triplets de ` dans des triplets de bins,

Bi1i2i3 ∝
∑
`1∈i1

∑
`2∈i2

∑
`3∈i3

B`1`2`3 . (5.41)

Si le nombre de triplets de ` sommés est assez élevé, la statistique des bins peut être

considéré comme gaussienne. C’est le Théorème Central Limite, dont on vérifie la validité

figure 5.3. On va alors pouvoir modéliser notre bispectre avant lissage en absence de

non-gaussianité par une distribution de nombres aléatoires gaussiens non corrélés dans

la région de définition représentée figure 3.9.
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Figure 5.3 – Le produit de trois nombres aléatoires gaussiens ne suit pas une loi
gaussienne. Cependant, la distribution normalisée de la somme de ces nombres aléatoires
non-gaussiens tend vers une distribution gaussienne. Les kurtosis sont respectivement

5.01, 2.47, 0.50, 0.25 et 0.05. La courbe jaune est une gaussienne.
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5.4.2 Lisser le bispectre

On vient de voir que dans le cas d’un ciel gaussien, les bins du bispectre sont dé-corrélés

et suivent une distribution gaussienne. Ce n’est pas le cas des cartes ayant des résidus

d’avant-plans où un signal primordial non-gaussien.

Principe du lissage

Pour faire ressortir le signal corrélé entre plusieurs bins, on lisse le bispectre avec un

noyau gaussien N en trois dimensions de taille σbin dans l’espace des bins :

Blissé
i1i2i3 =

∑
i′1

∑
i′2

∑
i′3

Bi′1i′2i′3Nσbin
(i1 − i′1, i2 − i′2, i3 − i′3) . (5.42)

On effectue ce calcul dans l’espace de Fourier :

Blissé
i1i2i3 = TF−1

3D

[
TF3D

[
Bi′1i′2i′3

]
×Nσkbin

]
, (5.43)

où Nσkbin
= e
− k

2
x+k2

y+k2
z

σ2
k , σk = 1

2πσbin
, et kx, ky et kz sont les trois nombres d’ondes dans

l’espace de Fourier des bins.

Prise en compte des effets de bord dans le lissage

Pour effectuer le lissage dans l’espace de Fourier, on utilise des FFT (Fast Fourier Trans-

form : transformée de Fourier rapide) discrètes. Pour éviter les effets de repliement aux

bords, il faut faire de la complétion de zéro (cf. par exemple Gonzalez et Woods [1992]).

Cela revient à encadrer notre bispectre à transformer par des matrices de même dimen-

sion (N3
bin), emplies de zéro.

Ceci ne suffit pas cependant à corriger des effets de bord causés par l’irrégularité des

limites du domaine de définition du bispectre (cf. figure 3.9). Il y a un biais à la limite de

définition, dû au fait que la gaussienne s’étend dans la partie “nulle” du bispectre lors

du lissage. On peut corriger cet effet en apodisant le masque (i.e. 1 lorsque le bispectre

est défini, sinon 0, cf. figure 5.4) en 3 dimensions, avec la même procédure de lissage et

en normalisant le bispectre lissé, en divisant par ce masque apodisé. On veut aussi que

la distribution de chaque pixel après lissage en l’absence de signal soit une gaussienne

unitaire. On génère des nombres aléatoires gaussiens dans le domaine de définition du

bispectre, et avec la même symétrie (par exemple Bi1i2i3 = Bi3i1i2 , 6 rotations au total)

et on applique la procédure de lissage. On estime la variance sur O(103) réalisations (cf.

figure 5.4) et on renormalise.
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Figure 5.4 – Masquage et renormalisation du bispectre binné. On représente ici une
coupe pour un bin donné de l’objet à trois dimensions. A gauche, on a le domaine de
définition du bispectre, entouré de zéros, au centre, ce masque après lissage, qui nous
servira à débiaiser le bispectre lissé, et à droite, la variance estimée sur 1000 Monte-
Carlo ; on voit une variance plus grande pour le cas où les bins sont égaux, cf. termes

gi1i2i3 , et sur les bords et les coins (on a retiré les zéros).

Tests sur un cas simplifié

On vérifie visuellement figure 5.5 l’effet du lissage sur un cube de 323 variables aléatoires

gaussiennes, ainsi que dans un domaine de bispectre à 32 bins de multipôles.

On voit que la distribution des bins est proche d’une gaussienne pour le cas non lissé,

comme prévu dans la section précédente. Lorsqu’on lisse, la distribution s’écarte signifi-

cativement de la gaussienne. On peut interpréter cela comme une diminution du nombre

effectif de variables aléatoires indépendantes dans la distribution.

Masque supplémentaire

Lors des premiers tests de lissage, certains bins avant lissage sortaient de la statistique,

et modifiaient considérablement les résultats. Ces bins “défectueux” sont ceux qui ne

contiennent que très peu de multipôles valides.

Pour comprendre cet effet, on peut ré-écrire, en omettant la correction linéaire :

Bi1i2i3 =

∑
`1∈i1

∑
`2∈i2

∑
`3∈i3 B`1`2`3√∑

`1∈i1
∑

`2∈i2
∑

`3∈i3 Var`1`2`3

=

∫
dΩTi1(Ω)Ti2(Ω)Ti3(Ω)√∑

`1∈i1
∑

`2∈i2
∑

`3∈i3 Var`1`2`3

(5.44)

Pour ces bins, les erreurs dues aux approximations de Healpix ne sont plus négligeables.

En effet, on devrait avoir pour ces bins un numérateur quasi nul, puisque dans la somme,

on a très peu de triplets valides. Cependant, le calcul est fait avec la définition intégrale,

où les cartes filtrées sont obtenues avec Healpix, et l’intégration est en fait une somme

sur les pixels. La variance est quant à elle calculée exactement et le dénominateur est

donc effectivement négligeable. Typiquement, une centaine de triplets de bins doit alors

être masquée. Pour les bins où beaucoup de triplets de ` sont valides, les erreurs de

Healpix sont complètement sous-dominantes. Nous avons décidé de masquer ces pixels

(cf. figure 5.7).
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Figure 5.5 – Évolution de la statistique du bispectre lissé avec la taille du noyau de
lissage. On montre ici une coupe du cube lissé (bin 18) ainsi que la distribution 1D
de tous les bins du bispectre, pour un cube de 323 bins, après avoir lissé à différentes
longueurs. En dessous on montre la coupe d’une distribution gaussienne dans la région
définie du bispectre pour le bin 14. On voit que pour un lissage important, la distribution

s’écarte significativement de la gaussienne.
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Figure 5.6 – Étapes du lissage, dans le cas de Smica, avec σbin = 2. 1 : le bispectre
binné avant lissage. 2 : Complétion par zéro. 3 : Bispectre après lissage. 4 : On divise
par le masque lissé, pour débiaiser aux bords (cf. figure 5.4). 5 : on applique le masque.
6 : On retire les zéros de la complétion. 7 : Bispectre lissé final, après renormalisation

en divisant par la variance estimée.

Figure 5.7 – Masque supplémentaire pour le lissage. L’échelle de couleur de 0 à 1
représente le rapport nombre de triplets ne respectant pas l’inégalité triangulaire sur

nombre de triplets valides. Les bins en vert sont ceux qui on été masqués.
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5.5 Conclusion

Dans ce chapitre, on a introduit l’estimation optimale du paramètre fNL, ainsi que

la correction linéaire, qui permet de prendre en compte la rupture de l’invariance par

rotation, provoquée par exemple par le bruit anisotrope ou le masquage des parties

contaminées du ciel. On a ensuite présenté différentes implémentations de cet estimateur

optimal, en particulier la méthode du bispectre binné, basée sur la supposition que le

bispectre est lisse à l’échelle des pics acoustiques. Puis on a introduit la méthode de

lissage de ce bispectre, qui permet l’étude directe du signal bispectral.

On verra dans les chapitres suivants qu’à l’aide de la méthode du bispectre lissé, on peut

mesurer le bispectre des différents avant-plans non-gaussien, ou des effets systématiques

au niveau des cartes, pour avoir une intuition de leur effet sur la mesure des non-

gaussianités. On pourrait alors se servir de ces estimations pour détecter la présence de

résidus dans les cartes nettoyées. On peut en première approche masquer des régions

multipôlaires polluées, ou dans une approche plus évoluée, si notre modélisation des

avant-plans le permet, créer un modèle observationnel du signal bispectral de ces conta-

minants. Cela permettrait de débiaiser ou de marginaliser sur ces signaux. On peut

alors imaginer une méthode de séparation de composantes incorporant l’information sur

le signal bispectral.





Chapitre 6

Tests, Validation et Résultats

L’estimateur binné introduit au chapitre précédent permet théoriquement une réduction

des calculs sans perdre l’optimalité par rapport à l’estimateur saturant la bande de

Cramer-Rao. Dans ce chapitre, on va introduire les spécificités de l’estimateur binné

utilisé dans Planck Collaboration [2013i], son application aux données et la validation

des résultats obtenus. Pour cela, on montre les tests sur les systématiques effectués

pendant cette thèse, sur les simulations et les données.

6.1 Estimateur binné utilisé pour l’analyse des données du

satellite Planck

Au sein de la collaboration, plusieurs estimateurs optimaux de fNL ont été utilisés (cf.

section 5.2.4), ce qui permet de faire des validations croisées, ainsi que d’utiliser les

avantages de chacun de ces estimateurs.

Dans cette section, on détaille quelques spécificités de l’implémentation du bispectre

binné utilisé dans Planck Collaboration [2013i]. Le principe du calcul binné est résumé

figure 6.5. L’algorithme a été principalement implémenté par Bartjan van Tent et Martin

Bucher pour les travaux publiés dans Bucher et al. [2010], avec des améliorations et des

extensions développées durant cette thèse.

6.1.1 Calcul du bispectre théorique binné et de la variance

Les bispectres théoriques sont calculables en utilisant l’expression (3.48), à partir des

spectres de puissance et des fonctions de transfert, calculés avec CAMB [Lewis et al.

2000] en utilisant la cosmologie obtenue dans Planck Collaboration [2013f].

Il n’est pas nécessaire de calculer le bispectre théorique pour tous les triplets de mul-

tipôles, du moins pour les formes théoriques où le bispectre est monotone à l’échelle des

pics acoustiques (c’est le principe même du bispectre binné). On réduit alors le temps de

calcul en ne générant les C` et ∆` que pour certains multipôles. Les termes manquants

113
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dans les sommes (5.33) et (5.34) sont obtenus par interpolation linéaire, comme expliqué

dans Bucher et al. [2010].

La matrice de Fisher est ensuite calculée de façon exacte, ou par une méthode d’intégration

3D, plus rapide. Les coefficients de corrélation entres les formes de bispectres sont

montrés pour le cas de l’estimateur appliqué aux données finales table 6.1.

6.1.2 Choix des bins

Les bins sont optimisés pour maximiser la corrélation de la variance binnée avec la

variance non binnée :

rbin =
Var(f̂

(i) optimal
NL )

Var(f̂
(i) binné
NL )

, (6.1)

où les variances sont définies dans le chapitre précédent : (5.6) et (5.36). Ce paramètre

nous indique comment la variance de l’estimateur binné est détériorée par rapport à la

variance de l’estimateur optimal. La procédure d’optimisation est décrite dans [Bucher

et al. 2010] 1. Dans l’analyse Planck Collaboration [2013i], 51 bins ont été utilisés, et

sont représentés figure 6.1. On voit qu’au niveau du spectre, il y a plus de bins là où il

y a de plus grandes variations. En effet, comme on retrouve les oscillations acoustiques

dans le bispectre (et sa variance), ce sont les parties les plus lisses qui sont les moins

échantillonnées. Figure 6.2, on montre les 9 premières cartes binnées.

Figure 6.1 – Positions des bins superposées à un spectre de CMB et de bruit de type
SMICA, en échelle linéaire (à gauche) et logarithmique (à droite). Les limitations de
bins sont 2, 4, 10, 18, 27, 39, 55, 75, 99, 130, 170, 224, 264, 321, 335, 390, 420, 450,
518, 560, 615, 644, 670, 700, 742, 800, 850, 909, 950, 979, 1005, 1050, 1110, 1150, 1200,
1230, 1260, 1303, 1346, 1400, 1460, 1510, 1550, 1610, 1665, 1725, 1795, 1871, 1955, 2091,

2240, et 2500. Le quatrième bin est par exemple [27,38].

Avec ce choix de bins, la corrélation est & 99% pour la forme locale et équilatérale, et

le bispectre des points sources, et & 95% pour la forme orthogonale. Pour le bispectre

du lentillage-ISW, la corrélation est plus faible (& 60%). Ceci est dû au fait que ce

bispectre oscille rapidement ; il faudrait augmenter sensiblement le nombre de bins pour

1. Dans sa version plus récente, utilisée ici, l’optimisation permet aussi l’ajout de bins
supplémentaires, la variation de la position de bins isolés, et des paramètres de division.
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retrouver une corrélation du même ordre. On verra cependant dans la section 6.4.2 que

l’estimation de la non-gaussianité du lentillage-ISW est non biaisée, et quasi optimale.

Figure 6.2 – Neuf premières cartes binnées à partir de la carte SMICA 2013.

6.1.3 Pixelisation

Les cartes utilisées sont pixelisées en utilisant healpix (cf. chapitre 4). Les intégrales sur

l’angle solide sont donc discrétisées et on somme sur les pixels de la carte. Par example,

on a :

BObs
i1i2i3 =

4π

Ξi1i2i3

∑
p

TObs
i1 (p)TObs

i2 (p)TObs
i3 (p) , (6.2)

Pour les cartes filtrées, on utilise des float32, avec Nside = 2048. Dans la version la plus

récente du code (pas utilisée pour l’analyse 2013), il est possible de passer à une carte

de résolution Nside = 1024 pour les bas ` (typiquement ` < 600), ce qui représente une

division de la mémoire utilisée par un facteur 4.

6.1.4 Correction linéaire

Pour évaluer le terme 〈Ti(Ω)Tj(Ω)〉 pour la correction linéaire (5.32), la moyenne est

calculée sur des simulations Monte-Carlo réalistes. Pour les données et les simulations

officielles de la collaboration, des cartes de CMB lentillé convoluées par le lobe effectif,

ainsi que des réalisations de bruit anisotrope réaliste, sont fournies. On utilise le même

masque que pour les données. Lors des tests intermédiaires, on a généré des réalisations

de CMB gaussien, convoluées par le lobe. Le bruit anisotrope est réalisé en deux étapes.

On estime d’abord le bruit des cartes en utilisant des Jackknives (introduits au chapitre

4). Les spectres des cartes de Half Ring Jackknives sont lissés en utilisant des splines.

On génère alors une réalisation de carte de bruit isotrope N(p), qu’on divise par la
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racine de la carte du nombre d’observation par pixel (hitcount) hit(p). En effet, pour N

observations, le bruit est divisé par
√
N . On renormalise cette carte par la racine du du

nombre moyen d’observations par pixel : Nanisotrope(p) = N(p)√
hit(p)

√
hit(p).

On verra dans la section suivante qu’avec typiquement O(100) cartes, la valeur de la

correction linéaire a convergé, et sa variance est négligeable devant les barres d’erreur.

6.1.5 Remplissage du masque

On a vu que le masque avait un effet sur la variance de l’estimation du fNL, dû à sa

non-isotropie, qui est traité avec la correction linéaire (5.2.2).

D’autres effets peuvent être gênants pour l’estimateur binné : le phénomène de ressaut

et d’oscillations aux discontinuités, et les effets de fuite de puissance de la carte dans

le masque. En effet, de nombreuses transformées en harmoniques sphériques (et trans-

formées inverses) sont utilisées. De la même façon que la transformée de Fourier d’une

fonction porte est un sinus cardinal, qui va créer des repliements de spectres, les bords

tranchants du masque vont créer des sur-oscillations (voir figure 6.3).

Figure 6.3 – Effet de sur-oscillations, après passage dans l’espace harmonique, dû aux
bords tranchants du masque.

Pour éviter les effets de bord dûs au masque pendant les transformées en harmoniques

sphériques, on interpole les zones masquées. Différentes méthodes ont été proposées

[Abrial et al. 2008; Bucher et Louis 2012], mais un simple remplissage par diffusion suffit

dans l’analyse Planck 2013 (on verra en section 6.4.1 qu’on atteint alors l’optimalité).

Cette procédure est itérative : chaque pixel du masque est rempli par la moyenne de tous

les pixels autour (voir figure 6.4). Après environ 1000 itérations, la procédure n’a plus

d’effet sur l’estimateur. Dans les tests qui suivent, le nombre d’itérations est supérieur

à 2000.
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Il est important de noter que cette partie remplie du masque n’est pas utilisée dans

l’estimation du bispectre : on applique à nouveau le masque sur les cartes filtrées, et on

retire la moyenne de la carte en dehors du masque 2.

Figure 6.4 – Remplissage du masque de la figure 6.3 après 0, 5 et 1000 itérations.

6.1.6 Estimation des erreurs

Les erreurs sur l’estimation de fNL sont calculées de deux manières. La première est

simplement le calcul à partir de la matrice Fisher, introduit en section 5.3.2, qui sup-

pose l’optimalité de l’estimateur. La deuxième méthode est de calculer cette erreur par

des Monte-Carlo. On génère, de la même façon que pour la correction linéaire, des cartes

réalistes, on estime fNL (incluant la correction linéaire), et on calcule la variation stan-

dard de l’estimation. Cette deuxième méthode donne des résultats plus réalistes, mais est

très lourde en calcul. Étant donnée que dans les nombreux tests effectués, les deux erreurs

sont compatibles, on utilisera souvent l’erreur de Fisher dans les tests intermédiaires 3.

6.2 Résultats sur les données Planck 2013

On a appliqué l’estimateur décrit dans la section précédente aux données finales de

Planck 2013. On montrera principalement les résultats sur la carte Smica, car cette

méthode de séparation de composantes est celle qui a été jugée comme la plus perfor-

mante sur de nombreux critères [Planck Collaboration 2013c]. On montre en section 6.4.3

qu’elle est aussi l’une des plus performantes en ce qui concerne les non-gaussianités. En

vérification, on compare aussi aux cartes obtenues par les autres méthodes de séparation

de composantes, ainsi qu’à la carte brute à 143 GHz.

2. L’effet de ce monopôle dans les cartes filtrées a été testé et on voit qu’il est négligeable après
correction linéaire. Pour la partie cubique, le “couplage” du monopôle avec la puissance à petite échelle
crée un signal local.

3. On peut remarquer que dans certains cas, l’erreur obtenue par Monte-Carlo est plus faible que
l’erreur de Fisher. Cependant, pour n observations, il faut prendre en compte l’erreur σσ sur l’erreur σ,
donnée par σσ = σ√

2(n+1)
.
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Figure 6.5 – Schéma du calcul du fNL par l’estimateur binné.

Le masque U73, utilisé pour les résultats finaux, est l’union des masques de toutes les

séparations de composantes, avec fsky = 0.73, montré figure 5.1. La correction linéaire,

ainsi que le calcul des erreurs dans le cas du fNL, ont été effectués à partir de cartes

gaussiennes lentillées, sans avant-plans ; le bruit et le lobe sont obtenus par propagation

à travers le processus de séparation de composantes.

6.2.1 fNL

Le principal résultat est bien sûr la mesure des paramètres fNL pour les formes primor-

diales.

Pour l’estimateur binné, on travaille sur des cartes à Nside = 2048, avec `min = 2 et

`max = 2500, le choix des bins est montré figure 6.1. La correction linéaire est faite

avec 200 Monte-Carlo pour la carte de données, et les erreurs sont calculées avec 100

Monte-Carlo pour lesquels la correction linéaire est faite avec 80 réalisations. La mesure

de fNL sur ces 100 cartes à été montrée au chapitre précédent, figure 5.2, et illustre bien

la nécessité de la correction linéaire.

Les coefficients de corrélation (5.7) entre les différentes formes de bispectre pour le cas

de Smica sont montrés dans la table 6.1. Ils ont été calculés à partir de la matrice de

Fisher binnée (6.1.1).

On montre figure 6.6 les résultats pour la forme locale, équilatérale, orthogonale, le

bispectre des sources diffuses, et le bispectre dû au couplage entre lentillage faible et

effet Sachs Wolfe intégré. En faisant une analyse indépendante (5.9), on détecte le

signal bispectral du lentillage avec l’amplitude attendue, ainsi qu’une forte contribu-

tion des sources radio diffuses. La forme locale est aussi observée à 1σ. Cependant,

on sait que le lentillage biaise la mesure des fNL primordiaux (cf. section 6.4.2). On

pourrait faire une analyse jointe, mais au prix d’un accroissement de la variance non

négligeable, étant donnée notre détection seulement marginale de cet effet. Le bispectre
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du lentillage étant connu avec une précision suffisante, on le calcule à partir des pa-

ramètres cosmologiques Planck 2013 et on retire le biais de notre mesure. Pour Smica

par exemple, 〈f̂NL〉lentillage-SWI vaut 6.93, 0.57 et -21.36 respectivement pour la forme

locale, équilatérale et orthogonale. On doit aussi prendre en compte la détection à ∼ 5σ

du bispectre des sources radio non résolues. Son amplitude est plus complexe à prédire

de façon théorique, mais sa forme étant très peu corrélée aux formes primordiales, on va

pouvoir faire une analyse jointe sans augmenter de façon significative nos barres d’er-

reur. Les résultats montrés à droite figure 6.6 sont pour une analyse jointe des formes

équilatérale, orthogonale, et des sources radio, auxquels on a soustrait le biais dû au

lentillage.

Dans le tableau 6.2, on montre les résultats pour les différentes méthodes de séparation

de composantes, et pour les différents estimateurs utilisés dans la collaboration. Ces

résultats sont tous compatibles.

On observe que les trois formes primordiales (locale, équilatérale et orthogonale) sont

compatibles avec une absence de non-gaussianité, à 68% de confiance.

Formes local équilatéral orthogonal sources radio lentillage-SWI

local 1. -0.24 0.43 -0.0013 -0.31
équilatéral 1 -0.07 -0.008 0.076
orthogonal 1 0.0022 0.0035
Sources radio 1 0.0063
lentillage-SWI 1

Table 6.1 – Coefficient de corrélation entre les formes de bispectre pour le bruit et le
lobe de Smica.
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Figure 6.6 – Résultats fNL Planck 2013. A gauche pour l’analyse indépendante : on
détecte la contribution du lentillage-SWI (2.6σ) ainsi que celle des sources radio diffuses
(4.8σ). A droite pour l’analyse marginalisant les formes primordiales sur le bispectre
des sources diffuses (la forme orthogonale et la forme équilatérale sont aussi estimées
de façon jointes) et retirant le biais dû au lentillage gravitationnel. Nos résultats sont

compatibles avec une absence de non-gaussianité primordiale.



Chapitre 6. Tests, Validation et Résultats 120

Table 6.2 – Résultats sur les paramètres fNL des formes primordiales (locale, orthogo-
nale, équilatérale), et des contributions du lentillage-SWI et des sources radio diffuses,
pour les cartes Smica, Nilc, Sevem et Ruler, pour l’estimateur binné, modal et KSW

(adapté de Planck Collaboration [2013i]).

fNL

Indépendant Lentillage-SWI soustrait

Forme KSW Binné Modal KSW Binné Modal

Smica
Local . . . . . . . . 9.8 ± 5.8 9.2 ± 5.9 8.3 ± 5.9 2.7 ± 5.8 2.2 ± 5.9 1.6 ± 6.0
Équilatéral . . . . −37 ± 75 −20 ± 73 −20 ± 77 −42 ± 75 −25 ± 73 −20 ± 77
Orthogonal . . . . −46 ± 39 −39 ± 41 −36 ± 41 −25 ± 39 −17 ± 41 −14 ± 42
P.S. diffus/10−29 7.7 ± 1.5 7.7 ± 1.6 10 ± 3 . . .
Lentillage-SWI . 0.81 ± 0.31 0.91 ± 0.37 0.77 ± 0.37 . . .

Nilc
Local . . . . . . . . 11.6 ± 5.8 10.5 ± 5.8 9.4 ± 5.9 4.5 ± 5.8 3.6 ± 5.8 2.7 ± 6.0
Équilatéral . . . . −41 ± 76 −31 ± 73 −20 ± 76 −48 ± 76 −38 ± 73 −20 ± 78
Orthogonal . . . . −74 ± 40 −62 ± 41 −60 ± 40 −53 ± 40 −41 ± 41 −37 ± 43

Sevem
Local . . . . . . . . 10.5 ± 5.9 10.1 ± 6.2 9.4 ± 6.0 3.4 ± 5.9 3.2 ± 6.2 2.6 ± 6.0
Équilatéral . . . . −32 ± 76 −21 ± 73 −13 ± 77 −36 ± 76 −25 ± 73 −13 ± 78
Orthogonal . . . . −34 ± 40 −30 ± 42 −24 ± 42 −14 ± 40 −9 ± 42 −2 ± 42

Ruler
Local . . . . . . . . 12.4 ± 6.0 11.3 ± 5.9 10.9 ± 5.9 6.4 ± 6.0 5.5 ± 5.9 5.1 ± 5.9
Équilatéral . . . . −60 ± 79 −52 ± 74 −33 ± 78 −62 ± 79 −55 ± 74 −32 ± 78
Orthogonal . . . . −76 ± 42 −60 ± 42 −63 ± 42 −57 ± 42 −41 ± 42 −42 ± 42

Convergence de la correction linéaire et du calcul des erreurs

Il est important de vérifier que le calcul de la correction linéaire a bien convergé,

c’est-à-dire que le nombre de cartes Monte-Carlo utilisé suffit. On montre figure 6.7

la dépendance cumulative de la correction linéaire en fonction du nombre de cartes.

On voit qu’on atteint vite un plateau dans le calcul de la correction linéaire pour la

forme locale et orthogonale. Les formes non primordiales ont aussi convergé. La forme

équilatérale semble varier encore, mais bien en dessous de la taille des erreurs.

On vérifie aussi la convergence du calcul des barres d’erreur, figure 6.8. Ici encore, c’est

le calcul de la barre d’erreur sur f local
NL qui converge le mieux. Les barres d’erreur sur

f équilatéral
NL et sur fPS

NL sont les plus lentes à converger, mais les variations sont bien plus

faibles que l’erreur sur l’erreur.

Dépendance de fNL en fonction de `max

La dépendance de fNL en fonction de `max, expliquée en section 5.3.2 nous informe

sur la stabilité de l’estimation, ainsi que sur la dépendance d’échelle des facteurs de

non-linéarité.

Figure 6.9, on voit que l’estimation est stabilisée, l’ajout de multipôles ne change pas

l’estimation ni ses barres d’erreur. On semble être dominé par le bruit pour ` & 2000,
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Figure 6.7 – Convergence de la correction linéaire pour le calcul des fNL de la carte
Smica. Les barres horizontales pointillées correspondent à la déviation standard calculée
par Monte-Carlo. La correction pour les différentes formes de bispectres converge vite.

Figure 6.8 – Convergence du calcul des σfNL
de la carte Smica en fonction du nombre

de réalisations Monte-Carlo. La barre pointillée noire représente l’erreur finale, celle en
rouge l’erreur de Fisher. Pour la plupart des formes, l’estimateur semble optimal. Pour
le cas du lentillage, l’estimateur binné n’étant pas optimal, l’erreur de Fisher n’est pas

atteinte.
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sauf pour le cas de fPS
NL, pour lequel la variance diminue encore à `max ≥ 2000 : les

données à petite échelle contiennent encore du signal.

On ne voit pas de dépendance d’échelle, à part quelques fluctuations statistiques : il est

intéressant de noter que si on n’utilise que les échelles où le signal domine dans WMAP

(`max ∼ 500), on retrouve les mesures de f local
NL positif mesuré à 1σ et de forthogonal

NL

négatif (voir la section 6.5.1).

Figure 6.9 – Dépendance de fNL en fonction de `max pour la carte Smica. La valeur
cumulative du fNL est représentée par les points bleus, sa barre d’erreur en pointillés
bleus. L’évolution de l’erreur autour de la valeur finale est en vert. Les valeurs montrées
ici sont pour l’estimation indépendante à laquelle on a retiré le biais dû au lentillage-
SWI. On voit que pour les formes primordiales et le lentillage, l’estimation, ainsi que sa
barre d’erreur, se sont stabilisées. Pour les sources radio, l’ajout des hauts multipôles
au-delà de 2000 réduit les barres d’erreur : le bruit ne domine pas encore sur le signal.

La dépendance en `min est montrée figure 6.10. On voit une fluctuation à ∼ 2σ, mais

l’estimation est stable à bas `. On ne voit pas de dépendance d’échelle.

6.2.2 Bispectre lissé

On a utilisé pour cette étude un binning spécifique, semi-linéaire, avec comme limites 2,

4, 10, 18, 27, 39, 55, 75, 99, 130, 165, 205, 250, 295, 340, 385, 430, 475, 520, 565, 610,

655, 700, 745, 790, 835, 880, 925, 970, 1015, 1060, 1105, 1150, 1195, 1240, 1285, 1330,

1375, 1420, 1465, 1510, 1555, 1600, 1645, 1690, 1735, 1780, 1825, 1870, 1915, 1960, 2005,

2050, 2095, 2140, 2185, 2230, 2275, 2320, 2365, 2410, 2455 et 2500. La correction linéaire

a été calculée avec 200 réalisations.

Coupes du bispectre lissé observé

Des coupes du bispectre lissé des cartes nettoyées, ainsi que de la carte à 143 GHz, sont

montrées figures 6.11 et 6.12. On voit que le signal bispectral est très similaire pour les
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Figure 6.10 – Dépendance de fNL en fonction de `min pour la carte Smica. La légende
est expliquée en figure 6.9.

différentes techniques de séparation de composantes, sauf dans le cas de Commander-

Ruler, qui semble éliminer fortement la contribution des sources radio diffuses à haut

multipôle. Dans le bispectre de la carte non nettoyée, un masque beaucoup plus conser-

vatif a été utilisé, masquant plus de points sources et une partie beaucoup plus large de

la galaxie (au total, fsky = 0.32). On retrouve les structures à bas multipôle présentes

dans les cartes nettoyées, avec une éventuelle contribution de la poussière dans les confi-

gurations squeezed.

Figure 6.11 – Bispectre lissé des différentes méthodes de séparation de composantes
pour les données Planck 2013, pour le bin 16 : ` ∈ [610, 654]. On observe des structures
très similaires avec les quatre méthodes de séparation de composantes, ainsi que dans la
carte à 143 GHz non nettoyée. Cette carte est en signal sur bruit : une zone bleu-foncé

est à −4σ, rouge foncé à 4σ.
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Figure 6.12 – Bispectre lissé des différentes méthodes de séparation de composantes
pour les données Planck 2013, pour le bin 36 : ` ∈ [1330, 1374]. On observe des structures
très similaires avec les quatre méthodes de séparation de composantes, avec un plus
faible signal à haut ` dans le cas de Ruler, lié aux point sources (cf. faible signal dans

les fNL de la figure 6.6).

Les coupes à hauts multipôles révèlent un fort signal bispectral positif (toutes les coupes

du bispectre lissé de Smica sont consultables en annexe B). Ce signal est probablement

dû aux sources radio diffuses. Puisqu’on connait l’amplitude de leur contribution par la

mesure du fNL correspondant, on peut retirer le signal bispectral correspondant. Figure

6.13, on voit l’effet de ce nettoyage directement au niveau du bispectre lissé pour une

coupe à haut multipôle.

Figure 6.13 – Bispectre lissé après soustraction du bispectre de point sources, pour
le bin 36 : ` ∈ [1330, 1374], et 50 : ` ∈ [1960, 2004]. On a lissé le bispectre des points
sources, et soustrait fPSNL × bPSlissé. Le signal positif à hauts multipôles est fortement

réduit.

Statistique du bispectre lissé

Maintenant qu’on a lissé notre bispectre binné, il faut encore rendre compte à quel point

une déviation par rapport à la statistique gaussienne est significative. Le domaine de

définition non trivial complique cette tâche.

Pour étudier si les structures présentes dans le bispectre lissé sont significatives, on va

utiliser des simulations Monte-Carlo. On génère, de la même façon que pour le calcul de
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la variance du bispectre lissé présenté en section 5.4.2, des nombres aléatoires gaussiens

dans le domaine du bispectre, avec le même nombre de bins et les mêmes coupures

que pour le bispectre observé. Ces simulations sont ensuite lissées. On a produit 106

simulations, lissées avec σbin = 2.

On peut alors comparer les bispectres lissés observés à ces simulations, à travers les

différents moments de sa statistique, ainsi qu’à la statistique des valeurs extrêmes de la

distribution.

Les moments de la statistique à une dimension de ces deux bispectres sont comparés aux

simulations figure 6.14. On compare ces moments à ceux des 106 simulations : dans le

tableau 6.3, on présente la valeur ainsi que la probabilité d’avoir une valeur plus extrême

dans les simulations. La moyenne, l’asymétrie et le kurtosis sont compatibles avec les

simulations. La variance avant nettoyage est quant à elle très peu probable pour une

distribution initiale gaussienne. Après soustraction du bispectre des points sources, cette

anomalie est réduite, mais un excès très significatif subsiste.

Moyenne Écart type Asymétrie Kurtosis

Smica 0.25 1.28 0.05 -0.27
p (1.6 ×10−2) (2 ×10−6) (3.5 ×10−1) (1.1 ×10−1)
Smica - P.S. -0.23 1.13 0.13 -0.11
p (2.4 ×10−2) (9.4 ×10−3) (1.6 ×10−1) (3.8 ×10−1)

Table 6.3 – Moments du bispectre de Smica lissé, et la probabilité de dépassement
pour les 106 simulations. L’écart type 1D des données est très loin de la statistique de
simulations “gaussiennes”. La soustraction du bispectre de sources radio réduit cette

détection.

Pour aller plus loin que cette analyse des moments de la distribution, on peut étudier

les valeurs extrêmes. Les structures après lissage étant étendues sur plusieurs bins, la

quantité qui va nous intéresser est le nombre de points au-delà d’un certain signal sur

bruit. On va alors compter dans combien de simulations on a autant ou plus de points

au-delà de cette limite. Figure 6.15, on montre cette probabilité en fonction de la limite

en signal sur bruit (S/N), pour le bispectre de Smica avant et après soustraction de la

contribution de points sources. Par exemple, dans le bispectre avant soustraction, on a

837 bins avec un signal sur bruit supérieur à 2.5, et 223 inférieur à -2.5. La probabilité

d’avoir plus de bins dans ces extrémités est respectivement de 0% et 8.1% dans nos 106

simulations. Après nettoyage, on a 146 bins > 2.5 et 329 < −2.5, ce qui arrive dans 26

et 1.3% des simulations. On voit dans la figure que seul le bispectre avant nettoyage a

des excursions significatives à haut signal sur bruit.

Il semble donc que la statistique du bispectre lissé observé ne soit pas compatible avec

le cas gaussien, et ce même après la soustraction de la contribution des points sources.

Cependant, on ne détecte pas de large zone à fort signal sur bruit.
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Figure 6.14 – Statistique du bispectre binné de Smica. On a de gauche à droite,
sur la première ligne : 1- L’histogramme des bins, normalisé à intégrale unitaire, avant
soustraction du bispectre des sources diffuses (rouge), après soustraction (vert) et une
fonction gaussienne normalisée en pointillés noir. 2- La distribution des moyennes pour
les 106 simulations (en bleu) et pour nos deux bispectres. 3- La distribution des écarts
types. Sur la deuxième ligne : 4- La distribution de l’asymétrie. 5- La distribution du
Kurtosis. L’écart type avant nettoyage est complètement hors statistique (cf. table 6.3).

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0
S/N

10-4

10-3

10-2

10-1

100

101

102

P
T
E
 (

%
)

> S/N, Smica

< S/N, Smica

> S/N, Smica - PS

< -S/N, Smica - PS
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d’avoir un nombre plus élevé de bins au-delà d’un signal sur bruit donné. Les valeurs

négatives sont représentées par des tirets. Les valeurs sont données en pourcentage.
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6.3 Modèles de bispectres lissés

Pour interpréter les résultats du bispectre lissé, on peut calculer le bispectre lissé cor-

respondant aux différentes formes théoriques attendues, ainsi que les contributions des

avant-plans.

Bispectres théoriques lissés

On a vu que la contribution des sources non résolues était directement visible dans

le bispectre lissé de Smica. Il est intéressant d’étudier les régions à fort signal si on

détectait une des autres formes bispectrales. On peut alors appliquer la procédure de

lissage aux bispectres théoriques divisé par la variation standard du bispectre de Smica.

Ces bispectres lissés sont ensuite normalisé pour une détection à 20σ du fNL de la forme

considérée. On montre ces coupes, figure 6.16, pour le binning utilisé dans l’analyse

fNL. On voit clairement les oscillations acoustiques dans les modèles primordiaux. Les

plus fortes contributions pour la forme locale sont bien pour les triangles squeezed,

pour un bin de faible multipôle et deux de multipôles élevés. L’anti-corrélation entre les

formes locale et orthogonale est principalement visible dans les coins des coupes. Pour

le lentillage-SWI, on voit que le signal est corrélé avec le signal local, mais qu’il y a

des variations rapides dans ces régions squeezed. En réalité, le binning moyenne déjà

certaines de ces oscillations (ce qui explique le faible recouvrement de ce bispectre lissé

avec le cas optimal). La forme orthogonale “explore” des régions déphasées par rapport

à la forme équilatérale, ainsi que les configurations aplaties, ce qui est une des raisons

de son introduction. Les régions à très haut ` (> 2000) sont dominées par le bruit pour

toutes les formes sauf pour les sources diffuses.

Bispectres lissés des avant-plans

Comme on l’a expliqué au chapitre précédent, un des principaux attraits du bispectre

lissé est qu’il permet d’étudier le bispectre sans a priori théorique autre que la faible

variation à l’échelle des pics acoustiques. Aucune forme de bispectre théorique n’est

prescrite pour les avant-plans galactiques, dont la physique est complexe. Dans cette

section on va exposer les bispectres lissés des cartes du Planck Sky Model [Delabrouille

et al. 2013] à la fréquence 143 GHz :

– L’émission thermique de la poussière, dont le modèle est basé sur la carte à 857 GHz,

à laquelle on a retiré les points sources et le CIB estimé.

– L’émission synchrotron, free-free, et celle due à la rotation de grains de poussière

(spining dust), sont basées sur les observations WMAP. Des fluctuations gaussiennes

sont ajoutées à petite échelle pour combler le manque d’information dû au large lobe

de WMAP.

– L’émission CO, basée sur Dame et al. [2001].

– Les amas de galaxie sont générés en suivant la fonction de masse de Tinker et al.

[2008], et le profil de pression de Arnaud et al. [2010]. L’effet kSZ et tSZ relativiste

sont aussi simulés.
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Figure 6.16 – Bispectres théoriques lissés. On a ici normalisé par la variance du
bispectre de smica avant lissage, et multiplié par 20 σ

f
(i)
NL

. Ce sont donc les signaux qui

seraient observables pour une détection à 20 σ dans la carte Smica. On montre les bins
4 : ` ∈ [27, 38], 20 : ` ∈ [610, 654] et 40 : ` ∈ [1510, 1554].



Chapitre 6. Tests, Validation et Résultats 129

– Les points sources sont basés sur les relevés de sources radio et infrarouges (avec un

déficit proche du pôle sud galactique).

– Le CIB produit par les galaxies à haut z est simulé en suivant la méthode décrite dans

la thèse de Guillaume Castex [Castex 2013].

On a analysé les cartes d’avant-plans à 143 GHz, fréquence dominante pour la cosmo-

logie, avec le même estimateur que pour les données (même masque, même bruit, et le

binning de l’analyse fNL). Figure 6.17, on montre le bispectre des cartes de poussière,

synchrotron, des points sources, et des effets kSZ et tSZ. L’émission free-free et celle due

à la rotation de la poussière ont un signal bispectral très proche de celui de la poussière,

mais sont complètement sous-dominants aux fréquences cosmologiques. La contribution

du tSZ et du CIB sont comparables à celle des points sources, mais avec une amplitude

de signe opposé à 143 GHz pour le tSZ. Dans la table 6.4, on a calculé les fNL que

produiraient les avant-plans à la fréquence 143 GHz s’ils étaient présents dans la carte

Smica.

On voit dans cette analyse qu’en première approche, les avant-plans galactiques pro-

duisent de la non-gaussianité locale négative, et ont une faible contribution dans le

reste du bispectre, ce qui semble corroborer l’intuition énoncée en section 3.7.6. Les

avant-plans extragalactiques se comportent quant à eux principalement comme un bruit

poissonien plat, et sont donc majoritairement pris en compte dans le bispectre des point-

sources.

Cette analyse montre que les avant-plans, du moins tels qu’ils sont aujourd’hui modélisés,

sont fortement non-gaussiens, et ce dans des configurations qui peuvent polluer les formes

primordiales. Il est dès lors très important de s’assurer que les méthodes de séparation de

composantes nettoient bien ces signaux astrophysiques. On verra dans la section suivante

que celles-ci semblent satisfaisantes sur les simulations. Dans les missions futures, des

résidus de poussière de l’ordre du pourcent ne pourront pas être négligés. L’analyse

bispectrale pourra alors permettre d’améliorer la séparation de composantes, dont les

méthodes se basent généralement sur l’information du spectre de puissance. On pourrait

aussi obtenir une prescription du bispectre de la poussière, basée sur les simulations, et

l’utiliser pour évaluer sa contribution à l’analyse fNL, et ainsi marginaliser ou débiaiser

le signal.

6.4 Tests sur les simulations

De nombreux tests ont été effectués sur les simulations, sur les données intermédiaires

et sur les données finales. Cela a permis de comparer et valider les différents estima-

teurs, ainsi que de tester le traitement des données, en particulier en ce qui concerne

les méthodes de séparation de composantes. Dans cette section, on présente des tests

sur des simulations simples pour des effets systématiques et astrophysiques (masque,

lentillage), ainsi que sur des simulations plus réalistes fournies par la collaboration.
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Figure 6.17 – Bispectres lissés des avant-plans. On a ici normalisé par la variance du
bispectre de smica avant lissage. Notons que l’amplitude est ici normalisée pour chaque
composante, afin de faire aussi apparaitre le signal des composantes sous-dominantes.
Pour le SZ cinétique par exemple, les régions les plus rouges sont pour un signal sur
bruit de 4∗10−5. On voit que les composantes galactiques (poussière, synchrotron) sont
dominées par les configurations squeezed positive, ce qui correspond à un f local

NL < 0, et
que les sources extragalactiques dominent dans les configurations équilatérales à haut

`. On montre les bins 4 : ` ∈ [27, 38], 20 : ` ∈ [610, 654] et 40 : ` ∈ [1510, 1554].
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Table 6.4 – Effet des avant-plans non nettoyés sur l’estimation indépendante des
fNL. On a utilisé les cartes du PSM pour les différentes composantes, à la fréquence
143 GHz, et estimé l’impact qu’auraient ces composantes sur l’estimation indépendante
de fNL s’ils étaient présents dans la carte Smica. Notons que pour certains avant-
plans, dont les effets sont négligeables à 143 GHz, on a normalisé (e.g. un facteur 105

pour le synchrotron). Aucune erreur n’est estimée ici, cette table étant principalement
informative. Les barres d’erreur Smica sont rappelées en dernière ligne.

Local Équilatéral Orthogonal P.S. diffus/10−29 lent-SWI

Avant-plan
Poussière . . . . . . . . . . . . . . . -60.8 17.1 110 1.39 -1.78
CIB/10−2 . . . . . . . . . . . . . . . 0.127 4.35 -1.09 9.35 -0.0262
P.S. diffus . . . . . . . . . . . . . . . 0.641 31.3 -5.38 92.2 -0.0786
Synchrotron/10−5 . . . . . . . . -1.41 -4.36 5.57 2.41×10−4 -2.23×10−2

tSZ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . -0.488 -28.8 -0.829 -18 0.0658
kSZ/10−4 . . . . . . . . . . . . . . . 0.0295 2.92 1.18 0.727 -0.00803
Free-free/10−3 . . . . . . . . . . . -20.1 -2.33 40.9 0.0277 -0.641
Poussière en rotation /10−12 -7.47 -0.387 17.3 0.00582 -0.195
Erreur Smica . . . . . . . . . . . . ± 5.9 ± 73 ± 41 ± 1.6 ± 0.37

6.4.1 Étude de l’effet du masque

Pour tester l’effet du masque, on a appliqué l’estimateur binné sur 50 cartes non-

gaussiennes (f local
NL = 12) générées par la collaboration avec la méthode décrite dans

Fergusson et al. [2010], auxquelles on a ajouté un bruit isotrope blanc réaliste (n` =

1.92× 10−17K), un lobe de 7.04 minutes d’arc. On a appliqué 2 types de masques : un

masque galactique (fsky = 0.6) et un masque des points sources (fsky = 0.92). Dans un

cas, on remplit simplement le masque par la moyenne de la carte en dehors du masque

(cas “masqué”), dans l’autre, on applique le remplissage par diffusion introduit dans la

section 6.1.5.

Figure 6.18, on voit l’effet du remplissage et de la correction linéaire 4. Pour le masque

galactique, le remplissage suffit presque à retrouver l’optimalité (les erreurs de Fisher

sont montrées dans la table 6.5). Pour le masque des points sources, on voit que la

correction linéaire est nécessaire (80 cartes ont été utilisées ici). On peut aussi remarquer

l’intérêt de l’estimation jointe : la forme locale est anti-corrélée avec la forme orthogonale

et corrélée avec la forme équilatérale (cf. 6.1). Dans notre cas de détection de la forme

locale, il est donc nécessaire de faire une estimation jointe pour retirer ce biais.

Ce test montre que la méthode de remplissage du masque par diffusion suffit à rendre

l’estimation optimale après correction linéaire.

4. Nous n’avons pas inclus l’effet du couplage lentillage-SWI dans ce test, mais cela ne change pas
nos conclusions.
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Table 6.5 – Effet du masque sur l’estimation indépendante des fNL. La correction
linéaire est estimée avec 80 réalisations. Les erreurs sont calculées à partir des 50 esti-
mations, et les chiffres entre parenthèses sont les erreurs de Fisher. On voit que pour
certains cas (par exemple PS remplis, forme orthogonale), l’erreur obtenue par Monte-

Carlo est plus faible que l’erreur de Fisher (fluctuation statistique à ∼ 2σσ).

galaxie points sources
masquée remplie masqués remplis

SMICA

Local . . . . . . . . 12.31 ± 9.57 (7.45) 11.95 ± 7.77 (7.45) 15.43 ± 38.21 (6.02) 12.20 ± 6.08 (6.02)
Équilatéral . . . . 28.92 ±101.06 (90.06) 36.02 ± 93.73(90.06) 28.10 ± 96.93 (72.74) 27.26 ± 71.41 (72.74)
Orthogonal . . . . -29.81 ± 59.85 (50.07) -27.71 ± 44.46 (50.07) -44.31 ± 64.89 (40.44) -34.30 ± 33.03 (40.44)
P.S. diffus . . . . . -0.06 ± 19.84 ( 5.38) -0.17 ± 5.32 ( 5.38) 6.90 ± 35.30 (4.35) 1.06 ± 3.16 ( 4.35)
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Figure 6.18 – Effet du masque et du remplissage sur l’estimation de fNL pour
différents masques, dans le cas d’un bruit isotrope. Gauche : sans correction linéaire,
Droite : après correction linéaire. La correction linéaire est particulièrement nécessaire
pour le cas des points sources masqués, non remplis. Dans le cas du masque rempli, les

erreurs sont très proches des erreurs de Fisher.

6.4.2 Étude du couplage entre lentillage faible et effet Sachs Wolfe

intégré

Comme introduit dans la section 3.7.2, le couplage entre lentillage faible et effet Sachs

Wolfe intégré est une source de non-gaussianité de type squeezed, qui va avoir comme

principal effet de biaiser la mesure de fNL [Hanson et al. 2009] s’il n’est pas pris en

compte :

〈f̂ (i)
NL〉lent.-SWI =

Fij
Fii

∣∣∣∣
j=lent.-SWI

. (6.3)

Il est important de calculer ce biais et de le soustraire aux formes primordiales ou de

faire une estimation jointe. On peut aussi mesurer l’amplitude de cet effet f lent.-SWI
NL avec

l’estimateur binné (aussi noté ATφ), et ainsi détecter l’effet Sachs Wolfe intégré.
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On a d’abord testé notre estimateur sur des cartes gaussiennes lentillées et bruitées

fournies par la collaboration. On a utilisé 150 cartes avec bruit “143 GHz” avec un ajout

de bruit blanc de 10µK, rendues anisotropes avec les cartes de nombre de mesure par

pixel (hitcount), un masque galactique et un masque de point source (fsky = 0.69) et

un lobe gaussien. La correction linéaire a été calculée à partir de 100 cartes ayant les

mêmes caractéristiques.

On a ensuite utilisé des cartes non-gaussiennes (f local
NL = 12) lentillées produites avec

le Planck Sky Model, en utilisant Lenspix [Basak et al. 2009] pour simuler le lentillage

faible (cf. figure 3.6). On a utilisé 27 cartes (Nside = 1024), un lobe gaussien de 5 minutes

d’arc, un bruit isotrope de 143 GHz, et aucun masque, pour ne pas avoir à calculer la

correction linéaire pour ce test préliminaire. On a comparé avec les mêmes cartes avant

le lentillage. On a utilisé pour cet estimateur 48 bins, de `min = 2 à `max = 2000.

On voit alors que l’estimation jointe permet de prendre en compte le biais sur l’estimation

des formes primordiales du bispectre en prenant bien en compte les erreurs. Pour les

données finales, on a en réalité retiré le biais théorique. On peut prédire le bispectre de

façon exacte, et calculer le biais avec l’estimateur optimal (cf. Mangilli et al. [2013]). Cela

permet d’éviter l’augmentation non négligeable de la variance introduite par l’analyse

jointe 5.
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Figure 6.19 – Couplage entre lentillage faible et effet Sachs Wolfe intégré. Cas de simu-
lations lentillées ou non-lentillées : non-gaussiennes (gauche : 27 cartes), et gaussiennes

(droite : 150 cartes).

On a ensuite validé l’estimateur en comparant nos mesures de ATφ avec les résultats

obtenus indépendamment dans la collaboration avec une méthode basée sur la recons-

truction du potentiel de lentillage [Planck Collaboration 2013e]. Les résultats avec cette

autre méthode, montrés ici, sont calculés pour `min = 2 à `max = 2048. Pour le bispectre

binné, on a utilisé les bins présentés en section 6.1.2. On a un fort accord carte par carte

(cf. figure 6.20 : le coefficient de corrélation entre les 2 ensembles est de 0.78), et ce

malgré une faible corrélation de la variance du bispectre binné avec la variance optimale

(∼ 0.6, cf. section 6.1.2).

5. Pour les données finales Smica, on a σf local
NL

= 5.94 en analyse indépendante, σf local
NL

= 7.16 analyse

jointe de toutes les formes, et σf local
NL

= 6.30 pour un analyse jointe des formes locales, des points sources,

et du lentillage.
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Figure 6.20 – Comparaison carte à carte avec la mesure de f lentillage-SWI
NL utilisant la

méthode TΦ. En bleu, l’estimation par la méthode TΦ, en vert, l’estimation avec le
bispectre binné (l’évolution de la moyenne en fonction du nombre de cartes est montrée

en ligne pleine verte).

6.4.3 Simulations Full Focal Plane

Pour valider les données du satellite Planck à tous les niveaux de l’analyse cosmologique,

des simulations réalistes ont été produites (simulations Full Focal Plane). Le CMB ainsi

que les avant-plans sont produits par le PSM (cf. section 6.3).

Une fois ces composantes générées, la carte est convoluée par le lobe de l’instrument, puis

interpolée en TOIs pour chaque détecteur. Le bruit instrumental est simulé au niveau

temporel, ainsi que la stratégie de balayage 6, et ces TOIs sont projetés sur des cartes

(cf. Planck Collaboration ES [2013]). Des simulations Monte-Carlo de CMB et de bruit

supplémentaires sont générées.

Séparation de composantes

Une des étapes cruciales pour l’étude des non-gaussianités est la séparation de compo-

santes. De nombreuses méthodes ont été utilisées par la collaboration Planck, et il est

important de vérifier qu’elles n’altèrent pas la gaussianité ou la non-gaussianité de la

carte d’origine, tout en retirant les contributions des avant-plans non-gaussiens.

Une première version des simulations (FFP4) a permis de sélectionner les méthodes

de séparation de composantes les plus robustes, décrites au chapitres 3, dont GMCA

[Bobin et al. 2013], méthode utilisant la parcimonie. Dans une version plus récente

(FFP6), l’analyse des simulations a été faite en aveugle, c’est-à-dire que les personnes en

charge des différentes étapes de l’analyse ne connaissaient pas le contenu des simulations

a priori.

On a d’abord analysé ces cartes avec un estimateur basé sur la cosmologie de type

WMAP7 pour le calcul de la variance et des Monte-Carlo pour la correction linéaire.

Les lobes effectifs sont fournis par les différentes équipes de séparation de composantes,

6. Tous les effets instrumentaux ne sont pas présents, par exemple l’effet des rayons cosmiques, qui
seront étudiés au chapitre suivant.
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et le spectre du bruit est obtenu en moyennant les spectres des simulations Monte-Carlo

de bruit fournies. Le masque utilisé est un masque commun, union des masques de

toutes les méthodes, rempli par la méthode décrite en section 6.1.5. L’estimateur binné

utilisé ici a 48 bins, avec `max = 2000, et les barres d’erreur sur les fNL sont des barres

d’erreur de Fisher. Les résultats sont montrés au niveau des fNL figure 6.21. En analyse

indépendante, les différentes méthodes donnent des mesures compatibles : on détecte

une non-gaussianité locale au-delà de 20, et une non-gaussianité ortogonale autour de

-140, ainsi que l’effet du lentillage. Les corrélations entre les formes sont telles qu’une

partie du signal local est dûe à un biais du lentillage, et que le signal orthogonal est

aussi polué par le signal bispectral local. L’estimation jointe réduit donc la détection des

formes primordiales. La version de la méthode Commander-Ruler utilisée pour ce test

semble cependant avoir un problème de nettoyage des points sources, et le signal local

incompatible à plus de 1σ avec les autres méthodes.

Une fois les paramètres d’entrée révélés, ainsi que la carte de pur CMB utilisée dans

les simulations, on peut répéter l’analyse, en utilisant le bon a priori théorique pour

produire la variance et les bispectres théoriques. La correction linéaire est calculée à

partir de Monte-Carlo de CMB et de bruit fournis, plus réalistes. L’estimateur devrait

donc être plus proche de l’optimalité que dans le cas où les parties théoriques sont mal

connues. On peut aussi comparer avec la carte d’entrée, lentillée, avec f local
NL = 20.4075,

que l’on a convolué par le lobe de Sevem, et à laquelle on a ajouté une réalisation de bruit

Sevem. Les résultats sont montrés en figure 6.22. On peut remarquer que le changement

des paramètres cosmologiques ne modifie pas les résultats de façon significative, celles-ci

étant inférieurs aux barres d’erreur. Les résultats semblent meilleurs que dans le cas

précédent, en particulier pour Nilc et Smica, qui détectent la bonne amplitude pour

toutes les formes présentes dans la carte en entrée. L’anomalie de Commander-Ruler

semble réduite pour la forme locale, mais on a toujours une soustraction des points

sources qui semble trop forte. Ces résultats sont compatibles avec d’autres estimateurs

de non-gaussianité utilisés dans la collaboration (introduits section 5.2.4).
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Figure 6.21 – fNL des méthodes de séparation de composantes, simulations FFP6
analysées en aveugle. A gauche, l’analyse indépendante, c’est-à-dire ne prenant pas en
compte les corrélations entre les formes. On a un clair signal local et de lentillage, et
un signal orthogonal marginal. Dans l’analyse jointe, à droite, le signal local dû au
lentillage et le signal orthogonal sont clairement affaiblis. Les valeurs attendues sont

représentées en pointillés noirs.
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Figure 6.22 – fNL des méthodes de séparation de composantes, simulations FFP6
analysées avec la cosmologie d’entrée. Analyse indépendante à gauche. Le signal local
et orthogonal sont plus fortement détectés que dans le cas de la mauvaise cosmologie. On
voit à nouveau à droite l’intérêt de faire une analyse jointe dans le cas d’une détection
non marginale. Les valeurs attendues sont représentées en pointillés noirs et on montre

aussi la non-gaussianitée estimée sur la carte d’entrée.

Les bispectres lissés des différentes méthodes ont aussi été calculés (cf. figures 6.23 et

6.24). On les compare au bispectre de la carte d’entrée : on peut voir qu’à bas `, les

structures du CMB en entrée sont observées dans les cartes nettoyées. Dans la coupe

à plus haut `, les structures présentes dans les cartes nettoyées sont similaires, mais

différentes de celle de la carte d’entrée avec un bruit différent. Le signal cosmologique ne

domine plus dans cette région, et on a donc une autre réalisation du signal bispectral.

Il y a peut-être une contribution des avant-plans, mais qui ne semble pas sortir de la

statistique gaussienne. On voit un faible signal positif qui semble corrélé entre les bins

dans les configurations équilatérales à hauts multipôles, avec une amplitude moindre

que pour les vraies données. Ce sont probablement les points sources ; Commander-

Ruler semble avoir un signal de signe opposé, ce qui confirme le résultat au niveau des

fNL.

Cet exercice a donc permis une validation croisée des estimateurs sur des simulations

réalistes. La performance des méthodes de séparation de composantes a aussi été testée.

Smica et Nilc ont les meilleurs résultats en ce qui concerne les non-gaussianités. Smica

étant pour de nombreux autres tests la méthode qui a le moins de contaminations astro-

physiques, c’est celle qui a été sélectionnée pour l’analyse la plus poussée. Commander-

Ruler est la méthode la moins adaptée pour l’étude des non-gaussianité, mais a été

sélectionnée par la collaboration pour l’étude des bas ` et des composantes astrophy-

siques. GMCA a été rejetée par la collaboration dans le cadre de tests sur les paramètres

cosmologiques.

Carte 143 GHz non nettoyée

La carte à 143 GHz est la plus adaptée pour contraindre la cosmologie. Elle est une des

moins polluées par les avant-plans astrophysiques, a une bonne résolution angulaire et

un faible bruit. En analysant cette carte, et en comparant aux cartes nettoyées, on peut
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Figure 6.23 – Bispectre lissé des différentes méthodes de séparation de composantes
pour les simulations FFP6, pour le bin 16 : ` ∈ [425, 449].

Figure 6.24 – Bispectre lissé des différentes méthodes de séparation de composantes
pour les simulations FFP6, pour le bin 40 : ` ∈ [1400, 1459]. On peut voir que les
structures du CMB en entrée (en haut à gauche) sont observées dans les cartes nettoyées,
avec un plus faible signal à haut ` dans le cas de Ruler, très probablement lié aux points

sources (cf. signal négatif dans les fNL de la figure 6.22).
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étudier l’impact des composantes non nettoyées. Figure 6.25, on montre les résultats

de l’estimation de fNL pour deux masques. Le premier masque est le masque commun

utilisé dans l’analyse des cartes nettoyées (fsky = 0.72). On a alors un signal négatif

significativement différent du signal en entrée pour la forme locale. Pour le deuxième

masque, on ajoute une bande de ±30◦ autour de l’équateur galactique (au total, fsky =

0.46), là où les avant-plans galactiques sont les plus forts. Le f local
NL négatif est fortement

atténué. Figure 6.26, on montre les bispectres lissés correspondants.

La composante astrophysique dominante à cette fréquence est la poussière, ce qui cor-

robore nos résultats de la section 6.3.
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Figure 6.25 – fNL de la carte à 143 GHz des simulations FFP6 analysées avec la
cosmologie d’entrée. On voit que la principale pollution des avant-plans est un f local

NL

négatif, qui est fortement réduite lorsqu’on augmente la taille du masque galactique.
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Figure 6.26 – Bispectre lissé de la carte à 143 GHz des simulations FFP6 analysées
avec la cosmologie d’entrée, pour deux masques différents. A gauche pour le bin 16 :
` ∈ [425, 449], à droite pour le bin 40 : ` ∈ [1400, 1459]. On voit la contribution positive
dans les configuration squeezed, ce qui semble indiquer une influence de la poussière
galactique. On peut remarquer que les structures obtenues dans le bispectre diffèrent
peu entre les deux masquages, et qu’on les retrouve dans le bispectre des cartes nettoyées

(cf. figure 6.24).

6.4.4 Autres tests sur des simulations gaussiennes et non-gaussiennes

D’autres tests sur des simulations sont présentés dans Planck Collaboration [2013i]. Les

différentes implémentations de l’estimateur de fNL sont testées sur des simulations gaus-

siennes sans bruit ainsi que sur d’autres contenant plusieurs formes de non-gaussianité

primordiale avec un bruit réaliste. Une comparaison carte par carte montre un bon accord

entre les différents estimateurs, à ∼ 0.3 σfNL près, dispersion prédite théoriquement. Ce

même test a été effectué en présence d’un masque galactique et d’un masque de sources
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ponctuelles, remplis comme décrit précédemment. Ces tests ont à nouveau prouvé que

les estimations sont non biaisées et proches de l’optimalité. On retrouve ce même accord

sur les données.

6.5 Tests sur les données

On vient de voir dans la section précédente que notre estimateur est non biaisé et

quasi-optimal sur des simulations réalistes, incluant des masques, du bruit réaliste, des

composantes astrophysiques nettoyées, et ce en présence ou non de non-gaussianité.

Reste à tester les vraies données pour s’assurer que des effets non pris en compte dans

les simulations ne polluent pas notre estimation.

6.5.1 WMAP

Plusieurs équipes indépendantes ont étudié la non-gaussianité dans les données WMAP.

Dans cette section, on applique notre méthode aux données WMAP7 ; on prendra donc

comme valeurs de référence celles de Komatsu et al. [2011] :

– f local
NL = 42± 21

– f équilatéral
NL = 29± 140

– forthogonal
NL = −198± 104.

On étudie la carte combinant les canaux V et W : (W + 0.9*V) / 1.9, comme expliqué

en index de Komatsu et al. [2009a]. On utilise le masque KQ-75 (fsky = 0.71), le bruit

pondéré comme expliqué dans le même index (σW = 6.549 mK et σV = 3.137 mK), et le

lobe fourni par la collaboration. La résolution angulaire étant bien plus faible que pour

Planck, on utilise Nside = 512 et `max = 1000.

La correction linéaire est estimée à partir de 80 réalisations Monte-Carlo, et les erreurs

à partir de 50 cartes dont la correction linéaire est aussi corrigée avec 80 cartes.

Nos résultats sont hautement compatibles avec Komatsu et al. [2011] (cf. figure 6.27).

Figure 6.27 – fNL de WMAP7. Notons que la normalisation du fNL dû aux sources
ponctuelles est différentes de celles des autres figures. On a donc un signal à 1σ de la

forme locale et de la forme orthogonale.
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On a lissé le bispectre binné de WMAP7 avec σbin = 2. On observe des structures plus

fines que dans les données Planck, cela est dû au fait qu’on a 64 bins pour ` entre 2 et

1000, et donc une “résolution” plus grande. On ne voit pas de large structure en dehors

de la statistique gaussienne.

Figure 6.28 – Bispectre lissé de WMAP7. A gauche pour le bin 30 : ` ∈ [271, 286], au
centre pour le bin 40 : ` ∈ [385, 409], à droite pour le bin 50 : ` ∈ [612, 627]. On a des
structures plus fines que dans le bispectre lissé des données à la résolution Planck, dû

à la taille des bins.

On montre aussi la dépendance en fonction de `max figure 6.29. On voit que l’estimation

a déjà convergé autour de `max = 700.

Figure 6.29 – Dépendance en fonction de `max des fNL de WMAP7.

6.5.2 Données intermédiaires Planck

Plusieurs versions des données ont été produites, prenant en compte la compréhension

et donc le traitement de plus en plus poussé des effets systématiques instrumentaux, des

avant-plans etc.

Dans cette section, on reporte des tests effectués sur les données DX8. Ces tests sont

antérieurs à ceux présentés précédemment sur les simulations FFP6. Les méthodes de

séparation de composantes, le traitement des données, ainsi que l’estimateur binné lui-

même sont donc dans un état moins avancé de perfection.

6.5.3 Dépendance en fréquence

Le signal primordial du CMB devant être le même à toutes les fréquences, il est intéressant

de vérifier la stabilité du signal entre les différentes fréquences “cosmologiques” de

Planck, i.e. 70 GHz, 100 GHz, 143 GHz, et 217 GHz.
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On a ici utilisé 32 bins, avec `max = 2000, la carte à 70 GHz est à Nside = 1024, les

autres à 2048. On masque 40% du ciel au niveau de la galaxie ainsi que les sources

ponctuelles (fsky = 0.561 à 70 GHz et 0.566 pour les autres). Les lobes sont fournis pas

la collaboration ; le bruit est estimé sur les cartes de half ring Jacknives, et le spectre

obtenu est lissé à l’aide de splines. On utilise 80 cartes pour la correction linéaire. Les

fNL de ces cartes sont montrés figure 6.30. Les trois fréquences les plus faibles ne sont

pas significativement non-gaussiennes et sont compatibles entre elles. Ce n’est pas le cas

de la carte à 217 GHz (figure, on a divisé les valeurs par 10), pour laquelle on a une

forte détection de non-gaussianité locale négative, probablement due à de la poussière

en dehors du masque, ainsi qu’une forte détection des autres formes bispectrales.

Figure 6.30 – fNL des cartes à 70 GHz, 100 GHz, 143 GHz, et 217 GHz, pour les
données DX8. On a divisé les fNL de la fréquence 217 GHz et leur barre d’erreur par
10. On voit que les trois plus basses fréquences cosmologiques sont compatibles avec un
ciel gaussien en dehors du masque, alors que la carte à 217 GHz est fortement polluée.
La carte à 70 GHz a une trop faible résolution pour détecter le signal des points sources
(haut ` équilatéral) ; pour le cas à 100 GHz, le point est en dehors de la figure (194±36).
On voit aussi que le signal des points sources est fortement détecté à 217 GHz (les points
sources radio émettent moins dans cette fréquence, mais la résolution est meilleure, ce
qui explique cette forte détection. On a aussi une probable contribution des points

sources infra-rouges).

Le bispectre lissé est montré figure 6.31. On a utilisé σbin = 1.5. On voit un clair signal

bispectral à haut `, qui augmente avec la fréquence. Seules quelques structures aux

grandes échelles semblent présentes dans les quatre cartes et sont probablement d’origine

cosmologique. La contribution non-gaussienne positive observée ici est complètement

hors de la statistique gaussienne, et probablement due à une forte contribution des

points sources. Le masque de points sources utilisé ici n’est donc pas assez conservatif.

La contribution de la poussière dans les configurations squeezed montre que la masque

galactique n’est pas suffisant. Cependant on va voir dans la section suivante que la

séparation de composantes semble nettoyer en grande partie ces signaux astrophysiques.



Chapitre 6. Tests, Validation et Résultats 142

500 1000 1500
`1

5
0

0
1

0
0

0
1

5
0

0

` 2

DX8 70GHz

4
3

2
1

0
1

2
3

4

500 1000 1500
`1

5
0

0
1

0
0

0
1

5
0

0

` 2

DX8 100GHz

4
3

2
1

0
1

2
3

4

500 1000 1500
`1

5
0

0
1

0
0

0
1

5
0

0

` 2

DX8 143GHz

4
3

2
1

0
1

2
3

4

500 1000 1500
`1

5
0

0
1

0
0

0
1

5
0

0

` 2

DX8 217GHz × 0.1

4
3

2
1

0
1

2
3

4

500 1000 1500
`1

5
0

0
1

0
0

0
1

5
0

0

` 2

DX8 70GHz

4
3

2
1

0
1

2
3

4

500 1000 1500
`1

5
0

0
1

0
0

0
1

5
0

0

` 2

DX8 100GHz

4
3

2
1

0
1

2
3

4

500 1000 1500
`1

5
0

0
1

0
0

0
1

5
0

0

` 2

DX8 143GHz

4
3

2
1

0
1

2
3

4

500 1000 1500
`1

5
0

0
1

0
0

0
1

5
0

0

` 2

DX8 217GHz × 0.1

4
3

2
1

0
1

2
3

4

Figure 6.31 – Bispectre lissé des cartes à 70 GHz, 100 GHz, 143 GHz, et 217 GHz,
pour les données DX8. En haut le bin 25 : ` ∈ [361, 401], en bas pour le bin 25 :
` ∈ [1112, 1184]. Certaines structures à très bas ` semblent être présentes dans toutes
les fréquences, mais on a une très large pollution aux haut multipôles, dûe aux avant-
plans en dehors du masque (probablement la poussière dans les configurations squeezed

positive, et les points sources à haut `).

6.5.4 Dépendance en fonction des méthodes de séparation de compo-

santes

On a validé les méthodes de séparation de composantes sur simulations en section 6.4.3.

On va maintenant étudier leur performance sur les vraies données. On utilise pour cela

le même estimateur que dans la section précédente.

On voit, figure 6.32, que les différentes méthodes donnent des résultats compatibles, sauf

pour Commander-Ruler qui a une contribution négligeable des points sources. Le signal

positif pour le f local
NL est entièrement imputable au lentillage-SWI, dont on ne mesurait

pas encore l’effet dans cette version de l’estimateur. Ces résultats ont été comparés

aux mesures d’autres estimateurs dans la collaboration, et sont hautement compatibles.

Figure 6.33, on voit que les structures présentes à bas ` dans le bispectre lissé des

données brutes sont toujours présentes pour les données nettoyées. On voit maintenant

des structures qui semblent compatibles avec la statistique gaussienne, sauf à haut `,

où les sources radio dominent. Les résultats sont similaires aux cas des simulations, où

les régions à ` bas et intermédiaires étaient dominées par le signal cosmologique. Les

structures observées dans les bispectres lissés des cartes brutes sont donc bien dues à la

contribution des composantes astrophysiques.

6.5.5 Dépendance en fonction du masque

Les résidus d’avant-plans astrophysiques qui peuvent polluer les cartes après séparation

de composantes sont a priori plus forts à la bordure des masques. Pour étudier ces

résidus pour les différentes méthodes de séparation de composantes, on a fait varier la

taille du masque. On a convolué le masque avec une gaussienne, et en choisissant le seuil

de masquage, fait varier la taille du masque autour des points sources et sur les bords du
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Figure 6.32 – fNL après séparation de composantes des données DX8. Les différentes
méthodes sont compatibles. Commander-Ruler a une faible contribution des points

sources, comme pour les simulations, et les données finales.

Figure 6.33 – Bispectre lissé après séparation de composantes des données DX8. Les
mêmes structures sont observables pour les différentes méthodes, sauf pour les haut `,
où Commander-Ruler a une plus faible contribution des points sources. En haut le bin

15 : ` ∈ [361, 401], en bas pour le bin 25 : ` ∈ [1112, 1184].

masque galactique. On passe ainsi du masque d’union (fsky = 0.682) au masque élargi

(fsky = 0.599).

Au niveau du fNL, la variation est inférieure à la barre d’erreur pour les formes pri-

mordiales. Elle est de l’ordre de la barre d’erreur pour les points sources non résolus

(voir figure 6.34) 7. On a donc une présence éventuelle, sur les bords du masque, de

points sources galactiques non résolus, ou une contribution des queues des points sources

détectés. On voit aussi cet effet sur le bispectre lissé (voir figure 6.35). Cette forme étant

faiblement corrélée avec les formes primordiales, il est plus optimal d’augmenter la frac-

tion de ciel utilisée que d’essayer de réduire ce potentiel signal des points sources. Le

masque utilisé pour la séparation de composantes semble donc satisfaisant pour la me-

sure de fNL.

7. Une partie de cette variation est due aux réalisations différentes de la correction linéaire, mais cela
ne peut pas expliquer le fait que la variation soit stable selon la méthode de séparation de composantes.
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Figure 6.34 – Effet du masque sur des cartes nettoyées. On voit qu’un changement
de 12% de la taille du masque autour de la galaxie et des points sources ne change pas

de façon significative nos résultats.
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Figure 6.35 – Effet du masque sur des cartes nettoyées. On voit que la contribution
à haut ` est réduite lorsqu’on augmente la taille du masque. On montre ici la méthode

Sevem, pour le bin 15 : ` ∈ [361, 401], et le bin 25 : ` ∈ [1112, 1184].

6.5.6 Autres tests sur les données finales

D’autres tests sur les données finales sont présentés dans Planck Collaboration [2013i].

Différents masques ont été appliqués à la carte Smica 2013 (fsky = 0.89, 0.73, 0.56 et

0.32). Seule la contribution des sources radio change significativement, et est moindre

que dans les données intermédiaires. Les différentes fréquences cosmologiques ont aussi

été analysées avec un large masque, et les résultats sont compatibles entre eux, sauf à

nouveau pour les points sources. Les différences de résolutions et de niveaux de bruit

sont responsables de ces changements : plus la résolution est bonne et le bruit faible,

plus on est sensible aux sources ponctuelles. Les jackknives (cf. section 4.3.7 : half-rings

pour Smica et 143 GHz, différences de relevés (6 mois de données : survey), et sous

ensembles de détecteurs pour 143 GHz) ont aussi été analysés, et la non-gaussianité est

négligeable. Le signal astrophysique non variables, ainsi que le signal cosmologique, sont

soustraits dans ces cartes, et on teste principalement les variations temporelles (∼ 20

minutes pour les half-rings, ∼ 6 mois pour les surveys) des systématiques instrumentales.

Aucune systématique variable ne semble polluer l’étude des non-gaussianités.
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6.6 Conclusion

Le travail décrit dans ce chapitre a contribué aux résultats publiés dans Planck Colla-

boration [2013i], ainsi qu’à leur validation.

Les mesures de non-gaussianités sur les données finales nettoyées, sont résumées en

mettant l’accent sur les résultats de l’estimateur binné, obtenus avec Bartjan van Tent.

Le CMB observé par Planck est compatible avec les modèles d’inflation les plus simples,

et on détecte pour la première fois le signal dû au lentillage-SWI, ainsi qu’une forte

contribution des sources ponctuelles. On montre aussi que l’étude du bispectre de façon

non paramétrique, en utilisant le bispectre lissé, révèle des traces de non-gaussianités

significatives, dont l’origine reste encore à expliquer.

On a ensuite présenté la validation de ces résultats effectuée durant cette thèse.

Les tests de notre estimateur sur des cas simples ont permis de valider la méthode de

remplissage du masque par diffusion, ainsi que la méthode de la correction linéaire.

L’étude du couplage lentillage-SWI sur des simulations, a été comparée à une estima-

tion indépendante utilisée dans Planck Collaboration [2013e], et donne des résultats

similaires.

On a ensuite montré les campagnes de test sur les simulations Full Focal Plane et les

données intermédiaires. Ces tests ont permis de comparer l’estimateur binné à d’autres

estimateurs utilisés dans la collaboration et ont aussi servi à sélectionner les méthodes de

séparation de composantes les plus performantes en ce qui concerne la non-gaussianité.





Chapitre 7

Impact des systématiques sur la

mesure des non-gaussianités : les

rayons cosmiques

Dans le chapitre précédent, on a étudié les effets des avant-plans et d’autres effets dûs à

l’observation, comme l’effet du masque ou du bruit anisotrope. Dans ce chapitre, on va

étudier l’effet des rayons cosmiques sur la mesure de la non-gaussianité dans Planck.

7.1 Glitches

Lorsque des particules énergétiques interagissent avec les bolomètres et les composantes

cryogéniques de Planck, ils produisent des pics de forte amplitude dans les TOI, suivis

d’une décroissance exponentielle ; ces événements sont appelés glitches. La forme tempo-

relle de ces glitches dans les données dépend des composantes du détecteur touchées par

les rayons cosmiques (cf. figure 7.3). Plus de 95% des données temporelles sont affectées

par les glitches. Il est donc primordial de les traiter de façon appropriée.

7.1.1 Origine des glitches

Le point de Lagrange L2 est bombardé de particules de haute énergie d’origine solaire

ou galactique. Les particules solaires, moins énergétiques, sont majoritairement stoppées

par les différentes composantes externes du satellite. Les rayons cosmiques galactiques

atteignant les détecteurs sont principalement des protons (89%) et des noyaux d’hélium

(particules alpha : 10%) [Mewaldt et al. 2010]. Le taux de glitches dans les données

Planck, ainsi que dans d’autres capteurs dans la région de L2, est anti-corrélé avec l’ac-

tivité solaire (cf. figure 7.1). Les vents solaires dévient les particules d’origine galactique.

147



Chapitre 7. Impact des rayons cosmiques 148

Figure 7.1 – En haut : en noir, le taux de glitches dans les TOI. En rose, le taux
mesuré par le Standard Radiation Event Monitor (SREM) pour E > 0.085 MeV et
en violet pour E > 3 MeV. En bas : Nombre moyen de taches solaires, qui reflètent

l’activité solaire. Figure de Planck Collaboration [2013b]
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Figure 7.2 – Les 3 familles de glitches (noir : longs, bleu : courts, rouge : lents). A
gauche, les modèles moyens pour un bolomètre de type PSB. A droite, la distribution en
énergie de l’amplitude au pic en unité de signal sur bruit. Les lignes pointillées montrent
les lois de puissance. La ligne pointillée verticale est le seuil de détection à la fin de la

procédure de nettoyage. Figure de Planck Collaboration [2013b]

Figure 7.3 – Schéma mécanique des bolomètres et leur support : à gauche, un Pola-
rization Sensitive Bolometer (PSB), à droite un Spider Web Bolometer (SWB). Figure

adaptée de Catalano et al. [2014]
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Familles de glitches

En moyenne, Planck détecte un événement par seconde [Planck Collaboration 2013b]. En

paramétrant le signal produit par les glitches par une somme d’exponentielles décroissantes,

trois familles de glitches ont été identifiées (cf. figure 7.2) :

– Les glitches courts : ils ont une forte amplitude, et la décroissance est rapide, avec une

fonction de transfert proche de celle du signal de sources sur le ciel. Ils sont produits

par l’interaction de rayons cosmiques avec l’absorbeur ou le thermomètre.

– Les glitches longs : ils ont une amplitude intermédiaire, la même décroissance rapide,

mais des queues à plus haute amplitude. Ce sont les glitches les plus fréquents. Ils sont

probablement produits par l’impact de rayons cosmiques sur le support en silicone. Le

signal est très rapidement propagé vers le thermistor par des phonons balistiques, i.e.

non thermiques, et produit la partie rapide du glitch, qui décroit avec la constante de

temps du bolomètre. La queue longue est due à l’élévation globale de la température

et à son lent refroidissement à travers les liens thermiques .

– Les glitches lents : Ils n’ont pas de décroissance rapide, mais ont des queues longues.

Ils ne sont pas observés dans les tests au sol pour le moment, et leur origine reste

inconnue.

Événements en cöıncidence

La majorité des événements longs sont en cöıncidence entre les paires de PSB-a et PSB-

b, les autres événements sont discutés dans la section suivante. Figure 7.4, on montre la

distribution 2D de ces événements pour les glitches longs et courts : lorsqu’un événement

est détecté dans le PSBa, on mesure l’amplitude de l’événement détecté dans le PSBb.

Presque tous les glitches longs sont détectés en cöıncidence, et le facteur de proportion-

nalité peut varier entre 0.25 et 4. Pour les glitches courts, la distribution 2D est plus

compliquée. 50% des événements sont mesurés en cöıncidence, le reste étant compa-

tible avec des cöıncidences fortuites. Les bolomètres d’une même paire étant superposés,

on peut expliquer cette observation et confirmer l’interprétation quant à l’origine des

familles de glitches. Un rayon cosmique qui traverse le support en silicone du premier

bolomètre peut alors aussi traverser celui du second après avoir déposé une partie de son

énergie (glitch long) . Si le rayon cosmique interagit avec l’absorbeur ou le thermomètre

(glitch court), il peut produire des particules secondaires (e−) qui vont impacter le se-

cond. Ces détections en cöıncidence peuvent être gênantes pour l’analyse polarisée, et

créer de la polarisation apparente dans les paires de bolomètres.

Autres signaux produits par les rayons cosmiques

Il existe d’autres types de signaux produits par les rayons cosmiques. Pendant les

éruptions solaires, le taux de glitches augmente fortement. Au cours de la mission

Planck, 13 éruptions ont été observées. Elles durent quelques heures, et échauffent les

bolomètres ; les données acquises pendant ces événements n’ont pas été utilisées pour

l’analyse. Il existe aussi des cas où plusieurs détecteurs sont touchés en même temps. Ces



Chapitre 7. Impact des rayons cosmiques 150

Figure 7.4 – Distribution 2D des glitches dans les paires de PSB, ici 143-4a et 4b. A
gauche, les glitches longs : un rayon cosmique traversant le support en silicone du PSBa
va aussi frapper le support du PSBb, et l’amplitude de détection est proportionnelle (la
ligne noire diagonale indique un signal identique dans les deux bolomètres). A droite,
les glitches courts : un rayon frappant la grille absorbante peut produire une gerbe
d’électrons qui va aller déposer de l’énergie dans la grille du second bolomètre. Figure

de Planck Collaboration [2013b]

événements, appelés HCE (High Coincidence Events lorsque plus de 15 détecteurs sont

touchés simultanément), échauffent le plan focal de quelques nK à quelques µK. Planck

a détecté environ 5 HCE par heure. Ils sont probablement dûs à des gerbes de particules

secondaires après l’interaction des rayons cosmiques avec le satellite. L’élévation de la

température du plan focal due à l’interaction des particules induit une corrélation du

bruit à basse fréquence entre les bolomètres.

7.1.2 Traitement des glitches

Le traitement est effectué anneau par anneau [Planck Collaboration 2014d]. Le processus

est itératif :

– Une estimation du ciel est faite en utilisant la redondance de la mesure sur un anneau

(environ 60 cercles). On interpole le signal en utilisant des splines pour éviter les effets

sub-pixel, et on soustrait ce ciel estimé à la TOI.

– On ouvre une fenêtre de 1000 échantillons, et on estime la moyenne quadratique du

bruit.

– Pour chaque événement au dessus du seuil de détection (le seuil final est fixé à 3.2 σ

du bruit), on fait un ajustement joint des modèles de glitches longs et courts 1.

– Dans le cas de glitches longs (et pour les glitches lents), les modèles ajustés sont

soustraits et la partie où le modèle est à plus de 1 σ n’est pas utilisée pour les cartes.

Dans le cas des glitches courts, les données pour lesquelles le modèle correspondant

est à plus de 0.1 σ ne sont pas utilisées, aucune estimation n’est soustraite.

1. Les modèles sont obtenus en empilant des événements de très hautes amplitudes (∼ 1000σ)



Chapitre 7. Impact des rayons cosmiques 151

– Une fois ce nettoyage effectué, on applique un filtre adapté pour une exponentielle

décroissante à constante de temps de 2 s au signal restant, pour détecter les événements

ayant échappé au nettoyage.

– On fait une nouvelle estimation du signal du ciel, et on baisse le seuil de détection des

glitches, puis on recommence la procédure de nettoyage.

A chaque itération, le seuil de détection diminue d’un facteur constant, jusqu’au seuil de

3.2 σ (cf. figure 7.2). Une fois ce nettoyage terminé, 8% à 20% des données sont rejetées,

selon les bolomètres.

Rayons cosmiques sous le seuil de détection

La sensibilité des détecteurs de Planck-HFI est telle que presque tous les rayons cos-

miques sont détectés [Planck Collaboration 2013b]. En effet, pour certains bolomètres,

on observe une coupure à basse énergie dans la distribution cumulative des glitches

longs (cf. figure 7.5), qui correspond au minimum d’énergie déposée par des protons

énergétiques sur le support en silicone (140 keV en incidence normale). Cette coupure

est une des preuves les plus flagrantes que les glitches longs sont dûs à l’interaction

des rayons cosmiques avec le silicone. Elle est significativement détectée pour tous les

bolomètres, et sert à calibrer l’énergie déposée par les rayons cosmiques.Planck HFI Core Team: Energetic Particle E↵ects in Planck Characterization, Removal and Simulations

electrons hitting the second grid and depositing about 10% of
the energy deposited in the first grid. We also observe that some
events are hitting both grids. Those appears in the cloud of points
with the same amplitude in both PSB-a and b. Those represent
about 2% of the events. We observe a lower coincidence rate for
events at higher amplitudes corresponding to the bump. This is
explained with the hypothesis that those events correspond to di-
rect impact on the thermistor, which is not aligned with the grid
of the other bolometer. Nevertheless, we have seen that all those
high energy events are in coincidences with a small amplitude
event in the second bolometer. This is attributed to the cross–
talk between bolometer in a pair, as discussed in Section 3.4.
The non–linearity, appearing with the curved shape in the coin-
cidences, can be entirely explained by the saturation of the high-
est amplitude glitches. Nevertheless, we can evaluate the level of
cross–talk as between 0.01 to 0.44% depending of the bolometer
pair, for ⇡ 3000 sigmas events for which the e↵ect of saturation
is small. The high amplitude events correspond to an energy of
⇡ 15 keV left on the grid+thermistor by a particle, this is very
close to the expected energy deposited by a 1 GeV proton on the
thermistor.

3.2. Interaction with the wafer

We identify the long glitches as produced by cosmic rays hit-
ting the silicon die. This was first indicated by the ground tests
(Catalano et al. 2013), showing that the NTD thermometer is
sensitive to a temperature change of the silicon die. The HFI
ground-based calibration show a rate of events compatible with
the cosmic rays flux at sea level over the silicon die surface and
also that almost all these events are in coincidence between PSB-
a and PSB-b. The understanding is the following: phonons gen-
erated by the event impact in the silicon die and produce fast ris-
ing time of the Germanium temperature, which decays with the
bolometer time constant. The slow part is the thermal response
of the entire silicon die temperature rising and then falling as
the heat conducts out from the die to the heat sink (Catalano
et al. 2013). This hypothesis is reinforced by the comparison
of cumulative counts N(>E) of long glitches from bolometer
to bolometer which is shown in Figure 19. To make this com-
parison, we have normalized the counts such that we evalu-
ated the number of event per unit of time and per unit surface
of the silicon wafer (as the total surface varies from bolome-
ter to bolometer). Also, as for short glitches, we have intercal-
ibrated the energies of events between bolometers by match-
ing the di↵erent counts at measured energies around 0.05 keV,
which correspond to the deposited energy on the silicon die of
⇡ 103 keV after absolute calibration. This absolute calibration
is performed such that the observed faint–end break of counts,
which is clearly observed in the figure, match the expected min-
imum deposited energy by ⇠GeV protons on the silicon die,
which is ⇡ 140 keV, for normal incidence, as described later.
Energy calibration cannot be performed accurately from mea-
surement due to important uncertainties of heat capacities of the
silicon die. Figure 19 shows the cumulative counts for all HFI
bolometers used for the scientific analysis. We clearly see that
they all match in shape and amplitude with very small scatter.
For energies below 20 sigmas of the noise, we have also com-
puted the cumulative counts for all events without distinction on
families (green curves in the figure), but we have already seen
that long events dominate at low energy, so the total counts are
representative of counts of long glitches. The faint–end break in
the counts is detected without ambiguity. This is an important
result since it shows that there is a limited number of low en-
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Fig. 19. Cumulative distribution N(>E) of long glitches per
unit surface of the wafer for all bolometers used for the scien-
tific analysis. The black solid lines correspond to selected long
glitches. The green lines correspond to total glitches, but are rep-
resentative of long glitches since they dominate at low energy.
A relative calibration of the energy, which indicated in the x-
axis, has been for all bolometers such that the cumulative counts
match at ⇡ 103 keV. The absolute calibration of the energy is
performed such that the faint–end break of the counts match the
expected deposited energy of ⇡ 140 keV in the silicon die. This
calibration on the model is necessary since we only measure
the energy in the grid+thermistor system, and the heat capacity
and link conductivities are not known with a su�cient accuracy.
Also, we use the values of peak of glitches to record the glitch
amplitudes which are not representative of thermal processes, as
the fast part of long glitches are expected to result from ballis-
tic phonon e↵ects. Nevertheless, we observe that the shape of
the cumulative counts match for all detectors with a low disper-
sion. The break of the counts at faint–end is very significantly
detected. This is our best indication from flight data that long
glitches result from particles hitting the bolometer silicon die.
Dot dash and dash lines correspond to the predicted power law
distributions of deposited energy from protons, and helium, re-
spectively, from the toy model developed in 3.3 for sensibly en-
ergies higher than the stopping power energies. Predicted min-
imum deposited energies for helium and protons are indicated
with doted lines. We interpret the second apparent bump at en-
ergies ⇠ 20 times the energy of the break as the signature of
He nuclei. The fact that we observe an excess in the counts at
the expected energy of the minimum stopping power for helium
reinforces our hypothesis for the origin of long glitches.

ergy glitches in data which are undetected, and would a↵ect the
cosmological results. From this limit, we measure that the total
number of events penetrating the shielding of the satellite around
the bolometer is about 4.5 per second and square centimetre.
This is in very good agreement with the expected value in the
bolometer environment computed in Section 3.1 of ⇡ 5 s�1cm�2.
The slope and amplitude of the distribution can be predicted with
a simple model of interaction of particle with the silicon die as
shown by the toy model described in Section 3.3. Predictions are
also represented in Figure 19 for primary galactic protons and
Helium nuclei. We observe a very good match of the model with
the data showing that particles detected by Planck at the ener-
gies above the faint–end break are primary galactic protons. The
barely apparent second bump in cumulative counts at deposited
energies ⇠ 3000 keV probably correspond to the contribution

10

Figure 7.5 – Distribution cumulative des glitches de type long par unité de surface
du support en silicone N(>E). Les lignes pointillées verticales représentent les minima
d’énergie déposée par les protons (∼ 140 keV) et par l’hélium (∼ 3000 keV) sur le

support en silicone. Figure de Planck Collaboration [2013b].

Pour les détecteurs ayant un fort taux de glitches détecté, dû à un lien thermique plus

important entre la grille et le support en silicone, la coupure est au delà du seuil de

détection de la procédure de nettoyage. Ainsi, ces bolomètres détectent presque tous les

événements. Pour les autres détecteurs, une partie des glitches n’est pas détectée.

Comme on a pu l’observer, les paires de bolomètres PSB sur un même module détectent

la plupart des glitches longs en cöıncidence. Les spectres de puissance croisés entre les

TOI nettoyées des PSB-a et PSB-b sont montrés figure 7.6. On voit que les paires étant

sur un même module (courbes bleues) sont bien plus corrélées que les PSB sur des

modules différents (courbes rouges). Ces corrélations sont dues aux événements sous le
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seuil de détection. Plus les détecteurs ont un taux de glitch élevé, et donc un nombre plus

faible de glitches non détectés, plus la corrélation est faible. Cela permet de quantifier

le nombre d’événements sous le seuil.
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Figure 7.6 – Spectres de puissance croisés pour quelques TOI à 100 GHz. L’estimation
du ciel, ainsi que les queues des glitches détectés ont été retirées des TOI, c’est la partie
non projetée sur les cartes qui est montrée. En noir, les auto-spectres calibrés, en bleu,
les spectres croisés pour les PSB d’un même module, et en rouge pour des PSB de
différents modules. Pour les courbes bleues, les paires de bolomètres ayant un taux de
glitches plus faible sont ceux ayant la plus forte corrélation. Le pic à 10 Hz est dû aux

vibrations du refroidisseur à 4 K. Figure de Planck Collaboration [2013b].

Il a été estimé que les glitches, après soustraction, ont un faible impact sur l’analyse cos-

mologique au niveau du spectre de puissance. Cependant, le signal créé par les glitches

étant bien au delà de la statistique gaussienne (cf. sections suivantes), le nettoyage impar-

fait des données pourrait polluer l’analyse des non-gaussianités. Les glitches sous le seuil

de détection ajoutent un bruit systématique non-gaussien (positif, piqué et asymétrique).

Ce nettoyage imparfait peut aussi polluer la réalisation des cartes, en particulier le

destriping des cartes (cf. section 4.3.6), ce qui peut avoir un effet sur les non-gaussianités

[Donzelli et al. 2009; Efstathiou 2005]. Les erreurs sur les offsets pourraient être non-

gaussiennes à cause des glitches sous le seuil ou des queues résiduelles.

7.2 Simulations

Comme expliqué dans la section précédente, l’abondance de rayons cosmiques détectés

dans les données a permis de caractériser leur effet au niveau des TOI.

Pour étudier l’effet des rayons cosmiques sur l’estimation des non-gaussianités, on va

donc devoir faire des simulations directement au niveau des TOI, en distribuant aléatoirement

des glitches, ayant les mêmes propriétés (taux, amplitude, constantes de temps etc.) que

les données.

Ces TOI simulées sont ensuite traitées comme les données réelles.

Pour isoler l’effet des glitches, on fait deux simulations :
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– Une simulation avec une réalisation de CMB et de bruit 2, à laquelle on ajoute l’effet

des rayons cosmiques.

– Une simulation avec la même réalisation de CMB et de bruit, mais sans l’effet des

rayons cosmiques.

On va se restreindre à la simulation de la fréquence 143 GHz, fréquence la plus sensible

pour la cosmologie. Ce canal contient 11 bolomètres (8 PSB : 1-4 et 3 SWB : 5-7).

7.2.1 Étapes de la simulation

Dans cette section, on décrit les simulations qu’on a utilisé pour étudier l’effet des

glitches. Les TOIs produites sont ensuite projetées sur une carte pixelisée en utilisant

Polkapix 3, qui est une méthode de fabrication de carte utilisée pour les données [Tristram

et al. 2011].

Simulation avec glitches

Voici les étapes de la simulation “avec glitches” (Les numéros entre parenthèses corres-

pondent aux étapes représentées figures 7.7 et 7.8) :

TOI d’entrée

glitchée

bruitée

Filtrée à 3pt
MasqueQueues

convoluée

queues retirées

masquée, remplie

déconvoluée

Figure 7.7 – Schéma des étapes de la simulation. Les étapes spécifiques au cas “avec
glitches” sont en pointillés.

– On génère une carte de CMB gaussien avec le PSM (Planck Sky Model), avec une

résolution de 5’, Nside = 2048, jusqu’à un multipôle de 5000. La cosmologie utilisée

est celle de Planck 2013.

2. Le processus de nettoyage des glitches ne peut pas être fait sans qu’il y ait de bruit dans les
simulations, puisque l’efficacité de la méthode de soustraction dépend du bruit (cf. section 7.1.2).

3. Une procédure de construction de carte indépendante et simplifiée a aussi été implémentée dans
le cas de la température pour faire des tests intermédiaires.
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– A partir des informations de pointage du satellite, et du lobe optique, des données

ordonnées en temps sont simulées (1).

– Cette TOI est convoluée par la fonction de transfert du bolomètre concerné, i.e. la

réponse thermique et électronique du détecteur au signal d’entrée.

– Des glitches sont ajoutés de façon aléatoire (loi de Poisson), en suivant les spectres ob-

servés dans les vraies données (2), et les modèles des trois familles décrits précédemment.

– Du bruit est ajouté, basé sur le bruit estimé dans les données 4(3).

– Cette TOI est filtrée à 3 points (étape nécessaire pour les données, pour éviter le

ringing lors de la démodulation (cf. section 4.3.2).

– Le processus de nettoyage des glitches suit la description faite en section 7.1.2 : les

queues de glitches estimées (4) sont soustraites à la TOI, et on masque là où l’ampli-

tude est trop forte (zones bleues), ainsi que là où le pointage du satellite est instable,

au début et à la fin de chaque anneau.

– On déconvolue la TOI par le filtre à 3 points (5).

– La partie masquée est remplie par une réalisation de bruit (6).

– On déconvolue par la fonction de transfert des bolomètres (7).

Simulation sans glitches

Dans le cas “sans glitches”, la TOI créée à partir de la carte est convoluée par la fonction

de transfert, bruitée, masquée, remplie par une réalisation de bruit, et déconvoluée par

la fonction de transfert. Le masque appliqué est strictement le même que dans le cas des

glitches (i.e. incluant les échantillons pollués par les glitches) pour qu’on compare bien

des données ayant strictement le même nombre d’échantillons.

Limites de la simulation

Il est important de noter que les simulations produites ici n’incluent pas la corrélation

entre les bolomètres polarisés d’une même paire (cf. section 7.1.1). L’effet des résidus

de glitches sur la polarisation est donc probablement sous-évaluée. Une autre limitation

concerne les glitches sous le seuil. Par définition, les rayons cosmiques correspondant ne

sont pas détectés, et leurs caractéristiques sont donc extrapolées à partir des glitches

détectés. Cependant, on a vu que pour de nombreux bolomètres, on observe une coupure

à basse amplitude et qu’on a donc détecté ces rayons cosmiques de faible amplitude. Tous

les bolomètres, une fois calibrés en amplitude, ont la même distribution en énergie de

glitches. On utilise alors les bolomètres sensibles pour prédire la distribution des glitches

sous le seuil des autres bolomètres.

4. Le bruit dans les données est estimé à partir des TOI dont une estimation du signal a été soustraite,
les glitches sous le seuil de détection sont donc inclus dans ce bruit.
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Figure 7.8 – TOIs montrant les étapes de la simulation. On voit des glitches sous
le seuil de détection (échantillons ∼ 99540 et 99740). 1 : La TOI est générée à partir
de la carte de CMB du PSM. 2 : On ajoute des glitches. 3 : Une réalisation de bruit
instrumental est ajoutée. 4 : Les queues sont estimées. 5 : On soustrait ces queues et
déconvolue de la fonction à 3 points. 6 : La partie rapide des glitches est masquée (zones

bleues), et une réalisation de bruit y est générée. 7 : La TOI finale.

7.2.2 Étude des résidus de glitches

Dans cette section, on va étudier les résidus de glitches sur les TOI et les cartes, leur

histogramme (statistique à un point), et leur spectre de puissance (statistique à deux

points).

Résidus au niveau des TOI

La TOI des résidus est obtenue en prenant la TOI finale de la simulation avec glitches, à

laquelle on soustrait celle de la simulation sans glitch. Figure 7.9, on représente quelques

échantillons dans le cas du bolomètre 143-5, ainsi que l’histogramme pour un anneau en-

tier. On voit clairement la présence de rayons cosmiques sous le seuil de détection. L’his-

togramme montre une distribution fortement non-gaussienne, piquée et asymétrique.
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Figure 7.9 – Données temporelles de l’anneau 13723 de la simulation avec glitches
pour le bolomètre 143-5. Le signal de sortie de la simulation est en vert, le résidu de
glitches en rouge, et les parties rejetées de l’analyse sont masquées en bleu. Gauche :
TOI, où l’on voit un glitch sous le seuil de détection. Droite : Histogramme de cette

TOI.

Résidus au niveau des cartes

On obtient une carte en température pour chaque bolomètre, une carte combinée en

température et une carte polarisée. Dans le cas de la simulation avec glitches, le signal

présent dans la carte obtenue à la fin de la procédure décrite dans la section 7.1.2, est

noté T +g, où T = s+n inclut le CMB convolué par le lobe s, et le bruit n ; g représente

les résidus de glitches, incluant aussi les éventuelles erreurs de destriping. Dans le cas de

la simulation sans glitch, la carte obtenue est simplement T . On a donc accès à la carte

des résidus de glitches g en faisant la différence entre nos deux simulations.

Figure 7.10, on voit que les résidus de glitches sont allongés dans la direction de balayage.

On voit dans l’histogramme des cartes mono-bolomètre et des cartes combinées I et Q,

figure 7.11, que la distribution est aussi non-gaussienne, bien que moins piquée (Notons

qu’on compare ici la statistique d’un anneau, figure 7.9, avec la statistique de toute la

mission Planck, figure 7.11). On peut remarquer que les bolomètres polarisés ont des

résidus plus forts que les SWB.

Figure 7.10 – Carte des résidus de glitches (gauche) et un détail en son centre (droite).
On voit que les résidus sont allongés dans la direction de balayage.
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Figure 7.11 – Histogramme des résidus de glitches au niveau de la carte. Les cartes
mono-bolomètres sont très non-gaussiennes, avec des fortes queues positives. On peut
remarquer que les bolomètre polarisés (1-4) ont des queues plus fortes. Les cartes com-
binées de température I et de polarisation Q, créées par Polkapix, ont des queues plus

faibles.

Résidus au niveau du spectre de puissance

En calculant les spectres de puissance des cartes obtenues précédemment, on voit que

les résidus de glitches suivent une loi de puissance avec une légère coupure à ` ≈ 1000

(cf. figure 7.12). Comme observé au niveau de l’histogramme, les cartes polarisées sont

plus polluées. On peut comparer le spectre des résidus de la carte combinée, au bruit

de cette carte, et au CMB convolué par le lobe, dont l’estimation est décrite dans la

section suivante. On voit que les résidus sont à quelques pour-cent du bruit. On peut

aussi vérifier qu’il n’y a pas de résidus de bruit ou de CMB dans les cartes de résidus en

calculant le spectre croisé. Figure 7.13, on voit que cette corrélation est négligeable.

7.2.3 Comparaison avec les données

Il est important que nos simulations qualifient bien les données. Dans cette section, on

va donc comparer les simulations aux données au niveau des TOIs, des cartes et des

spectres. Les TOIs des données nettoyées sont indistinguables de nos simulations (cf.

figure 7.14). Les cartes ne souffrent pas non plus d’artefact (cf. figure 7.15). Figure 7.16,

on voit que les histogrammes des cartes en température ou des cartes polarisées sont

similaires, et que les spectres de puissances se superposent parfaitement, à part à haut

multipôle, où les points sources contribuent de façon non négligeable pour les données et

les simulations Full Focal Plane. Nos simulations sont donc compatibles avec les données

depuis les données ordonnées en temps jusqu’à l’analyse spectrale des cartes.
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Figure 7.12 – Spectre de puissance de la carte des résidus de glitches. Pour les bo-
lomètres individuels, la légende est la même que dans la figure 7.11. Les spectres des
résidus des cartes combinées I et Q sont montrés respectivement en points rouges et
bleus. Les spectres en trait épais noir sont les spectres de puissance théoriques CTT`
et CEE` , auquel on a ajouté, traits pointillés, le bruit présent dans les simulations (cf.

section 7.3.1).
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Figure 7.13 – Spectre croisé entre les résidus et la carte de CMB bruitée, à gauche
pour la température, à droite pour la polarisation. On compare la carte T (CMB +
bruit) à la carte g (résidus). Par construction, le processus de nettoyage ne devrait pas
introduire de corrélation entre ces deux cartes. On a ici moyenné les points dans de
intervalles de ∆` = 20. Les + bleus sont les valeurs positives, et points verts les valeurs

négatives. On voit ici que le niveau de corrélation croisée est négligeable.
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Figure 7.14 – Données temporelles après nettoyage des glitches, pour les données
(rouge) et pour les simulations (bleue). Pour l’histogramme, à droite, on a masqué les
parties rejetées des données à cause des glitches, ainsi que la galaxie. Les zones bleues
dans les TOI, à gauche, sont les échantillons correspondant aux parties rapides des

glitches, rejetés dans la production des cartes.
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Figure 7.15 – Détail de la carte à 143 GHz pour les données (gauche) et pour les
simulations sans glitch (centre), ou avec glitches après nettoyage (droite). Les structures

sont similaires.

7.3 Effet sur l’estimation des non-gaussianités

On a vu que les glitches sous le seuil de détection créent un faible bruit non-gaussien

dans le détecteur. Dans la section précédente, on s’est restreint à la statistique à un

point au niveau des TOI et des cartes, et la statistique à deux points dans les cartes.

La précision des tests de non-gaussianité requise pour étudier les modèles d’inflation

est telle qu’une étude de l’effet de ces résidus sur le bispectre, et in fine sur fNL, est

nécessaire.

7.3.1 Estimation du lobe et du bruit de la carte

Pour le calcul de la correction linéaire et de la variance, on va avoir besoin de connaitre

le bruit présent dans nos simulations, ainsi que le lobe effectif de la carte combinée. Le

lobe est obtenu en faisant la moyenne des lobes des bolomètres, pondérée par le bruit. Le



Chapitre 7. Impact des rayons cosmiques 160

0.0004 0.0003 0.0002 0.00010.0000 0.0001 0.0002 0.0003 0.0004 0.0005
Température [KCMB]

102

103

104

105

106

N
o
m

b
re

 d
e
 p

ix
e
l

Données

FFP7

Simu avec glitch

FFP7 Q

Simu avec glitch Q

100 101 102 103

`

10-17

10-16

10-15

10-14

10-13

10-12

10-11

10-10

10-9

C
`
[K

2 C
M

B
]

Données

FFP7

Simu avec glitches

Figure 7.16 – Histogramme (à gauche) et spectre (à droite) des cartes pour les données
et les simulations, pour la température et la polarisation. On a ici utilisé un masque
galactique et de points sources, mais on voit qu’il y a une contribution non négligeable
à haut `, principalement due aux points sources. On montre donc aussi le spectre
des simulations FFP7, qui décrivent bien les données, mais pour lesquelles on peut
s’affranchir des avant-plans. Nos simulations semblent donc bien qualifier les données.

lobe effectif est alors différent pour la température et pour la polarisation, étant donné

qu’on ne combine pas les mêmes canaux. Le bruit est ensuite obtenu en soustrayant

la carte de CMB d’entrée, convoluée par le lobe effectif, à la carte simulée. On estime

ensuite le spectre de puissance de cette carte, et on le lisse avec des splines. Pour la

correction linéaire, on utilise les cartes de nombre d’observations par pixel pour rendre

le bruit anisotrope.

7.3.2 Bispectre

Les résidus étant visiblement non-gaussien, ils vont créer un signal bispectral. On peut

alors calculer quelle sera leur contribution au bispectre de la carte finale T+g (cf. (6.2)) :

BObs
i1i2i3 =

4π

Ξi1i2i3

∑
p

(T + g)i1(p)(T + g)i2(p)(T + g)i3(p)

=
4π

Ξi1i2i3

∑
p

(Ti1(p)Ti2(p)Ti3(p) + gi1(p)gi2(p)gi3(p)

+ Ti1(p)Ti2(p)gi3(p) ( +2 perm. )

+Ti1(p)gi2(p)gi3(p) ( +2 perm. .))

(7.1)

On a vu que les cartes T et g n’étaient pas corrélées (cf. figure 7.13). Les termes croisés

bispectraux ne devraient donc a priori pas biaiser l’estimation du bispectre cosmolo-

gique, contrairement au terme cubique en g.



Chapitre 7. Impact des rayons cosmiques 161

7.3.3 fNL

Le signal bispectral dû aux glitches est susceptible de polluer l’estimation de fNL. On

peut écrire l’estimateur pour la carte T + g :

f̂
(i)
NL(T + g) = f̂

(i)
NL(T ) + f̂

(i)
NL(g)

+
4π

Ξi1i2i3

1

N

∑
p

∑
i1≤i2≤i3

(Ti1(p)Ti2(p)gi3(p) ( +2 perm. ))B
th (i)
i1i2i3

Vari1i2i3

+
4π

Ξi1i2i3

1

N

∑
p

∑
i1≤i2≤i3

(Ti1(p)gi2(p)gi3(p) ( +2 perm. ))B
th (i)
i1i2i3

Vari1i2i3
.

(7.2)

Ici on a appliqué la correction linéaire (5.20) :

BLin
i1i2i3 ∝

∑
p

[
(Ti1(p) + gi1(p)) < TGi2 (p)TGi3 (p) > ( +2 perm. )

]
. (7.3)

Notons ici que la correction linéaire est calculée à partir de 80 cartes gaussiennes, avec

des réalisations de bruit estimées sur les simulations, rendues anisotropes avec les cartes

de nombre d’observations par pixel. On peut estimer le biais sur la mesure de fNL :

〈f̂NL(T + g)〉 = 〈f̂NL(T )〉+ 〈f̂NL(g)〉

+ 〈 4π

Ξi1i2i3

1

N

∑
i1≤i2≤i3

B
th (i)
i1i2i3

(Ti1Ti2gi3 + Ti1gi2gi3 + perm. sur i)

Vi1i2i3
〉

= fNL + 〈f̂NL(g)〉 , (7.4)

où on a à nouveau une contribution nulle en moyenne des termes croisés, ce qu’on peut

vérifier dans les simulations. Ces termes vont en revanche contribuer à la variance de

l’estimateur.

7.4 Résultats

On a utilisé le même binning que pour les données 2013 ; le lobe et le bruit sont obtenus

comme décrit précédemment 5.

5. L’analyse sur la non-gaussianité des résidus polarisés n’est pas présentées dans ce manuscrit. Ce
travail est en cours et sera présenté dans la prochaine publication Planck.
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Table 7.1 – Moyenne du biais des résidus de glitches sur fNL, ainsi que les termes
croisés. La moyenne, ainsi que l’écart type, ne sont calculés qu’à partir des cinq simu-

lations. Les barres d’erreur de l’estimateur sont rappelées en dernière ligne.

Local Équilatéral Orthogonal P.S. diffus/10−29 lent-SWI

Mission complète
Moyenne du biais (ind.) . . . . . . 0.09 ± 0.02 0.38 ± 0.14 0.00 ± 0.16 0.33 ± 0.06 0.002 ± 0.002
Moyenne du biais (jointe) . . . . 0.13 ± 0.03 0.28 ± 0.16 0.42 ± 0.17 0.68 ± 0.13 0.000 ± 0.002
Moyenne termes croisés (ind.) . 0.79 ± 0.92 -0.7 ± 3.5 1.0 ± 1.3 -0.05 ± 0.34 -0.006 ± 0.013
Moyenne termes croisés (jointe) 1.3 ± 1.3 -3.5 ± 5.6 4.4 ± 3.8 0.30 ± 0.34 -0.022 ± 0.013
σfNL (ind.) . . . . . . . . . . . . . . . . ± 5.2 ± 64 ± 34 ± 2 ± 0.3
σfNL (jointe) . . . . . . . . . . . . . . ± 6.2 ± 66 ± 38 ± 5 ± 0.3

Surveys
Moyenne du biais (ind.) . . . . . . 0.05 ± 0.03 -0.06 ± 0.16 -0.14 ± 0.10 4.6 ± 0.1 0.000 ± 0.001
Moyenne du biais (jointe) . . . . 0.12 ± 0.03 1.0 ± 0.2 0.48 ± 0.14 9.6 ± 0.1 -0.005 ± 0.001
Moyenne termes croisés (ind.) . 1.2 ± 0.8 2.6 ± 1.7 2.2 ± 1.2 -0.41 ± 0.54 -0.007 ± 0.017
Moyenne termes croisés (jointe) 1.9 ± 1.1 -2.6 ± 3.7 7.2 ± 3.6 -1.6 ± 0.7 -0.02 ± 0.01
σfNL (ind.) . . . . . . . . . . . . . . . . ± 7.3 ± 81 ± 46 ± 8.5 ± 0.39
σfNL (jointe) . . . . . . . . . . . . . . ± 8.7 ± 84 ± 52 ± 18 ± 0.4

7.4.1 fNL

Mission complète

On a d’abord étudié le fNL sur cinq simulations de l’ensemble de la mission Planck.

On voit dans la table 7.1 qu’un biais est détecté pour la forme locale, équilatérale, et

celle des points sources, respectivement à 4.5, 2.7, et 5.5σ. Cependant, excepté en ce

qui concerne le bispectre de points sources, ces biais sont complètement négligeables

devant la barre d’erreur du fNL (cf. figure 7.17). Cette contribution est logique, les

rayons cosmiques étant distribués de façon Poissonienne, ils créent principalement un

bispectre plat, comme les points sources. Les termes croisés sont estimés par f̂NL(T +

g)− f̂NL(T )− f̂NL(g). On voit une dispersion relativement importante, mais ceux-ci ne

biaisent pas nos mesures.

Analyse par surveys

Les simulations complètes utilisées dans la section précédente étant très lourdes à pro-

duire, on a séparé nos données simulées en 5 différents surveys (cf. chapitre 4). Le CMB

est le même, mais les réalisations de bruit et de glitches sont indépendantes. On va

pouvoir estimer le biais induit par les termes croisés dans ces sous-échantillons. Pour

l’analyse de ces cartes, on a utilisé un masque commun entre tous les surveys, pour que

le CMB utilisé soit strictement identique. Les résultats sont montrés figure 7.19. Comme

on l’a déjà vu, le biais 〈f̂NL(g)〉 est négligeable, sauf pour les points sources. On a un

signal à plus de 1σ d’un biais dû aux termes croisés pour f local
NL , mais bien en deçà des

barres d’erreur de l’estimateur. Notons ici que le bruit et les résidus de glitches dans les

surveys sont plus forts d’un facteur
√

5 au niveau de la carte, on va donc surévaluer l’effet

des termes croisés, tout en sous-évaluant la variance (puisque le terme de CMB n’est pas



Chapitre 7. Impact des rayons cosmiques 163

lo
c
a
l

*1
0

é
q

u
il

o
rt

h
o

P
S

 d
if

f;
*1

e
3

0

le
n

ti
ll
a
g

e
*1

0
0

in
d

e
p

.

jo
in

t

in
d

e
p

.

jo
in

t

in
d

e
p

.

jo
in

t

in
d

e
p

.

jo
in

t

in
d

e
p

.

jo
in

t

100
90
80
70
60
50
40
30
20
10
0

10
20
30
40
50
60
70
80
90

100

f N
L

Biais

Simulation 1

Simulation 2

Simulation 3

Simulation 4

Simulation 5

Figure 7.17 – Biais des résidus de glitches sur fNL. Les résultats pour cinq simula-
tions, pour l’analyse indépendante et jointe sont représentés par les points colorés. Les
barres d’erreur de l’estimateur sont montrées en bleu transparent. On voit que le biais
est complètement négligeable par rapport aux barres d’erreur. La seule contribution
visible est pour fPS

NL. On a ici multiplié f local
NL , fPS

NL, et f lent-SWI
NL par un facteur 10 par

rapport aux valeurs habituellement montrées, pour faire apparaitre les variations plus
clairement.
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Figure 7.18 – Effet des termes croisés sur fNL. Les résultats pour cinq simulations,
pour l’analyse indépendante et jointe sont représentés par les points colorés. Les barres
d’erreur de l’estimateur sont montrées en bleu transparent. On voit que ces termes ne

sont pas négligeables. On a ici multiplié f local
NL , fPS

NL, et f lent-SWI
NL par un facteur 10.
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indépendant dans les 5 surveys). Cette surévaluation du signal est visible dans le biais

des points source par exemple : on a un biais plus de 14 fois plus fort que dans le cas de

la mission complète, ce qui correspond approximativement au facteur
√

5
3

attendu.
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Figure 7.19 – Biais des termes croisés sur fNL. On montre ici la moyenne des 25
“réalisations”, constituées de 5 simulations de ciel CMB, divisées en 5 surveys avec
bruit et glitches indépendants. Les barres d’erreur de l’estimateur sont montrées en
bleu transparent. Elles sont plus grandes que dans la figure 7.17 car le bruit dans les
surveys est plus fort, et on a masqué une partie du ciel. On a ici multiplié nos valeur par
10 pour la forme locale et lent-SWI et par 5 pour les points sources. On voit à nouveau
que le biais est complètement négligeable par rapport aux barres d’erreur, sauf pour
fPS
NL. Les termes croisés sont bien à biais nul, sauf dans le cas local. Il faut cependant

ici noter que notre signal est surévalué et nos barres d’erreur sous évaluées.

Les termes croisés pourraient aussi accroitre la variance de notre estimateur. Cependant,

on vient de montrer que l’effet des résidus sur l’estimation des fNL était négligeable.

L’éventuel accroissement de la variance causé par les termes croisés dans l’expression

(7.2) peut être pris en compte avec un modèle gaussien des résidus. En effet, on voit au

niveau du spectre de puissance du bruit que les résidus de glitches contribuent au bruit

dans les cartes (cf. figure 7.2.2). Le bruit estimé à partir des données inclut donc cette

contribution, puisque les résidus de glitches sont présents lors de la détermination du

bruit par soustraction de différents jeux de données (Jackknives).

7.4.2 Le bispectre lissé

L’effet des rayons cosmiques sur la mesure du paramètre fNL semble négligeable. On

peut cependant aller au-delà de cette analyse en étudiant le bispectre lissé des résidus.

Figure 7.20, on montre le bispectre lissé avec σbin = 2. On voit que la contribution est

dans la région équilatérale à haut `, comme observé dans la section précédente (fPS
NL > 0).
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Figure 7.20 – Bispectre lissé des résidus de glitches. Le signal est dans les configura-
tions équilatérales à haut `, comme pour les sources extragalactiques. On a ici réduit
l’échelle de couleur d’un facteur 10 pour faire apparaitre le signal : celui-ci est loin
d’être significatif par rapport aux effets du CMB, du bruit et des sources ponctuelles
non résolues (cf. figure B.2). On montre les bins 4 : ` ∈ [27, 38], 20 : ` ∈ [610, 654] et

40 : ` ∈ [1510, 1554]

7.5 Conclusion

Dans ce chapitre, on a présenté l’effet des rayons cosmiques sur les données Planck, depuis

les données ordonnées en temps, jusqu’à l’analyse non-gaussienne. Les rayons cosmiques

induisent des signaux piqués (glitches) dans les TOIs suivis d’une décroissance plus

ou moins lente, qui sont retirés itérativement. Ces rayons cosmiques sont la principale

contribution non-gaussienne aux données.

Pour étudier les résidus du nettoyage des glitches, on a réalisé des simulations complètes

de la mission Planck pour la fréquence 143 GHz. Ces résidus laissent un clair signal non-

gaussien dans les TOIs, aussi présent à moindre amplitude dans les cartes. Au niveau

du spectre de puissance, ils contribuent au bruit à quelques %. En utilisant l’estima-

teur binné, on a montré que malgré ce caractère non-gaussien, les résidus de glitches ne

biaisent pas l’analyse du paramètre fNL primordial. Leur contribution au signal bispec-

tral, principalement dans les mêmes régions que pour les sources extragalactiques, est

négligeable par rapport à celui du CMB gaussien et du bruit.

L’analyse des cartes polarisées n’est pas présentée dans ce manuscrit, mais sera présentée

lors de la prochaine publication de la collaboration Planck sur l’estimation de la non-

gaussianité primordiale.
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Chapitre 8

Estimation de l’effet

Sunyaev-Zel’dovitch cinétique par

impulsion relative moyenne entre

les paires d’amas

Dans ce chapitre, on va présenter l’estimation de l’effet Sunyaev-Zel’dovitch cinétique,

par corrélation entre les paires d’amas du catalogue CMASS et les données Planck. On

utilisera pour cela l’estimateur par impulsion relative moyenne entre les paires d’amas.

8.1 Effet SZ cinétique

On a vu succinctement au chapitre 3.3.4 que l’effet Sunyaev-Zel’dovitch cinétique (kSZ)

était provoqué par effet Doppler du mouvement d’ensemble du gaz chaud d’électrons

dans les amas de galaxies par rapport au fond diffus cosmologique. Dans cette section,

nous allons décrire comment le kSZ peut permettre de détecter les baryons manquant

ainsi qu’étudier la formation des structures via l’étude du champ de vitesse cosmique.

Problème des baryons manquants

Nous avons introduit au premier chapitre la densité de baryon Ωb. Celle-ci est déterminée

avec précision à partir du spectre du CMB ainsi qu’avec la nucléosynthèse primordiale.

Cependant, en observant les galaxies et le gaz chaud qui les entoure, on ne détecte

que 10% des baryons (voir par exemple [Bregman 2007]). Des simulations de formation

des structures, incluant de nombreux processus astrophysiques, ont permis de prédire

qu’une partie de ces baryons manquants étaient sous la forme d’un gaz intergalactique

de température T ≈ 106 (WHIM : Warm Hot Intergalactic Medium) [Cen et Ostriker

1999; 2006]. Les observations dans le domaine du X et dans le visible, par Chandra,

Hubble, XMM-Newton etc. ont confirmé l’existence de ce WHIM.

169
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Contrairement à l’effet tSZ, dont l’intensité dépend de la température du gaz ionisé,

et qui est donc sensible aux structures de haute densité et haute température, mais

peu sensible au WHIM, l’effet kSZ est sensible à tout le gaz ionisé, quelque soit sa

température. L’observation de l’effet kSZ dans les amas devrait permettre de contraindre

la quantité de WHIM présente [Hernández-Monteagudo et Sunyaev 2008; Shao et al.

2011].

Vitesse des amas

Dans le cas de théories de la gravitation modifiée, ou dans la phase récente où l’énergie

noire domine, la formation des structures est modifiée. De nombreuses expériences sont

en développement pour contraindre la physique de l’énergie noire (voir le rapport DETF :

Dark Energy Task Force [Albrecht et al. 2006]). Durant leur formation, les structures

ont des vitesses particulières dues à l’effondrement gravitationnel. Cette vitesse va être

une information complémentaire à la répartition spatiale des structures. Les relevés à

grande échelle utilisent aujourd’hui le décalage spectral pour déterminer la distance des

structures, l’information sur la vitesse particulière est alors dégénérée avec la vitesse

due à l’expansion. Une solution serait d’avoir une mesure indépendante de la mesure

de distance, par exemple pour les supernovæ ou les Céphéides, dont on peut prédire

la magnitude absolue, la magnitude apparente nous permettant alors d’estimer la dis-

tance. Cependant, cette mesure souffre de nombreux effets systématiques aux décalages

spectraux concernés (voir par exemple Courteau et Dekel [2001] pour une revue des

tentatives passées de mesure).

Certaines théories proposent comme alternative à l’énergie noire une inhomogénéité de

notre univers, remettant ainsi en cause l’une des bases théoriques de la cosmologie mo-

derne (cf. Clarkson [2012] pour une revue). Nous serions dans une sous-densité qui ex-

pliquerait l’apparente expansion accélérée de notre univers. Dans ces théories, la vitesse

des amas relativement au CMB est donc importante.

L’effet kSZ étant un traceur direct de la vitesse des amas de galaxies selon la ligne

de visée, son utilisation a été proposée pour reconstruire le champ de vitesse cosmique

[Haehnelt et Tegmark 1996a] et en particulier dans le cadre de l’étude de l’énergie noire

[Bhattacharya et Kosowsky 2008; Hernández-Monteagudo et al. 2006]. Zhang et Stebbins

[2011] ont aussi proposé d’utiliser l’effet kSZ pour mesurer le flux cosmique à l’échelle

du Gpc, et ainsi tester le principe d’homogénéité de l’univers à grande échelle.

8.1.1 Techniques de détections

L’effet kSZ est très faible pour les amas typiques, et son spectre d’émission est celui d’un

corps noir. Les techniques standard de séparation de composantes sont donc impuissantes

pour l’extraire du CMB.

Cependant, différentes méthodes ont été proposées pour détecter l’effet kSZ :
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– Certaines techniques de séparation de composantes, utilisant la corrélation avec l’effet

tSZ et l’information non-Gaussienne, permettent d’extraire le kSZ de cartes dans des

cas idéaux sans bruit et sans avant-plans [Forni et Aghanim 2004]. Ces méthodes

pourront être appliquées sur les données de futures missions satellite.

– L’étude du monopole du kSZ (c’est à dire un signal uniforme sur le ciel) dans le

cadre des modèles inhomogènes a permis de contraindre fortement ces modèles [Planck

Collaboration 2014b; Zhang et Stebbins 2011].

– L’étude du dipôle du kSZ : Kashlinsky et al. [2008] ont annoncé avoir détecté un

dipôle significatif dans le signal kSZ des amas lointains (O(102) Mpc : z = 0.1− 0.2),

remettant en cause le principe d’homogénéité de l’univers. D’autres équipes ont eu

des résultats en contradiction [Keisler 2009; Planck Collaboration 2014b].

– La corrélation du kSZ avec le champ de vitesse cosmique estimé à partir des distri-

butions de galaxies peut permettre la détection de l’effet kSZ [Ho et al. 2009]. En

utilisant la théorie linéaire de perturbations (LPT : Linear Perturbation Theory), on

peut reconstruire le champ de vitesse à partir du champ de densité. Avec cette tech-

nique, le mouvement d’ensemble des galaxies proches a été mesuré par Lavaux et al.

[2013] à 90% de confiance. Une méthode adaptée utilisant ce principe a été proposée

[Li et al. 2014], et prédit une détection à plus de 7σ avec les données du satellite

Planck et le catalogue MaxBCG de Koester et al. [2007].

– L’estimation par impulsion relative moyenne. La première détection claire de l’effet

kSZ utilise les paires d’amas, dont le rapprochement par attraction gravitationnelle

génère un signal kSZ dépendant de la distance [Hand et al. 2012]. C’est cette méthode

qu’on utilisera dans ce chapitre, en utilisant les données Planck et SDSS.

– Sayers et al. [2013] ont détecté pour la première fois l’effet kSZ directement sur une

source individuelle : un des sous-amas de l’amas MACS J0717.5+3745 se déplace à

une vitesse de 3450± 900 km s−1 par rapport au centre de masse de l’ensemble.

– Calabrese et al. [2014] ont récemment proposé une méthode pour détecter la puis-

sance à haut multipole créée par le kSZ produit à la fin de la reionisation (effet

Ostriker–Vishniac [Ostriker et Vishniac 1986]). Si on parvient à nettoyer toutes les

contributions des avant-plans par séparation de composantes, la seule puissance res-

tante est celle du CMB et du kSZ. Or on peut à partir de la polarisation du CMB

prédire avec précision le spectre de la température. Pour les expériences de type CMB-

S4 [Abazajian et al. 2013], il est alors possible de détecter le kSZ à 15σ, et contraindre

la physique de la reionisation.

8.2 L’estimation de kSZ par impulsion relative moyenne

On vient de voir que pour détecter l’effet kSZ dans les données actuelles, un a priori

sur la position et la vitesse des amas est nécessaire. On va voir dans cette section qu’en

utilisant l’impulsion relative des amas, ainsi qu’un filtrage adapté du CMB, on va pouvoir

créer un estimateur du signal kSZ.
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8.2.1 Les paires d’amas

Un a priori théorique naturel concerne la vitesse relative d’une paire d’amas. Avec

l’attraction gravitationnelle, les amas ont tendance à tomber l’un vers l’autre. La vitesse

relative moyenne entre les paires à été introduit par Davis et Peebles [1977] :

vij(r) = 〈(vi − vj).̂rij〉 , (8.1)

où r̂ij = (ri − rj)/|ri − rj| (cf. figure 8.1). La moyenne 〈.〉 est faite sur une infinité de

paires à une distance r. Que ce soit à partir du décalage spectral ou de l’effet kSZ, seule

la composante radiale est observable. Ferreira et al. [1999] ont introduit l’estimateur de

vij à partir de l’information radiale. On a :

〈vi .̂ri − vj .̂rj〉 = vij r̂ij.
r̂i + r̂j

2
, (8.2)

Pour estimer vij à partir d’une mesure bruitée, on minimise le χ2 :

χ2 =
∑[

(vi .̂ri − vj .̂rj)− vij r̂ij.
r̂i + r̂j

2

]2

, (8.3)

et on obtient :

ṽij =

∑
(vi .̂ri − vj .̂rj)cij∑

c2
ij

, (8.4)

où la somme est sur l’ensemble des paires à une distance r. On a défini :

cij ≡ r̂ij .
r̂i + r̂j

2
=

(ri − rj)(1 + cos θ)

2
√
r2
i + r2

j − 2rirj cos θ
, (8.5)

où θ est l’angle entre les deux amas (cf. figure 8.1). On a cij = 0 si les deux amas sont à

la même distance, et cij = 1 si l’amas i et j sont sur la même ligne de visée, avec ri > rj
(-1 si ri < rj).

8.2.2 L’estimation de l’effet kSZ

Rappelons que l’effet SZ cinétique est proportionnel à la vitesse radiale de l’amas et à

la densité d’électrons libres en son sein :

δT

T0
(Ω) = −

∫
dlσTne(v.n̂) . (8.6)

Si on considère que la densité d’électrons est un bon traceur de la masse de l’amas

(cf. par exemple [Bhattacharya 2008] pour la prise en compte de l’effet des injections
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Figure 8.1 – Définition de vecteurs.

d’énergie par les quasars sur cette considération), TkSZ ∝ −p.n̂. De la même manière que

précédemment, on peut définir l’impulsion relative moyenne entre deux paires ppaires :

p̃ij =

∑
i<j(pi .̂ri − pj .̂rj)cij∑

i<j c
2
ij

, (8.7)

où cij est défini en (8.5). On peut alors définir l’estimateur de kSZ relatif moyen entre

les paires d’amas :

p̃kSZ(r) = −
∑

i<j (Ti − Tj) cij∑
i<j c

2
ij

. (8.8)

L’avantage de cet estimateur réside dans sa nature différentielle : tous les signaux qui

ne dépendent pas de la distance entre les deux amas vont s’annuler en moyenne (par

exemple le CMB, l’effet SZ thermique etc.). Cependant, un éventuel signal dépendant du

décalage spectral z, comme l’émission infrarouge des galaxies poussiéreuses au sein de

l’amas, dont l’émission augmente avec z (cf. par exemple Planck Collaboration [2011]),

pourrait polluer notre estimation. Hand et al. [2012] proposent alors de corriger ces effets

en estimant la température moyenne à un intervalle de z donné :

T (zi) =

∑
j Tje

−
(z − zj)2

2σ2
z

∑
j e
−

(z − zj)2

2σ2
z

, (8.9)

où on choisit σz = 0.01 pour le lissage gaussien. On calcule cette température moyenne

lissée pour 100 bins de z (cf. figure 8.2).
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Figure 8.2 – Température moyenne de la carte Smica filtrée en fonction du z des amas
(ici pour la carte Smica filtrée et le relevé de galaxies BOSS, cf. sections suivantes).

L’estimateur finalement utilisé est :

p̃kSZ(r) = −
∑

i<j [(Ti − T (zi))− (Tj − T (zj))] cij∑
i<j c

2
ij

, (8.10)

8.3 Planck & BOSS

Cet estimateur nécessite une connaissance précise de la position des amas de galaxies

responsables de l’effet kSZ, et un ciel CMB couvrant ces zones d’émission. Dans cette

section, on décrit le catalogue de galaxies utilisé (BOSS), ainsi que la méthode pour

extraire le signal dans les cartes Planck.

8.3.1 Le filtrage adapté

Le signal kSZ qu’on cherche à mesurer étant généré par des amas, on sait qu’il est

localisé sur la carte en température, avec une forme caractéristique. La méthode du

filtrage adapté a été introduite par Haehnelt et Tegmark [1996b] et Melin et al. [2006]

dans le cadre de l’effet SZ.

Le signal est donné par :

s(r) =
∑
i

Ai × P(r − ri) +N(r), (8.11)

où Ai est l’amplitude d’une source de profil P à la position ri. Le bruit N , est ici

le CMB, les résidus éventuels de la méthode de séparation de composantes, et le bruit

instrumental. On cherche un estimateur de A. On peut minimiser alors la vraisemblance ;

cela revient à filtrer la carte avec le profil de l’amas et sélectionner les valeurs dans les
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pixels. L’estimateur non biaisé de A qui minimise la variance est donné par Melin et al.

[2006]. Dans notre cas, la taille de l’amas est faible devant celle du lobe de 5 minutes

d’arc de la carte. On va donc utiliser le lobe de l’instrument, au premier ordre gaussien

symétrique, comme profil effectif des amas. La carte filtrée dans l’espace des harmoniques

sphériques est alors donné par :

Ã(Ω) =
∑
`m

Ã`mY`m(Ω) , (8.12)

avec

Ã`m = s`m ×
b`
C`

(∑
`

2`+ 1

4π

b2`
C`

)−1

, (8.13)

où s`m est la transformée en harmonique sphériques de la carte, et C` =
〈
n`mn

†
`m

〉
est le

spectre du “bruit”. Ici, en négligeant l’impact du kSZ sur le spectre, on obtient ce spectre

à partir de la carte. On retire le biais multiplicatif dû au masque, dans l’approximation

fsky (5.14). Pour éviter d’avoir un spectre C` irrégulier dans le filtrage adapté, on lisse

celui de la carte par deux gaussiennes : une à bas ` et une a ` intermédiaire. Le lobe est

normalisé dans l’espace réel pour avoir un maximum de 1. Le b` correspondant est alors

défini par b` = 2πσ2e−`(`+1)σ2/2, où σ = 5′/
√

8 ∗ ln 2.

La carte Smica et son spectre sont montrés figure 8.3 avant et après l’application du

filtre adapté.

8.4 Le relevé BOSS

Le relevé BOSS est un relevé spectroscopique de galaxies par la collaboration SDSS

(Sloan Digital Sky Survey). On pourra se rapporter à la thèse de Julian Bautista pour

une description plus détaillée de l’instrument [Bautista 2014]. L’avantage d’un tel relevé

spectroscopique est sa précision dans la détermination du décalage spectral, et la position

angulaire, qui nous permettra de calculer la position relative des galaxies avec une faible

erreur.

On va ici se restreindre au relevé CMASS, sous-sélection de BOSS, dont les galaxies ont

été sélectionnées en couleur et en magnitude. Ce sont des galaxies de masses équivalentes,

ayant des décalages spectraux élevés : l’histogramme des z est montré figure 8.5. Les

galaxies du relevé CMASS sont préférentiellement des galaxies centrales dans des amas

de O(1013)M� ; 10% sont des satellites dans des amas d’environ 1014M� [Miyatake et al.

2013; White et al. 2011]. Cette sélection devrait donc optimiser notre signal puisqu’on

cherche à tracer des amas massifs. Figure 8.6, on montre le plan (g-r,i), où g, r, et i

sont les magnitudes (dans le système standard ugriz ), obtenues à partir du flux dans ces

bandes de couleurs :

mag = 22.5− 2.5 ∗ log10(flux) . (8.14)
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Figure 8.3 – Filtrage adapté, cartes et spectres. Le masque utilisé est le masque
commun des méthodes de séparation de composantes. Le spectre rouge, en bas à gauche,
a été lissé. Il est utilisé pour calculer le spectre attendu de la carte filtrée dans le
graphe en bas à droite. Dans les agrandissements de la carte, on voit clairement que les

structures de la taille du lobe sont sélectionnées.

Les données utilisées dans cette thèse sont intermédiaires entre les données publiques

DR10 1 et les récentes données DR12 (bientôt publiques).

La répartition spatiale des galaxies, projetée sur le ciel, est montrée figure 8.4.

8.5 Implémentation de l’estimateur

Dans cette section, on précise les méthodes utilisées pour le calcul des distances, des

séparations angulaires, les coupures appliquées aux données, ainsi que le calcul des er-

reurs.

1. Téléchargeables sur http://sdss3.org/dr10/ .

http://sdss3.org/dr10/
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Figure 8.4 – Répartition spatiale en coordonnées galactiques des galaxies du relevé
BOSS (CMASS et LOW-Z : 1009159 galaxies).

Figure 8.5 – Histogramme des décalages spectraux des galaxies. En bleu pour tout
le catalogue. En vert, le relevé CMASS : les décalages spectraux sont principalement

entre 0.4 et 0.8, avec en moyenne z = 0.55.

8.5.1 Calcul des distances

Pour une cosmologie donnée, on obtient la distance comobile d’une galaxie à un décalage

spectral z :

ηc =

∫ z

0

dz′

H(z′)
, (8.15)

où H(z) = H0

√
Ωm(1 + z)3 + Ωk(1 + z)2 + ΩΛ. On a la position angulaire précisément

avec BOSS. On calcule alors la distance relative entre deux galaxies. On a utilisé la

cosmologie Planck 2013. On choisit ici de binner l’estimateur en 20 intervalles de 0 à

200 Mpc : la moyenne 〈.〉 de la formule (8.1) devient alors une moyenne sur l’ensemble

des paires dans ce bin.
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Figure 8.6 – Histogramme 2D dans le plan (g-r,i) pour les galaxies BOSS, en fonction
de z. L’échelle de couleur donne le nombre de galaxies dans le bin en 2D. Plus g-r est
grand, plus la galaxie est rouge, et plus i est fort, moins la galaxie est brillante dans
cette bande. On voit clairement deux populations, une à bas z, qui devient de plus en
plus rouge et atténuée lorsque z augmente (LOWZ), et une qui semble indépendante

de z, moins brillante et plus distante (CMASS).

Pour le calcul du coefficient cij , on obtient l’angle θ en utilisant la formule de Vicenty

[Vincenty 1975], mieux adaptée pour le calcul numérique :

θ = tan−1

(√
A+B

C

)
, (8.16)

avec

A = (cos(δ2) sin(α2 − α1))2 (8.17)

B = (sin(δ2)− sin(δ1) cos(δ2) cos(α2 − α1))2 (8.18)

C = sin(δ1) sin(δ2) + cos(δ1) cos(δ2) cos(α2 − α1) , (8.19)

où α et δ sont l’ascension droite et la déclinaison, en coordonnées équatoriales.

8.5.2 Coupure en z et en distance angulaire

Le calcul de p̃kSZ(r) (8.10) pour 106 galaxies fait intervenir C2
106 = 106!

2!(106−2)!)
≈ 1011

couples. Le calcul prendrait alors un temps inutilement long. On s’attend à avoir un

signal qui décroit avec la distance relative entre les amas. On va alors faire une coupure

en z et en distance angulaire pour le calcul de l’estimateur, en gardant tous les couples de

galaxies à une distance de moins de 200 Mpc. Figure 8.7 on vérifie les coupures utilisées
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pour nos résultats : on ne calcule p̃kSZ que pour des galaxies ayant un ∆z < 0.1, et une

séparation angulaire Ω < 4 × z−0.9 degrés.

Figure 8.7 – Coupures en z et en distance angulaire. La courbe pleine représente la
distance d’une galaxie à z + 0.1 par rapport à une galaxie à z à une même position
angulaire. La courbe grise pour z− 0.1, et la courbe pointillée est pour deux galaxies à

z fixe, séparées de Ω = 4 × z−0.9 degrés.

8.5.3 Calcul des erreurs et corrélation des bins

Le bruit de notre estimateur peut être calculé de deux manières. La première est d’ap-

pliquer p̃kSZ à des positions “aléatoires” sur le ciel. Pour cela, on fait tourner la carte

Smica autour de l’axe Nord-Sud dans les coordonnées galactiques. On tourne le ciel

de 3.5 degrés à chaque itération, et à la centième rotation, on inverse les coordonnées

Nord/Sud. On a vérifié que l’angle était suffisant pour qu’une galaxie après rotation soit

toujours à plus de 10 minutes d’arc de la galaxie d’origine (cf. figure 8.8). L’écart type

des mesures des simulations donne la barre d’erreur à 1σ pour chaque point de mesure.

Cette méthode d’estimation des erreurs suppose que le bruit est homogène sur la carte.

On a vu que ce n’était pas le cas en section 5.2.2. Aux échelles sélectionnées par notre

filtrage adapté (` ≈ 2000), le CMB et le bruit participent autant à la puissance. Étant

donné que le relevé BOSS se trouve principalement dans les zones les plus bruitées de

Planck, on sous-estime quelque peu nos erreurs.

On estime ensuite la matrice de covariance des bins :

Covij = 〈(p̃kSZ(ri)− 〈p̃kSZ(ri)〉) ∗ (p̃kSZ(rj)− 〈p̃kSZ(rj)〉)〉 , (8.20)

où la moyenne est prise sur l’ensemble des simulations.
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Figure 8.8 – Rotation du ciel pour l’estimation des erreurs. Ici, on représente les 20
premières rotations du ciel. A la centième rotation, on échange les pôles nord et sud et

on refait 100 rotations.

La matrice de corrélation est donnée par :

Corrij =
Covij√

CoviiCovjj
. (8.21)

8.5.4 Test de nullité et ajustement de modèle

Une fois qu’on a obtenu nos mesures de p̃kSZ et qu’on a estimé les erreurs comme ex-

pliqué précédemment, on peut s’intéresser au test de nullité, pour mettre en évidence la

détection de l’effet kSZ. On va calculer le χ2 :

χ2(Nbin) = p̃TkSZCov−1p̃kSZ , (8.22)

où Nbin est le nombre de bins utilisés dans le calcul du χ2. On obtient ensuite la valeur-p,

qui correspond à la probabilité, pour une absence de signal, d’obtenir un χ2 supérieur

ou égal à celui obtenu dans les données :

valeur-p(Nbin) =

∫ ∞
χ2

obs(Nbin)
dx χ2(x,Nbin) , (8.23)

où χ2(x,Nbin) est la distribution de χ2 à Nbin degrés de liberté.

On peut aussi caractériser ce signal en le comparant à un signal théorique prédit à partir

de simulations. Les simulations, que l’on décrit dans la section suivante, nous permettent

d’avoir accès à la forme du signal. On va ajuster notre signal en laissant l’amplitude libre,

et donc réduire le nombre de degrés de liberté de notre χ2 :

χ2(Nbin) = (p̃kSZ − a×modèle)T Cov−1 (p̃kSZ − a×modèle) , (8.24)
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où a est l’amplitude à ajuster du modèle. On minimise alors ce χ2, on trouve le meilleur

ajustement de a, et on calcule ∆χ2 = χ2 − χ2
min. On peut trouver les intervalles de

confiance, en calculant les quantiles de la distribution. Pour un seul paramètre ajusté,

on a par exemple l’erreur à nσ pour ∆χ2 = n2.

8.6 Tests sur simulations

Sehgal et al. [2010] ont produit des simulations 2 sur tout le ciel de différentes compo-

santes émettant dans le domaine des micro-ondes, dont les amas, à une résolution de 0.5

minute d’arc. Une simulation à N corps (55 millions de particules de 6.82×1013h−1M�)

est faite sur un octant du ciel, puis répliquée sur les sept autres par simple rotation

pour avoir une densité uniforme sur le ciel entier. Les halos de matière noire sont

trouvés par un algorithme FoF (friends-of-friends), c’est à dire détectant les groupes

de particules étant à une distance relative sous un seuil choisi [Davis et al. 1985]. Ici,

on a Mfof > 2 × 1013h−1M�. L’environnement gazeux des halos est ensuite calculé

à l’équilibre hydrostatique, comme décrit dans Bode et al. [2009]. La vitesse des ha-

los, moyenne pondérée par la masse des sous-structures, permet de générer l’émission

Sunyaev-Zel’dovitch cinétique. La contribution des halos massifs à z < 3, du milieu inter-

galactique (gaz et filaments), des halos de faible masse, et de l’univers à haut redshift

(3 ≤ z ≤ 10).

8.6.1 Carte kSZ et catalogue de halos

La carte de kSZ pur est calculée à Nside = 8096, à la résolution de 0.5 minute d’arc, en

Jy/sr, pour différentes fréquences. Le catalogue fourni inclut tous les halos utilisés pour

la simulation de l’effet SZ.

Sélection en z et en masse

Pour se rapprocher au mieux de notre jeu de données, on va pouvoir sélectionner les amas

pour qu’ils aient les caractéristiques du relevé CMASS. On tire aléatoirement parmi la

totalité des halos pour que la distribution en z soit la même que pour CMASS. On va

se restreindre à des halos de masse M200 > 4.1× 1013M�, coupure qui semble le mieux

ajuster les données de Hand et al. [2012] (cf. figure 8.9).

Signal kSZ

La carte de kSZ à 148 GHz à la résolution de 0.5 minute d’arc est mise à la résolution

Smica de 5 minutes d’arc, et convertie de Jy/sr à KCMB. On n’utilisera que les cartes de

kSZ pur pour estimer la forme du signal attendu. Le but ici est de tester notre algorithme

et d’avoir un a priori sur la forme du signal. Figure 8.11, on a mesuré la taille angulaire

2. On peut télécharger ces simulations ici : http://lambda.gsfc.nasa.gov/toolbox/tb_sim_ov.cfm

http://lambda.gsfc.nasa.gov/toolbox/tb_sim_ov.cfm
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Figure 8.9 – Sélection en masse (à gauche) et en z (à droite) pour les simulations.
En bleu, la distribution avant la sélection, en vert, après la sélection en z, et en rouge,

après la sélection en z et en masse (50000 halos)

moyenne des amas dans la carte à 0.5 minute d’arc. Cette taille apparente varie avec la

distance, et donc le décalage spectral, mais on voit que le profil moyen a une largeur à

mi-hauteur inférieure à la minute d’arc.

Figure 8.10 – Répartition spatiale des halos de la simulation sur la carte de kSZ. A
gauche, la totalité des halos, le cadrant bleu foncé est l’octant dans lequel a été généré la
simulation à corps. Les autres octants sont des réplications utilisées pour la génération
d’un signal sur tout le ciel. A droite, on représente le signal kSZ, sur une fenêtre de 8
minutes d’arc de côté : la position des halos (parmi les 50000 sélectionnés en masse et
en z) est représentée par un disque gris de rayon arbitrairement fixé à une minute d’arc.

8.6.2 p̃kSZ sur simulations

On a appliqué l’estimateur p̃kSZ à la carte à 5 minutes d’arc ne contenant que l’émission

kSZ, à la position des 50000 galaxies de “type CMASS”. On a utilisé les coupures décrites

en section 8.5. Pour tester notre procédure de filtrage, on l’a appliquée à la carte de kSZ

pur. Le signal mesuré sur cette carte devrait donc être compatible avec le signal non

filtré si notre méthode n’est pas biaisée. On voit, figure 8.12, qu’on retrouve bien le

même signal et que celui-ci est plus fort si on ne sélectionne que les halos massifs. On

observe un signal qui décroit avec la distance entre les amas, ce qui est dû au fait que

l’attraction devient moins forte.
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Figure 8.11 – Empilement du signal kSZ des simulations. A gauche : on a moyenné la
valeur absolue des cartes à 0.5 minute d’arc de résolution, centrées sur les 50000 amas
de “type CMASS”. A droite, on montre le profil moyenné radialement, et la demie
hauteur en pointillé. On voit que les profils ont une largeur à mi-hauteur inférieure à

la minute d’arc. La dispersion des tailles relative rend ce profil peu gaussien.
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Figure 8.12 – p̃kSZ des simulations à la résolution de 5 minutes d’arc. On observe un
signal qui s’étend jusqu’à plus de 100 Mpc. Le filtrage ne biaise pas la mesure.

8.7 Résultats

L’estimateur de kSZ par impulsion relative moyenne p̃kSZ pour la carte Smica filtrée à

la position des galaxies du relevé CMASS est montré figure 8.13. On voit clairement

un signal sur les 50 premiers mégaparsec (1.5 1021 km), qui tend vers zéro ensuite, avec

une corrélation entre bins adjacents de 30 à 60% à faible distance et forte pour les bins

à grande distance (cf. figure 8.14). On a ici corrigé d’éventuels signaux dépendant du

décalage spectral, comme par exemple celui des émissions infrarouges des galaxies de

l’amas (cf. figure 8.2). Pour le test de nullité, on obtient le χ2 en fonction du nombre

de bins utilisés, et les valeur-p correspondantes (cf. figure 8.15). On voit que, comme

on peut l’attendre näıvement, c’est en utilisant les 6 premiers bins qu’on obtient la
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plus faible valeur-p : on a un χ2 de 15.5 pour 6 degrés de liberté. La probabilité pour

une réalisation aléatoire à signal nul d’avoir un χ2 plus élevé est de 0,017. On peut

donc rejeter l’hypothèse d’un signal nul avec un niveau de confiance de 98% (∼ 2.4σ).

Cependant, si on inclut tous les bins, on a une valeur-p de 0.128, ce qui ne correspond

qu’à un rejet à 87% de confiance (∼ 1.5σ).
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Figure 8.13 – p̃kSZ de la carte Smica pour les données CMASS. Les erreurs sont
déterminées à partir de 200 rotations du ciel, dont le signal est montré en jaune. La
courbe rouge est l’ajustement du modèle obtenu à partir des simulations décrites en

section 8.6.
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Figure 8.14 – Matrice de corrélation pour l’estimateur p̃kSZ de la carte Smica pour
les données CMASS, obtenu à partir de 200 rotations du ciel.

On n’utilise pas ici toute notre connaissance a priori du signal. Sa forme peut être évaluée

à partir de simulations. On va alors ajuster le modèle avec coupure en masse et filtrage,

présenté en section 8.6. L’évolution du paramètre ajusté en fonction du nombre de bins
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la carte Smica et des données CMASS (bleu), pour les 200 rotations (jaune), dont la

moyenne est en vert.

utilisés est montrée figure 8.16. On voit que tous ces ajustements sont compatibles. En

utilisant les 20 bins, on obtient un χ2 de 17.4, et un χ2 réduit de 17.4/(20-1) = 0.92.

L’ajustement est donc bon. L’amplitude obtenue est 0.224± 0.069, ce qui représente un

signal à 3.3 σ. Cet ajustement est représenté figure 8.13.

Cette faible amplitude par rapport aux résultats de Hand et al. [2012] est due à deux

effets. Tout d’abord, on a un effet de sélection des amas : l’équipe de ACT a sélectionné les

amas les plus lumineux (5000 sur les 27291 présents dans la région observée par ACT), et

donc les plus massifs, alors qu’on utilise tout le catalogue CMASS. Par ailleurs, on mesure

le signal en température ici, alors que la grandeur physique dont dépend l’amplitude est

le flux de la source. Le signal est donc dilué dans le lobe de l’instrument. Celui de ACT

est de 1.4 arcminutes, et la carte filtrée a été lissée par ce même profile. La carte est

donc à un lobe effectif de ≈ 2 minutes d’arc. En négligeant l’impact du profil réel de

l’amas par rapport au lobe de ACT, on peut donc s’attendre à un signal ≈ 6 fois plus

faible. En prenant en compte ces deux effets, notre signal est compatible avec celui de

la collaboration ACT. Reste à expliquer pourquoi le signal obtenu dans les simulations

est sensiblement plus fort que nos données.

On a donc détecté l’effet Sunyaev Zel’dovitch cinétique à 3.3 σ, avec une amplitude

compatible avec les résultats obtenus par Hand et al. [2012]. La forme caractéristique

due à l’effondrement gravitationnel des structures est bien observée.

8.8 Conclusion

Dans ce chapitre, on a introduit l’effet Sunyaev Zel’dovitch cinétique et la physique

qu’il permet de contraindre. On a aussi décrit différentes méthodes pour le détecter,

dont l’estimation par impulsion relative entre les paires d’amas, qu’on a appliqué aux

données Planck et SDSS. On trouve un signal compatible avec celui de Hand et al. [2012],

amoindri par la dilution dans le large lobe de Planck. En ajustant un modèle obtenu à

partir de simulations, on obtient une détection à 3.3σ.
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Figure 8.16 – Amplitude ajustée de la forme prescrite par les simulations sur les
données en fonction du nombre de bins utilisés.

Cette étude a été menée au sein du groupe de travail sur l’effet SZ cinétique. Les résultats

montrés ici sont préliminaires et certains aspects restent à améliorer. L’estimation des

erreurs est par exemple pour le moment basique. Pour estimer le bruit venant de la

carte Smica, plusieurs alternatives s’offrent à nous ; on pourrait : 1) appliquer notre

estimateur à des simulations réalistes, par exemple les simulations Full Focal Plane de

la collaboration, 2) estimer le bruit de fond autour des halos et en déduire l’erreur

correspondante par simple propagation d’erreur, 3) faire du bootstrapping, étant donné

que notre bruit est relativement stable dans la zone couverte par SDSS. Il serait aussi

intéressant de propager les erreurs venant des mesures de SDSS, sur la position ou le

décalage spectral. Par ailleurs, de nombreux tests sur les simulations restent à effectuer :

faire varier la masse, inclure le CMB et un bruit réaliste etc. pour essayer de reproduire la

mesure. On pourrait aussi améliorer notre estimateur en utilisant la carte du nombre de

mesures par pixel (hit) pour pondérer notre estimateur, ainsi qu’en prenant en compte

un profil d’amas plus réaliste, effet qui peut potentiellement améliorer la mesure pour les

amas proches. On pourrait aussi améliorer la sélection astrophysique, en considérant par

exemple les galaxies les plus brillantes comme étant traceuses des amas les plus massifs.

La reconstruction du champ de vitesse à partir du champ de densité par la théorie des

perturbations linéaires permet aussi d’avoir un fort a priori théorique sur le signal, et

donc une détection plus importante. Les détails de cette méthode, ainsi que les résultats

en utilisant l’estimateur par impulsion relative moyenne, seront présentés par la colla-

boration dans Planck Collaboration [2014a].



Conclusion

Cette thèse a été contemporaine d’une des périodes les plus excitantes de la vie de

la collaboration Planck. J’ai débuté au moment même où les données cosmologiques

pouvaient commencer à être exploitées. J’ai bu à la mort d’HFI à l’observatoire de Paris

et à la naissance de la cosmologie Planck au siège de l’ESA, à Noordwijk. En trois ans,

j’ai donc vécu les périodes de tests, les avancées dans la compréhension de l’instrument,

et finalement la publication des résultats.

Mon travail a été principalement axé sur la mesure de la non-gaussianité du CMB,

signal extrêmement ténu, dont la mesure permet d’étudier la physique de l’Univers

primordial, et notamment de tester l’hypothèse inflation. En effet, des perturbations

non-gaussiennes sont produites par des interactions non-linéaires pendant ou à la fin

de la période inflationnaire. De nombreuses autres contributions non primordiales sont

alors à prendre en compte, qu’elles soient astrophysiques ou instrumentales. Dans ce

cadre, j’ai d’abord travaillé sur l’estimation des non-gaussianités, du développement de

l’estimateur à son application. J’ai aussi travaillé sur l’étude de l’effet systématique le

plus à même de polluer l’étude des non-gaussianités : l’interaction des rayons cosmiques

avec l’instrument.

En collaboration avec Bartjan van Tent et Martin Bucher, nous avons testé, validé, et

perfectionné un estimateur bispectral binné de ces non-gaussianités. Le bispectre, mo-

ment d’ordre trois de la distribution, contient la plupart de l’information non-gaussienne.

Cependant, à la résolution Planck, son calcul est aujourd’hui impossible. L’estimateur

binné est fondé sur le fait que le bispectre est lisse à l’échelle des pics acoustiques. On

peut alors moyenner le signal bispectral dans des intervalles de multipôles (une cinquan-

taine de bins entre des multipôles de 2 et 2500), quasiment sans perte d’information. Un

des grands avantages de cette méthode est qu’elle permet d’étudier le bispectre dans son

ensemble, de façon non paramétrique. On peut alors lisser celui-ci en trois dimensions

par une gaussienne pour faire ressortir le signal cohérent entre les bins adjacents. Au delà

de ce calcul lui-même, j’ai travaillé sur la caractérisation du bispectre lissé. Sa statistique

étant compliquée à cause des frontières de définition irrégulières du bispectre, nous avons

abandonné l’approche analytique et adopté une méthode numérique. Le bispectre binné

permet aussi de calculer le paramètre de non-linéarité, fNL, qui caractérise l’amplitude

d’une forme bispectrale donnée, et qui s’obtient de façon optimale par simple ajustement

par maximum de vraisemblance. J’ai par ailleurs étudié des effets systématiques tels que

l’effet de la couverture du ciel incomplète sur l’estimation de ce paramètre, ainsi que celui

du bruit anisotrope. Ces deux effets brisent l’invariance par rotation du ciel, et rendent

187
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l’estimateur sous-optimal. Ces tests ont montré qu’en utilisant une correction, appelée

correction linéaire, l’estimateur est non biaisé et à variance minimale. Ils ont aussi per-

mis de montrer que le remplissage du masque par diffusion suffit à rétablir l’optimalité,

ce qui a évité l’utilisation du filtrage de Wiener, méthode beaucoup plus coûteuse en

temps de calcul. Dans un deuxième temps, j’ai pu tester l’impact des différentes compo-

santes astrophysiques sur le bispectre. Celles-ci contribuent principalement dans deux

configurations : les avant-plans galactiques polluent la région des triangles squeezed du

bispectre lissé et produisent un biais négatif de f local
NL ; les avant-plans extragalactiques

diffus produisent quant à eux un signal dans la région de triangles équilatéraux à haut

multipôle, dans une configuration proche de celles des points sources, dont le bispectre

est pris en compte dans l’analyse.

J’ai ensuite travaillé dans le cadre du groupe de travail de Planck sur l’effet Sachs Wolfe

Intégré (SWI). Cet effet est dû à la variation des potentiels gravitationnels pendant le

parcours de photons du CMB. Il permet d’étudier la période de domination de l’énergie

noire. La corrélation avec l’effet de lentillage gravitationnel par ces mêmes structures

gravitationnelles produit un signal bispectral dont la forme est théoriquement prédite.

J’ai évalué la détection explicite de ce signal sur des simulations réalistes, et ainsi validé

son estimation de façon croisée avec celle d’un estimateur indépendant. Ce travail a

conduit à la détection à environ 2, 6σ de l’effet SWI via le bispectre du CMB, et a été

publié dans Planck Collaboration [2013e].

J’ai aussi participé à la validation des simulations Full Focal Plane, dont le but est de

reproduire les observations, incluant de nombreuses émissions astrophysiques basées sur

le PSM, ainsi que la plupart des caractéristiques du satellite. J’ai en particulier contribué

à l’analyse en aveugle des cartes nettoyées par séparation de composantes. La méthode

Smica, déjà validée par la collaboration sur de nombreux tests, ayant été l’une des plus

performantes, a été sélectionnée comme méthode phare dans les publications. Tous ces

tests ont aussi permis de valider notre estimateur de fNL de façon croisée avec différentes

méthodes, ainsi que son utilisation non paramétrique, sur des simulations abouties.

J’ai ensuite pu analyser les données, sur lesquelles j’ai pu étudier l’effet des avants-plans

sur les cartes à hautes fréquences, et valider les différentes méthodes de séparation de

composantes.

Notre estimateur ayant passé toutes les validations, il a été choisi comme l’un des trois

estimateurs optimaux utilisés pour produire les résultats de Planck Collaboration [2013i].

Les principaux résultats sont f local
NL = 2.2 ± 5.9, f équilatéral

NL = −25 ± 73, forthogonal
NL =

−17±41. Ces résultats sont en accord avec les autres estimateurs de la collaboration, et

sont les meilleures mesures à ce jour de la non-gaussianité du CMB. L’univers observé

par Planck est donc compatible avec les modèles les plus simples d’inflation, tel que

l’inflation à un seul champ en roulement lent, ayant un terme cinétique canonique et

des conditions initiales inexcitées. Au delà du paramètre fNL, il semble pourtant que le

bispectre mesuré ne soit pas pleinement compatible avec la statistique gaussienne. Le

bispectre lissé montre une forte contribution des points sources, directement détectable

à haut multipôle. Lorsque cette contribution est soustraite directement au niveau du
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bispectre, la non-gaussianité n’est plus visible que statistiquement, et son origine reste

à expliquer.

La dernière partie de ma thèse à été consacrée à l’étude d’un effet systématique qui

n’avait jusque là pas été directement estimé, celui de l’interaction des rayons cosmiques

avec les détecteurs. Ceux-ci créent de forts signaux très rapides dans les données or-

données en temps, suivis d’une décroissance lente. Les évènements détectés sont estimés

et nettoyés de façon itérative et la méthode est robuste au niveau du spectre. Cepen-

dant, les évènements sous le seuil de détection, ainsi que les erreurs dans le nettoyage,

sont hautement non-gaussiens. Malgré leur faible amplitude, la mesure très sensible de

la non-gaussianité bispectrale pourrait être polluée. J’ai alors utilisé les outils de si-

mulation reproduisant les observations au niveau de l’instrument et produit des cartes

pour la fréquence 143GHz de la mission entière de Planck. J’ai pu montrer, en uti-

lisant l’estimateur binné, que l’effet des rayons cosmiques sur l’estimation de la non-

gaussianité primordiale était négligeable. Cette analyse, ainsi que celle des simulations

polarisées,seront présentées dans une prochaine publication de la collaboration [Planck

Collaboration 2014h].

En parallèle de ce travail, je me suis aussi intéressé à un sujet complètement différent,

celui de l’effet Sunyaev Zel’dovitch cinétique, autre Graal de la cosmologie moderne,

dont la première détection ne remonte qu’à 2012. Ce signal est dû à un effet Doppler

des électrons du gaz chaud dans les amas en mouvement. Il permet donc d’étudier le

champ de vitesse cosmique au delà du flot de Hubble, dont la physique est liée à la

formation des structures, et à travers celle-ci aux propriétés de l’énergie noire et de

la gravitation. C’est aussi un traceur d’électrons et donc un espoir pour révéler le gaz

tiède dans lequel se cache peut-être une partie des baryons manquants. Au sein du

groupe de travail sur le kSZ, j’ai participé à l’effort pour reproduire la détection avec

la méthode dite de l’impulsion relative moyenne entre les amas. J’ai pour cela eu accès

aux données privées du relevé de galaxies SDSS/BOSS. J’ai développé une méthode

utilisant un filtrage adapté sur toute la carte du ciel. Le signal obtenu a pu être comparé

à celui d’autres équipes utilisant une méthode différente d’estimation du signal kSZ, et

a permis de valider l’approche. Pour caractériser cette mesure, j’ai ensuite travaillé sur

des simulations précises du signal kSZ aux fréquences proches de celles de Planck, avec

un catalogue d’amas simulés. Cela m’a permis d’obtenir un modèle de signal que j’ai pu

ajuster sur mes données. La détection résultante, à une amplitude compatible avec celle

de la mesure précédente, est à 3,3σ.

L’utilisation des données complètes de la mission Planck, incluant les données polarisées,

permettra une contrainte plus forte sur les non-gaussianités. Les paramètres τNL et gNL,

qualifiant l’amplitude du trispectre, moments d’ordre quatre de la statistique, apporte-

ront une information complémentaire. Cependant, le futur des non-gaussianités réside

probablement dans l’étude non-paramétrique du bispectre, pour détecter d’éventuelles

dépendances d’échelle, ou des irrégularités non détectables avec les formes typiques de

bispectre utilisées aujourd’hui. La méthode du bispectre lissé pourra naturellement être

utilisée dans ce but. Des effets fins dus aux résidus d’avant-plans devront alors être pris

en compte. On pourrait pour cela construire une bibliothèque de bispectres prescrits en
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utilisant des simulations précises de ces avant-plans, et ainsi débiaiser les mesures cos-

mologiques. Une autre solution serait aussi de développer une méthode de séparation de

composantes incluant l’information bispectrale. Par ailleurs, l’étude des bispectres dus

aux anisotropies secondaires permettra une meilleure compréhension de ces dernières,

ainsi que des contraintes complémentaires sur les paramètres cosmologiques.

Les futures expériences CMB, vont permettre d’étudier plus en détail la physique de

l’inflation, avec notamment la mesure des modes B de la polarisation. Les signatures des

modèles non-standard pourront aussi être détectées ou du moins fortement contraintes

grâce à la mesure des non-gaussianités du CMB. La précision sur la mesure de fNL
permettra une détection marginale des effets non linéaires attendus entre la fin du

réchauffement et la fin de la recombinaison.

Les relevés de structures à grande échelle et les observations radio de l’émission à 21cm

permettront d’aller encore plus loin dans la contrainte des non-gaussianités. L’informa-

tion en trois dimensions donnant accès à de nombreux modes de Fourier supplémentaires,

une contrainte de ∆fNL ≈ 1 pour les trois formes primordiales semble possible. Ces me-

sures indépendantes seront complémentaires à celles du CMB, et à des échelles différentes.

Les distorsions spectrales du CMB pourraient théoriquement permettre de sonder la non-

gaussianité de type locale avec une précision de ≈ 10−3, ce qui permettrait de tester la

relation de consistance de l’inflation à champ unique à roulement lent.



Annexe A

Statistiques

A.1 Maximum de vraisemblance

Soit une mesure yi :

yi = µi(θ) + εi , (A.1)

où µi est le vrai signal, εi un bruit de moyenne nulle et θ un ensemble de paramètres.

On se place dans le cas où le bruit est un vecteur de n valeurs aléatoires gaussiennes ε,

avec E {ε} = 0, et E
{
εεt
}

= V. Alors, E {y} = µ, et la distribution des observations y

est donnée par la vraisemblance :

L(y|θ) =
1

(2π)n(detV)
1
2

e−
1
2

(y−µ(θ))TV−1(y−µ(θ)) . (A.2)

Pour maximiser cette vraisemblance, on prend le logarithme :

lnL(y|θ) =
1

2
ln(2π)n(detV))− 1

2
(y − µ(θ))TV−1(y − µ(θ)) . (A.3)

Il suffit alors de minimiser

χ2 = (y − µ(θ))TV−1(y − µ(θ)) (A.4)

pour un paramètre donné.

On peut alors définir la matrice d’information de Fisher :

Fij = E

(
∂

∂θi
lnL(y|θ)

∂

∂θj
lnL(y|θ)

)
. (A.5)

Elle est l’inverse de la matrice de covariance. L’erreur de Fisher sur l’estimation indépendante,

c’est-à-dire si on connait les autres paramètres, du paramètre θi est par exemple σi =√
1
Fii , alors que l’erreur sur l’estimation jointe vaut σi =

√
F−1
ii .
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L’inégalité de Cramer-Rao stipule que la covariance d’un estimateur est toujours plus

grande que l’inverse de la matrice d’information de Fisher :

Covar(θi, θj) ≥ (F−1)ij . (A.6)

Dans le cas d’un estimateur optimal non biaisé, on atteint la borne de Cramer-Rao.

A.2 Exemple de la construction d’une carte

On a un signal temporel d reçu par le détecteur :

d = A× T + n (A.7)

Où T est la carte en température en entrée, A inclut toute la fonction de transfert de

l’instrument (pointage, lobe optique, bande passante, transfert thermique etc.), c’est

une matrice (nombre d’échantillons temporels * nombre de pixels), et n est le bruit

instrumental de spectre N.

On obtient le χ2 :

χ2 = (d−AT )TV−1(d−AT ) (A.8)

Un estimateur de T est alors donné par :

T̂ =
(
ATN−1A

)−1
ATN−1d . (A.9)
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Bispectre lissé de la carte Smica

Figure B.1 – Bispectre lissé de Smica.
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Figure B.2 – Bispectre lissé de Smica.
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Figure B.3 – Bispectre lissé de Smica.
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Cité page 170



Bibliography 201

P. Creminelli, A. Nicolis, L. Senatore, M. Tegmark et M. Zaldarriaga : Limits

on non-Gaussianities from WMAP data. J. Cosmology Astropart. Phys., 5:4, mai

2006. 3 citations pages 35, 97, et 100

P. Creminelli et M. Zaldarriaga : A single-field consistency relation for the three-

point function. J. Cosmology Astropart. Phys., 10:6, octobre 2004. Cité page 37
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R. H. Dicke, P. J. E. Peebles, P. G. Roll et D. T. Wilkinson : Cosmic Black-Body

Radiation. ApJ, 142:414–419, juillet 1965. Cité page 7
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A. Einstein : Die Grundlage der allgemeinen Relativitätstheorie 3. Annalen der Physik,

354:769–822, 1916. Cité page 6
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T. Giannantonio, C. Porciani, J. Carron, A. Amara et A. Pillepich : Constrai-

ning primordial non-Gaussianity with future galaxy surveys. MNRAS, 422:2854–2877,

juin 2012. Cité page 42
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M. Kamionkowski, A. Kosowsky et A. Stebbins : A Probe of Primordial Gravity

Waves and Vorticity. Physical Review Letters, 78:2058–2061, mars 1997. Cité page 56
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E. Komatsu et al. : Non-Gaussianity as a Probe of the Physics of the Primordial

Universe and the Astrophysics of the Low Redshift Universe. In astro2010 : The

Astronomy and Astrophysics Decadal Survey, volume 2010 de ArXiv Astrophysics e-

prints, page 158, 2009b. Cité page 31
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F. Lacasa, N. Aghanim, M. Kunz et M. Frommert : Characterization of the non-

Gaussianity of radio and IR point sources at CMB frequencies. MNRAS, 421:1982–

1995, avril 2012. Cité page 68
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J. Maldacena : Non-gaussian features of primordial fluctuations in single

field inflationary models. Journal of High Energy Physics, 5:13, mai 2003.

2 citations pages 31 et 37

A. Mana, T. Giannantonio, J. Weller, B. Hoyle, G. Hütsi et B. Sartoris : Com-

bining clustering and abundances of galaxy clusters to test cosmology and primordial

non-Gaussianity. MNRAS, 434:684–695, septembre 2013. Cité page 43
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S. Perlmutter, G. Aldering, G. Goldhaber, R. A. Knop, P. Nugent et al. :

Measurements of Ω and Λ from 42 High-Redshift Supernovae. ApJ, 517:565–586, juin

1999. Cité page 16
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J.-L. Puget, A. Abergel, J.-P. Bernard, F. Boulanger, W. B. Burton, F.-X.

Desert et D. Hartmann : Tentative detection of a cosmic far-infrared background

with COBE. A&A, 308:L5, avril 1996. Cité page 60
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Cité page 33
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A. G. Riess, A. V. Filippenko et al. : Observational Evidence from Supernovae for an

Accelerating Universe and a Cosmological Constant. AJ, 116:1009–1038, septembre

1998. 2 citations pages 16 et 17

A. G. Riess, L. Macri, S. Casertano, H. Lampeitl, H. C. Ferguson, A. V. Filip-

penko, S. W. Jha, W. Li et R. Chornock : A 3% Solution : Determination of the

Hubble Constant with the Hubble Space Telescope and Wide Field Camera 3. ApJ,

730:119, avril 2011. Cité page 88
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Romain Roncin : From the measurement of the θ13 mixing angle to the search for

geo-neutrinos : studying νe with Double Chooz and Borexino. These, Université Paris-
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1999. Cité page 58

K. T. Story, C. L. Reichardt, Z. Hou, R. Keisler et al. : A Measurement of the

Cosmic Microwave Background Damping Tail from the 2500-Square-Degree SPT-SZ
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J. A. Tauber, N. Mandolesi, J.-L. Puget, T. Banos, M. Bersanelli, F. R.

Bouchet, R. C. Butler, J. Charra, G. Crone, J. Dodsworth et et al. :

Planck pre-launch status : The Planck mission. A&A, 520:A1, septembre 2010a.

2 citations pages 71 et 72

J. A. Tauber, H. U. Norgaard-Nielsen et al. : Planck pre-launch status : The optical

system. A&A, 520:A2, septembre 2010b. 4 citations pages 71, 73, 75, et 81

The COrE Collaboration : COrE (Cosmic Origins Explorer) A White Paper. ArXiv

e-prints, février 2011. Cité page 41
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M. Tucci, L. Toffolatti, G. de Zotti et E. Mart́ınez-González : High-frequency
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