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L’origine de univers

?Il était dans ’air une vierge,
La superbe Luonnatar;
Tres longtemps elle resta pure
Et vécut dans la chasteté
Au fond des vastes cours de l’air,

Dans les plaines unies du ciel.

Elle finit par s’ennuyer,
Par se fatiguer de sa vie,
De rester toujours solitaire,
De vivre toujours chaste et pure
Au fond des vastes cours de l’air,

Dans les plaines unies du ciel.[...]

Le vent berca la jeune fille,
La vague ballota la vierge
Sur le dos bleuissant des ondes,
A travers les flots écumeux ;
Le vent vint féconder son sein,

La vague la rendit enceinte./...]

1l s’écoula quelques instants,
Un petit moment se passa :
Vint un canard, un bel oiseau,lﬂ
1l volait d’un vol saccadé,
Cherchant un endroit pour son nid,

Songeant a batir sa demeure.]...]

1l ralentit alors son wol,
Puis descendit sur le genou;

1l construisit vite son nid,

Y déposa ses ceufs chéris,
Siz de ces ceufs étaient en or,

Mais le septiéme était en fer./[...]

FElle secoua son genou,
Etendit brusquement ses membres ;
Les eufs roulérent dans les ondes,
Disparurent au sein des vagues ;
1ls se brisérent en morceaur,

furent réduits en mille miettes.

Ils ne churent pas dans la vase,
Ne restérent point dans les flots;
Tous les morceauz se transformeérent
En choses bonnes et utiles :

Le bas de la coque de I'ceuf
Fut le fondement de la terre,
Le haut de la coque de 'ccuf
Forma le firmament sublime,
Le dessus de la partie jaune
Devint le soleil rayonnant,

Le dessus de la partie blanche
Fut au ciel la lune luisante ;
Tout débris taché de la coque
Fut une étoile au firmament,
Tout morceau foncé de la coque

Devint un nuage de lair.”

LE KALEvALA, Elias Lonnrot
(trad J-L. Perret)

La question de l'origine de 1'univers étant ici résolue, elle ne sera nulle-
ment abordée dans le reste de cette these.

1. Ledit volatile est bien entendu le dieu supréme, Ukko.
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Résumé

L’étude des anisotropies de température du rayonnement fossile durant les
vingt dernieres années a permis d’assoir notre modele standard cosmolo-
gique, et de contraindre fortement ses parametres. En dépit de la robustesse
du modele proposé, de nombreuses questions persistent, et la mesure de la
polarisation de ce rayonnement pourrait permettre de répondre a certaines
de ces questions. En particulier, une détection des modes B de polarisa-
tion permettrait de sonder la phase d’inflation qui se serait produite dans
I'univers primordial.

Mesurer la polarisation du fond diffus cosmologique est I'un des objectifs de
la mission spatiale européenne Planck. En raison de 1’échelle d’amplitude
relative du signal en température, modes E et modes B de polarisation, cette
mesure requiert un controle drastique des effets systématiques liés a 'ins-
trument. Cette these présente mon travail sur la calibration et I’étude des
effets systématiques affectant la mesure de polarisation pour l'instrument
Planck HFI, ainsi que I’étude de sources compactes.

Une nouvelle méthode de photométrie des sources, basée sur les données
temporelles plutot que sur les cartes, est proposée et utilisée pour étudier
la polarisation et les variations temporelles de sources astrophysiques ob-
servées par Planck (en particulier la nébuleuse du Crabe). Cette étude de
sources compactes a aussi permis de tester la calibration de I'instrument et
d’étudier certains effets systématiques (forme des lobes, bandes passantes
des détecteurs, fonction de transfert des bolometres ...) pouvant affecter
cette calibration. Enfin, une méthode pour la calibration polarisée est pro-
posée et testée sur des simulations.

Mots-Clés : Cosmologie, Rayonnement fossile, Fond diffus cosmologique,
Polarisation, Planck, HFI, Calibration, Effets ssytématiques, Sources com-
pactes, Crabe






Abstract

During the last couple of decades, studying the cosmic microwave back-
ground (CMB) temperature anisotropies has been the most powerful probe
to establish our current standard cosmological model and to constrain its
parameters. In spite of the impressive agreement between the model and
a large variety of observations, there are still some remaining issues that
polarization measurement of the CMB could help disentangle. In particu-
lar, primordial B-modes of polarization are widely considered as being a
smoking gun of the hypothetical period of inflation, and detecting them is
one of the most important goal in cosmology for the next few years.

The measurement of CMB polarization is one of Planck’s ESA mission goals.
Measuring polarization is challenging though ; the relative amplitudes of the
signals in temperature and polarization require a strict control of systematic
effects. This thesis present my work on calibration and characterization of
the systematic effects for the Planck HFI instrument, as well as a study of
compact sources.

I propose a new method to extract compact sources photometry, based on
time domain analysis instead of maps, and apply it to study polarization
and time variability of astrophysical sources seen by Planck ; a particular at-
tention is dedicated to the Crab nebula. This analysis is also used to test the
HFT calibration and study various systematic effects, such as beam shapes
or bandpass effects, that can affect this calibration. A method to calibrate
the polarization parameters of HFI detectors (polarization efficiencies and
orientations in the focal plane) is also proposed and tested on simulations.

Keywords : Cosmology, Cosmic Microwave Background, CMB, Polariza-
tion, Planck, HFI, Calibration, Systematic effects, Compact sources, Crab
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Introduction

7Cétait Uunivers il y a 18,8 milliards d’années !”

C’est par ces mots que Le Monde a présenté les premiers résultats cosmologiques de la
mission Planck il y a quelques moislﬂ Une expérience de physique en une du Monde,
c’est dire la fascination qu’engendre la cosmologie pour un grand public a la recherche
de réponses métaphysiques sur ’origine de I’Univers!

Cette question, certes passionante, ne reléeve cependant pas (encore?) du domaine
de la cosmologie ; si tant est qu’elle ait lieu d’étre, 'existence méme d’une origine étant
hautement spéculative ... Cela dit, les informations apportées par Planck, et par les
nombreuses expériences cosmologiques ayant eu lieu depuis quelques années/décennies,
n’en restent pas moins extraordinaires, ne serait-ce qu’au regard de la jeunesse de la
cosmologie moderne. Il y a a peine plus d’un siecle, on ignorait ’existence méme d’objet
extragalactiques et le cadre physique permettant de décrire les objets astrophysiques
était la mécanique Newtonienne. En un siecle, notre compréhenseion de 'univers aura
été bouleversée, grace a des avancées conceptuelles et observationnelles majeures, pour
aboutir a la théorie du Big-Bang, qui nous fournit un cadre général bien défini pour
expliquer le contenu, et I’évolution de 'univers. Si la grande majorité du XX¢ siecle a
permis d’établir ce cadre, sa fin a vu la cosmologie entrer dans ce que 1’on appelle com-
munément son ére de précision ; il s’agit maintenant, au sein du cadre du Big-Bang, de
mesurer précisément les parametres de la théorie, et de la faire évoluer en accord avec
les observations. Les deux premiers chapitres de cette these ont pour but de retracer
certains des événements clés de cette histoire, et d’exposer le modele standard actuel

de la cosmologie.

1. Je me suis néanmoins permis de changer I'image par une image plus en accord avec cette affir-

mation, le journal m’en excusera.



INTRODUCTION

L’une des prédictions majeures de la théorie du Big-Bang est I’existence d’un bain
de photons thermalisés, emplissant I'univers de manieére homogene, véritable fossile de
I'univers primordial, tel qu’il était il y a pres de quatorze milliards d’années, dense et
chaud. La détection de ce rayonnement fossile dans les années 60 a permis d’asseoir la
légitimité de la théorie du Big-Bang, et il est depuis 'une des sondes cosmologiques les
plus puissantes : non seulement il nous offre une photographie de 'univers au moment de
son émission, mais il permet aussi de sonder 1'univers avant son émission (a travers les
prédictions des différents modeles sur ses propriétés) et apres son émission (au travers
des interactions des photons durant leur voyage jusqu’a nous). Dans les chapitres|3|et
je récapitulerai les caractéristiques importantes du rayonnement fossile, en m’attardant
particulierement sur sa polarisation, I’'un des enjeux majeurs de la cosmologie actuelle.

La satellite Planck est une mission de 'ESA dédiée a I’étude du rayonnement fossile,
et c’est dans le cadre de la collaboration HFI, I’'un des deux instruments du satellite,

que cette these a été effectuée. Je décrirai brievement la mission dans le chapitre

La température du rayonnement fossile a été étudiée extensivement durant les
20 dernieres années, et la majorité de 'information cosmologique primordiale qu’elle
contient en a été extraite. Sa polarisation en revanche, dont le signal est bien plus
faible, devrait permettre dans les années a venir de considérablement améliorer notre
connaissance du modele standard. Les modes E ont été détectés, puis mesurés ces
10 derniéres années et nous permettent par exemple de contraindre la période de ré-
ionisation, période a laquelle se sont formées les premieres structures de notre univers.
Le détection des modes B, signature des ondes gravitationnelles, procurerait une forte
indication de l’existence de l’inflation, modele qui prédit, entre autre, leur existence,
ainsi que 1’échelle d’énergie a laquelle elle se serait produite. Cette recherche consti-
tue 'une des priorités de la cosmologie observationnelle, comme en atteste le nombre
d’expériences actuelles ou futures qui lui est dédiée.

Cette détection constitue un défi technologique et requiert un contréle drastique
des effets systématiques, tant liés a 'instrument qu’aux signaux astrophysiques conta-
minant la mesure du rayonnement fossile. Le controle de ces effets systématiques dans
le cadre de Planck HFI, expérience qui n’a pas été optimisée pour I’étude de la pola-

risation, se révele crucial. En particulier, une mauvaise calibration des parametres de



polarisation des détecteurs de HFI entrainerait des fuites de température vers la polari-
sation, fuites dramatiques en raison de la faiblesse du signal des modes B par rapport a
la température et aux modes E. Le point de départ de ce travail était donc de réfléchir
a cette calibration, et aux divers effets systématiques pouvant affecter la mesure de la

polarisation.

Dans le chapitre je décrirai une méthode envisagée pour effectuer cette calibra-
tion & partir de petites zones du ciel ou le signal est fortement polarisé, et présenterai
des résultats obtenus sur simulation.

Ce travail m’a naturellement conduit a étudier des sources compactes que 1’on pour-
rait utiliser pour effectuer cette calibration, comme la nébuleuse du Crabe, dont ’étude
constituera le chapitre

Pour cette étude, j’ai été amené a développer une méthode de photométrie a partir
des données temporelles, que je décrirai au chapitre [6] méthode que j’ai utilisée pour
étudier la polarisation et la variabilité de sources compactes (chapitre . Cela m’a
aussi permis, en utilisant ces sources, d’étudier des effets systématiques liés au lobe de
I'instrument et a ses bandes-passantes, dont I'impact sur la mesure de la polarisation
peut poser probleme (chapitre E[)

Enfin, je me suis intéressé a la calibration relative des canaux haute-fréquences de
HEFT avec I'instrument SPIRE de I'observatoire Herschel, a I’aide de sources compactes.
Ce travail fera 'objet du chapitre [T1]

L’ensemble de ces chapitres est ordonné en deux grandes parties, pour plus de
clarté : Ftude de sources compactes avec HFI et Calibration et effets systématiques. 1l
est évident que ces deux parties sont fortement liées, et se sont développées conjoin-
tement. J’essaierai autant que possible d’organiser cet exposé dans un ordre logique
a la compréhension, mais il pourra m’arriver de faire appel a des résultats décrits
ultérieurement pour éclairer certains passages, en raison justement de cette forte intri-

cation des différents chapitres.

L’ensemble de ce travail est évidemment le fruit de collaborations multiples, tant

au sein du groupe Planck de ’APC que de la collaboration Planck HFI.



INTRODUCTION




Premiere partie

Contexte général






Table des matieres

1 Histoire de la cosmologie moderne

1.1 Les fondements de la cosmologie moderne . . . . . ... .. ... ....

1.2 Un univers en expansion . . . . . .

1.3 Vers la théorie du Big-Bang . . . .

1.4 La découverte du rayonnement fossile . . . . . ... .. ... ... ...

1.5 L’acceptation du Big-Bang . . . .

2 Le modele standard cosmologique

2.1 Le modele A-CDM . .. ... ...
2.2 Inflation . . . .. ... ... ....
2.3 Au-deld du modele standard . . . .

2.4 Sondes observationnelles . . . . . .

3 Le rayonnement fossile et ses anisotropies
3.1 Recombinaison, découplage et surface de derniere diffusion . . . . . . . .
3.2 Température et spectre du rayonnement fossile . . . . . .. .. ... ..
3.3 Anisotropies de température et outils statistiques . . . . . . ... .. ..
3.4 Avant-plans . . ... .. ... ...

4 La polarisation du rayonnement fossile

4.1 Préambule : parametres de Stokes

49



TABLE DES MATIERES

4.2 Origine physique de la polarisation du CMB

4.3 D’une description locale & une description globale : modes Eet B . . . .

4.4 Contraintes cosmologiques et observations .

5 La mission Planck
5.1 Objectifs scientifiques et premiers résultats
5.2 Le systeme optique . . . . . . ... ...
5.3 Quelques informations sur HFT . . . . . ..

5.4 Stratégie d’observation . . . . . ... .. ..

Bibliographie




De cette particule considérée comme
centre, supposons, irradié
sphériquement, dans toutes les
directions, a des distances non
mesurables, mais cependant définies,
dans ’espace vide jusqu’alors, un certain
nombre innombrable, quoique limité,
d’atomes inconcevablement mais non

infiniments petits.

1 E.A. [Poe| (1848)

Histoire de la cosmologie

moderne

Je voudrais commencer cet exposé du contexte général de mon travail par une
introduction historique de la cosmologie moderne. Une compréhension basique de la
fagon dont notre modele cosmologique actuel a été élaboré me semble important pour
mieux le comprendre, et en appréhender les enjeux. Ce chapitre introductif rappellera
donc les éléments historiques importants ayant abouti & notre compréhension actuelle de
I’univers. Il sera nécessairement subjectif, au sens ou la vision des événements présentés
ici est forcément biaisé par les connaissances actuelles (et par mon ignorance de certains
faits), mais aussi parce qu'il est volontairement orienté vers le rayonnement fossile,
sujet central de mon travail (les autres aspects de la cosmologie s’en trouveront par
conséquent injustement négligés). Ce chapitre s’inspire principalement, outre les articles
historiques, de trois livres : L’nvention du Big-Bang (Luminet, [2004), The Cosmic

Century (Longair, 2006) et Finding the Big-Bang (Peebles et al., 2009).

1.1 Les fondements de la cosmologie moderne

1.1.1 Relativité générale

La relativité générale est une théorie de la gravitation élaborée par Einstein durant
les années 1910 (Einstein, |1915)). Elle repose sur le principe d’équivalence entre la masse

inertielle my, qui caractérise la résistance d’un objet a sa mise en mouvement par une
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force dans le cadre Newtonien, et la masse grave mg, qui caractérise I'intensité de la
force gravitationnelle subite par un objet. Ces deux masses, sans raison fondamentale,
se trouvent étre identiquesﬂ ce qui fait de l'interaction gravitationnelle une interaction
a part parmi les quatres interactions fondamentales généralement considérées (gravita-
tion, électromagnétisme, interaction faible, interaction forte). Ce constat ameéne Ein-
stein a ne plus considérer les effets gravitationnels comme la conséquence d’une force
agissant entre deux objets massifs, mais comme la conséquence d’une déformation de
I’espace-temps. En mécanique newtonienne, un objet qui n’est soumis a aucune force
se déplace en ligne droite ; la relativité générale étend cette notion : la trajectoire d’un
objet entre deux points dans un espace-temps courbe est donnée par les intervalles
d’espace-temps extremum entre ces deux points (les géodésiques). Si un objet ne se
déplace pas en ligne droite au voisinnage d’un autre objet massif, ce n’est pas que
celui-ci I'attire, mais que ’espace-temps est courbé. De plus, cette courbure locale de
I’espace-temps est la conséquence de la présence d’objets massifs.

FEinstein relie ainsi la géométrie de l'espace-temps a son contenu énergétique, au

travers de son équation éponyme :
Guwlgw] = 81GT ), (1.1)

ou G, est une fonctionnelle de g,,, la métrique, représentant la courbure locale de
I'espace-temps, G est la constante gravitationnelle de Newton, et 7}, est le tenseur
énergie-impulsion. Autrement dit, la présence d’énergie courbe 'espace-temps, et la
courbure de I'espace-temps détermine les trajectoires des objets.

Cette interpération de la gravitation change radicalement la cosmologie : avant la re-
lativité générale, I’étude de 'univers signifiait ’étude du contenu de 'univers - I'espace
et le temps n’étant que les coordonnées qui permettaient de le décrire; avec la relati-
vité générale, 'espace-temps lui-méme devient un objet dynamique interdépendant du
contenu de 'univers. Etudier I'univers revient donc a étudier sa structure (son espace-
temps) en méme temps que son contenu. C’est en ce sens qu’on associe généralement
l'origine de la cosmologie moderne a la naissance de la relativité générale.

Cette équation, malgré son esthétique compacité, se révele en réalité impossible a
résoudre dans le cas général, puisque la courbure et le tenseur énergie-impulsion sont

définis en tout point de l'espace-temps. La relativité générale nous fournit donc un

1. Newton, & 'aide de pendules, estime deés 1686 que % <1073,

m

10



1.1 Les fondements de la cosmologie moderne

cadre pour étudier I'univers, mais il est nécessaire d’y adjoindre des hypotheses pour

pouvoir 1'utiliser.

1.1.2 Principe Cosmologique

Le second pilier de la cosmologie moderne, le Principe Cosmologique, repose sur
une observation, et sur une hypotheése qui releve (ou du moins relevait a ’époque) plus
de I’argument philosophique que de ’argument scientifique.

La situation observationnelle du début du vingtieme siecle, largement confirmée de-
puis, indique que 'univers est statistiquement isotrope : quelle que soit la direction ou
I’on regarde, on voit la méme répartition d’objets dans le ciellﬂ Si 'on ajoute a cette
observation le Principe Copernicien, qui stipule que notre position n’est pas une posi-
tion privilégiée (si nous étions situés ailleurs dans l'univers, nous observerions la méme
chose), I’homogénéité de I'univers en découle. Ces deux caractéristiques, homogénéité et
isotropie, forment le Principe Cosmologique. Il est évident que ce principe est a conce-
voir au sens statistique, une homogénéité parfaite n’étant pas compatible avec notre
présence. L’échelle de distance sur laquelle moyenner les densités pour vérifier le Prin-
cipe Cosmologique reste encore sujette a discussion et est confrontée aux observations.

Il est important de noter la différence entre I’isotropie et 'homogénéité. L’hypothese
d’isotropie de I'univers est fondée sur les observations, alors que son homogénéité est la
conséquence de 'isotropie et du principe Copernicien. La figure [I.T] explique comment
une distribution de points isotrope peut ne pas étre homogéne. A l'inverse, on peut
aisément concevoir une distribution homogeéne mais non isotrope en considérant des
grandeurs vectorielles : si I’ensemble des objets de I'univers se déplacait dans une méme
direction, & une méme vitesse, la distribution des vitesses serait alors homogene (quelque
soit 'objet que I'on consideére, la vitesse est la méme) mais non isotrope (le déplacement

des objets se fait selon une direction privilégiée).

Le Principe Cosmologique va maintenant nous permettre de pouvoir appliquer
I’équation d’Einstein a l'univers. Puisque I'univers est homogene et isotrope, on va
pouvoir considérer non plus les grandeurs locales, en chacun des points de 1'univers,

mais les moyenner spatialement sur 1’échelle de 'univers, et considérer ainsi I’équation

1. A condition de regarder suffissamment loin, la répartition des étoiles dans notre galaxie n’étant

par exemple pas isotrope.

11
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Figure 1.1: A gauche, une distribution de points isotrope et homogéne. A droite, une
distribution isotrope autour du point P mais pas autour du point @), donc non homogéne.

Schéma tiré de|Ellis (1975).

d’Einstein sous la forme

GW[<9uu>] = 87TG<Tuu> (1.2)

ou () dénote une moyenne spatiale. Dans la suite, on ommettra de noter 'opération de
moyennage dans la notation de ’équation d’Einstein. La résolution de cette équation
s’en retrouve grandement facilitée et permettra de décrire I’évolution temporelle d’un
univers homogene et isotrope. Les déviations a petite échelle a cette homogénéité seront

traitées comme des perturbations de cette évolution.

1.2 Un univers en expansion

1.2.1 Des solutions dynamiques a I’équation d’Einstein

Des 1917, Einstein propose comme solution un modele d’univers homogene, rempli
de matiere sans pression, statique, de courbure spatiale positive, c’est a dire & géométrie
sphérique (Einstein, [1917)). Son univers est intellectuellement attirant, dans le sens ou
il ne bouscule pas les croyances culturelles et philosophiques de 1’époque : 'univers est
statique, il a toujours été et sera toujours identique, et fini, sans pour autant avoir
de limites. Son modele nécessite néanmoins une modification de I’équation originale,
par l'ajout d'une constante A : G, + Agu = 87GT),,. Cet ajout sera motivé deux

ans plus tard, indépendemment de toute considération cosmologique, comme constante
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1.2 Un univers en expansion

d’intégration (précedement considérée comme nulle) dans I’établissement des équations
de la relativité générale (Einstein, 1919).

Parallelement a Einstein, de nombreux physiciens s’intéressent a la résolution de ces
équations. |De Sitter| (1917) propose notamment une solution dans le cas d’un univers
vide de matiéreEL avec la aussi une constante cosmologique. Qui plus est, dans son
systeme de coordonnées, les composantes de la métriques tendent vers zéro lorsque la
distance a l'origine tend vers 'infini. Il en déduit ce que 'on appellera I’effet de Sitter,
a savoir le décalage vers le rouge des objets lointains, leur fréquence lumineuse étant
d’autant plus attenuée que les objets sont loins de 'origine.

Friedman (1922) donne une solution générale en fonction d’un facteur d’échelle a(t)
décrivant la dynamique de la partie spatiale de la métrique, et explore certains cas
particuliers, notamment celui d’un univers fermé qui s’effondrerait vers une singula-
rité < finale ». Lemaitre, quelques années plus tard et indépendammentEL aboutit aux
meémes solutions que Friedmann, dans un article publié initialement en frangais en 1927,
puis traduit en anglais en 1931 (Lemaitre, 1927 1931]).

Ces solutions se heurtent néanmoins a un vif rejet, nottamment de la part d’Ein-
stein ; la publication de ’article de Friedmann de 1922 sera suivi d’une note dans le
méme journal de la part d’Einstein, remettant en cause ses résultats, avant d’accep-
ter finalement leur validité mathématique en 1923. La mort de Friedmann en 1925 ne
lui permettra pas non plus de défendre son travail. Einstein conteste aussi la validité
physique de ces solutions, comme lillustre sa remarque a Lemaitre au congres de Sol-
vay de 1927 : "Les calculs sont justes, mais votre compréhension de la physique est
abominable. ”E| En effet, ces solutions, qui contiennent des singularités mathématiques,

semblent difficilement acceptables d’un point de vue physique.

1.2.2 La loi de Hubble

Jusqu’ici, on s’est contenté d’évoquer une cosmologie théorique, sa contrepartie

observationnelle n’en étant qu’a ses balbutiements. C’est néanmoins 1’observation des

1. La matiere que ’on observe dans 1'univers se comporte alors comme des <« particules test >, sans

impact sur la métrique fixée par ailleurs. Ce concept est cependant en conflit avec I’hypotheése de Mach.
2. De maniere étonnante, 'article de Lemaitre ne fait pas mention des articles de Friedmann. [Lu-

minet| (2004) avance comme tentative d’explication la non connaissance de I’Allemand par Lemaitre.
3. "The calculations are right but your understanding of physics is abominable.” Midbon| (2000)
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1. HISTOIRE DE LA COSMOLOGIE MODERNE

galaxies qui viendra trancher le débat. En 1917, Slipher mesure le décalage spectral de
25 galaxies spirales, dont il déduit la vitesse propre en interprétant ce décalage comme
un effet Doppler. Il constate (et s’en étonne, étant donné la tendance des galaxies a se
regrouper en amas) que la majorité de ces galaxies s’éloignent de nous (Slipher, |1917)).

En 1921, Wirtz essaie de relier la vitesse de ces galaxies a d’autres propriétés,
et conclue a une "dépendance linéaire approximative entre la vitesse et la magnitude
apparente”lﬂ (Wirtzl 1922]).

En 1925, Lundmark montre “une corrélation entre les dimensions apparentes et la
vitesse radiale, dans le sens ou les [galaxies] spirales les plus petites, et sans doute les
plus lointaines, ont la plus grande m’tesse.’ﬂ (Lundmark, (1925).

Enfin, Lemaitre, dans son article de [1927, fait le lien entre son modele d’univers en

expansion et les observations disponibles :

?Utilisant les 42 nébuleuses extragalactiques figurant dans les listes de Hubble
et de Stromberg, et tenant compte de la vitesse propre du soleil, on trouve
une distance moyenne de 0.95 millions de parsecs et une vitesse radiale de

600 km/s, soit 625 km/s a 10° parsecs. Nous adopterons donc
R'/R=v/rc=0.68 x 10727 ecm™! (Eq.24)” (1.3)

R est ici le facteur d’échelle, et R'/R la constante de proportionnalité entre la vitesse
de récession et la distance des objets observés.

Mais c’est finalement Hubble, grace a son travail sur les propriétés des galaxies et
le recoupement des observations existantes (notamment celles de Slipher), qui laissera
son nom a la relation vitesse de récession/distance. Ses mesures a partir de 24 galaxies,

sont reproduites sur la figure [1.2

Au-dela du débat sur Pantérioté de la découverte, 'interprétation de ce résultat
est bien plus intéressante. Lundmark remarque en effet que les effets Doppler observés
pourraient étre des < conséquences de la relativité générale >, et I'article de Lemaitre
met directement en relation ses observations avec la prédiction d’un tel effet dans son

modele d’univers en expansion (prédiction aussi réalisée par Robertson| (1928)). Hubble,

1. ”... an approzimate linear dependance of velocity upon apparent magnitude is visible.”
2. ”A rather definite correlation is shown between apparent dimensions and radial velocity, in the

sense that the smaller and presumably more distant spirals have the higher space-velocity.”
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1.2 Un univers en expansion
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Figure 1.2: Relation vitesse/distance présentée par |Hubble (1929), d partir de l’analyse
de 24 galazies.

lui, I’attribue plutot a ’effet de Sitter. La loi de Hubble, a défaut de convaincre son
auteur, est considérée aujourd’hui comme 1'une des preuves de ’expansion de I'univers.
Le décalage spectral vers le rouge (redshiftE] dans la suite) observé s’interprete alors
comme une conséquence de ’expansion de 'univers et non plus comme un effet Doppler
du a la vitesse propre de 'objet observé : durant son trajet, la longueur d’onde de la
lumiere émise par un objet au repos subit I'’expansion, et est donc décalée vers le rougeﬂ

Cette interprétation convaincra notamment Einstein et de Sitter qui acceptent fi-
nalement 'idée d’un univers non statique, qu’ils décrivent ensemble en 1931 (Einstein
& De Sitter). Cet article, qui ne cite ni Friedmann ni Lemaitre, et ne propose qu’une
version simplifiée des solutions plus générales trouvées par ces derniers, sera, en raison
du statut de ses auteurs, considéré comme 1'un des articles majeurs de la construction

du modele de Big-Bang.

1.2.3 La métrique de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

La découverte de la loi de Hubble asseyant un peu plus l'idée d’un univers en
expansion, I’étude des modeles proposés par Friedmann et Lemaitre va s’intensifier.

Robertson, (1935) et Walker| (1937), indépendemment, vont démontrer 'unicité de la

’\"/\_’\e avec A la longueur d’onde émise, et A, la longueur d’onde observée.

e

1. Définit par z =
2. Une interprétation en terme d’effet Doppler est néanmoins possible en intégrant les effets Doppler

locaux le long du trajet.
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1. HISTOIRE DE LA COSMOLOGIE MODERNE

métrique solution des équations d’Einstein dans le cas d’un univers homogene isotrope,

que 'on peut mettre sous la forme :
2

2 _ 32 2
ds® = dt* — a*(t) Ty

+r2d0?| (1.4)

ou k est la courbure spatiale des sections spatiales (géométrie hyperbolique, plate et
sphérique pour des valeurs respectivement positive, nulle et négative de k), et a(t) est
appelé facteur d’échelle. On appelle usuellement cette métrique la métrique Friedmann-
Lemaitre—Robertson—WalkerE| (FLRW dans la suite).
On peut noter quelques caractéristiques intéressantes de cette métrique :
— on peut définir un temps cosmologique, noté ici ¢, dans lequel chaque section
spatiale est homogene isotrope;
— le facteur d’échelle a(t) représente ’échelle relative au temps ¢ par rapport a
aujourd’hui (on considére a = 1 aujourd’hui), qui peut étre directement reliée au

redshift
1
t) = ;
alt) =

— l’expansion ou la contraction de I'univers se fait de maniere isotrope.

(1.5)

En considérant cette métrique, et en supposant que le contenu de l'univers peut

étre modélisé par un fluide parfait, c’est a dire dont le tenseur énergie-impulsion vaut

p 0 0 0
o =p 0 0
Tw=lo o - o] (1.6)

0 0 0 -—p
avec p la densité d’énergie du fluide, et p sa pression, I’équation d’Einstein se résume

alors aux équations

N
a 8tG k
. = 5, 1.
<> . (L.7)
a AnG
P —T(P+3p)- (1.8)

A ces deux équations, on peut ajouter une équation de continuité
) a
p+3-_(p+p)=0. (1.9)

Ces trois équations sont appelées équations de Friedmann et déterminent 1’évolution

temporelle du facteur d’échelle a et du fluide cosmologique (p, p).

1. Méme si, selon le coté de I’Atlantique ou 'on se trouve, on entendra parfois parler de métrique

Friedmann-Lemaitre ou de métrique Robertson-Walker.
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1.3 Vers la théorie du Big-Bang

1.3 Vers la théorie du Big-Bang

1.3.1 ”L’hypothese de ’atome primitif”

A partir des bases théoriques décrivant un univers en expansion exposées ci-dessus,
Lemaitre, au cours des années 30, a développé sa théorie de 1" atome primitif” (Lemaitre,
1946). Si 'univers est en expansion, cela signifie qu’il a connu, dans le passé une phase
ou sa densité était extrémement élevée. Lemaitre propose I'idée d’un « atome primi-
tif >, constitué de protons, électrons et particules «, instable, et dont la désintégration
aurait engendré une phase d’expansion et donné naissance a ’ensemble des particules

observées aujourd’hui.

Ce modele, embryon de la théorie moderne du Big-Bang, est cependant loin de
faire 'unanimité. Lemaitre, durant sa carriere scientifique, s’est heurté a une certaine
indifférence et son importance dans le développement de la cosmologie moderne a long-
temps été négligée, pous plusieurs raisons. L’une de ces raisons est qu’une partie de ses
travaux ont été rédigés en frangais (Lemaitre étant belge), et publiée dans des revues
peu prestigieuses ; on a notamment déja évoquée son implication dans la découverte de

la loi de Hubble, mentionnée des 1927 mais traduite en anglais en 1931.

Sa qualité de théologien (Lemaitre était un abbé) lui a aussi causé du tort, ses
détracteurs ne manquant pas de remarquer que la présence d’une origine de 1'univers
dans sa théorie laisse astucieusement une place vacante pour un < créateur >. S’il est
vrai que ’église a, une fois n’est pas coutume, été particulierement prompte a accepter
cette théorie scientifique, le proces d’intention fait a Lemaitre semble peu pertinent,

tant il s’est efforcé de séparer sa carriere scientifique de ses convictions spirituelles.

1.3.2 Nucléosyntheése primordiale

Il faudra attendre les années 40 pour voir d’autres physiciens apporter une contri-
bution majeure au développement de la théorie du Big-Bang. C’est notamment le cas
de Gamow, qui se penche sur la question de 'origine des éléments chimiques présents
dans 'univers. Son céleébre article <« Expanding Universe and the Origin of Elements >

(Gamow, |1946|) commence de la maniére suivante :
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1. HISTOIRE DE LA COSMOLOGIE MODERNE

The Origin of Chemical Elements

R. A. ALPHER*
Applied Physics Laboratory, The Johns Hopkins University,
Silver Spring, Maryland
AND
H. BETHE
Cornell University, Ithaca, New York
AND
G. Gamow
The George Washington University, Washington, D. C.
February 18, 1948

More detailed studies of Egs. (1) leading to the observed
curve and di ion of further

will be published by one of us (R. A. Alpher) in due o 1.

course.

Log of relative abundance
Atomic weight

Figure 1.3: Extraits de Uarticle original de|Alpher et al.| (1948) prédisant ’abondance des

éléments.

71l est génémlementlﬂ accepté que les abondances relatives de différents
éléments chimiques ont été déterminées par les conditions physiques de
lunivers durant les premiers moments de son expansion, quand la température
et la densité étaient suffisamment élevées pour assurer des taux de réaction

non-négligeables pour la lumicre et les noyaux lourds.”

Si article ne contient pas de prédiction quantitative de I’abondances des éléments,
Gamow se place explicitement dans le cadre décrit par Lemaitre. Deux ans plus tard,
il publie avec son étudiant Alpher (et 'un de ses collegues, BetheE[), une prédiction
de I'abondance des éléments chimiques produits dans I'univers primordial en fonction
du numéro atomique en excellent accord avec les observations de 1’époque (Alpher
et al|(1948), cf. ﬁgure. Alpher publiera dans les années suivantes, notamment avec
Herman, plusieurs autres articles pour affiner ces prédictions, en incluant jusqu’a 28
réactions nucléaires impliquant les atomes dont le nombre de masse pouvait aller jusqu’a
7 (les éléments plus lourds ne pouvant étre formés, faute de noyaux intermédiaires
stables).

Cette théorie, la nucléosynthése primordiale, s’oppose a celle qui prédit la synthése

des éléments dans les étoiles. L’abondance relative des éléments observée dans ’'univers

1. 11 conviendrait peut-étre de tempérer un peu cette affirmation a une époque ou la théorie du

Big-Bang est encore tres discutée.
2. Dont le nom fut ajouté a I'initiative de Gamow uniquement dans le but reconstituer le début de

Palphabet grec : Alpher («), Bethe (8), Gamow (7).
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1.3 Vers la théorie du Big-Bang

se prononce clairement en faveur de la nucléosynthése primordiale. Un calcul relative-
ment trivial, uniquement fondée sur 1’évolution de la température, I’abondance relative
de protons et de neutrons dans 'univers primordial, et I’énergie de liaison des noyaux
légers permet de prédire la présence de 75 % d’H et de 25 % d’He, quantités tres proches
de ce que ’on observe, et difficilement reproductible dans le cadre de la nucléosynthese

stellaire.

1.3.3 Le rayonnement fossile

Les contributions de Gamow et Alpher a I’établissement de la théorie du Big-Bang
ne s’arrétent pas a la prédiction de 'abondance des éléments chimiques dans I'univers.
Le cadre dans lequel la nucléosynthese primordial s’est produit est celui d’'un plasma
chaud dans lequel cohabitent les photons, les atomes et les électrons, en interaction
permanente. Lorsque la température diminue suffisamment, les photons cessent d’in-
teragir et on devrait pouvoir observer la trace de ce gaz de photons thermalisé, refroidi
par Iexpansion de l'univers. Alpher et Herman (1948) prédisent son existence et sa
température actuelle : ~ 5 K. Ils affineront cette prédiction dans une série d’article les

années suivantes.

La présentation faite ici de la théorie du Big-Bang en construction pourrait laisser
croire a un certain consensus. C’est tres loin d’étre le cas, et de nombreuses réserves
existent a I’époque, le modele dit de steady-state, présentant un univers globalement sta-
tique, mais o1 une création perpétuelle de matiere mime une expansion locale, proposé
entre autres par Hoyle, étant au moins aussi populaire parmi la communauté cosmolo-
gique. Ces réserves sont d’ailleurs loin d’étre toutes infondées. Quid en effet de I'age de
I'univers, par exemple, dont I’estimation dans le cadre du modele de Lemaitre se révele
étre inférieur a I’age estimé de la Terre 7 Cette estimation était fondée sur la mesure du
parametre de Hubble Hy, I’age approximatif de I'univers étant alors donné par H L
Cette mesure, longtemps surestimée, a mis un frein considérable a ’acceptation de la

théorie du Big-Bang, comme en atteste la remarque de Bondji| (1960)) :

73t is not easy to appreciate now the extent to which for more than fifteen
years all work in cosmology was affected and indeed oppressed by [its] short

value”.
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1. HISTOIRE DE LA COSMOLOGIE MODERNE

Et que faire de la constante cosmologique, introduite puis retirée par Einstein, dont il
dit lui méme (Einstein et al., 1945) qu’elle est "une complication de la théorie, qui en
réduit sérieusement sa simplicité logique” ?

Toujours est-il que c’est aussi a cette période que le terme de Big-Bang fut introduit,
par Hoyle, au cours d’une émission radiophonique de la BBC, en 1948, pour décrire les
modeles d’univers en expansion. Ce terme, depuis adopté par les partisans de la théorie,
reflete pourtant assez mal le modele proposé, renvoyant dans l’'imaginaire populaire &
une explosion initiale créatrice de 'univers. Il sera ici employé uniquement pour désigner
une famille de modeles d’univers, décrivant un univers en expansion ayant connu dans

le passé une phase dense et chaude.

1.4 La découverte du rayonnement fossile

La découverte fortuite d’'un excés de rayonnement, d’une température de 3.5 =+
1 K, par |Penzias & Wilson| (1965)), interprété par Dicke et al| (1965) comme étant
le rayonnement fossile prédit par Alpher et Herman, est une histoire que 'on aime a
raconter pour montrer le caractere facétieux de la recherche, et I'intérét de chercher, sans
toujours savoir ce que ’on cherche. Cette histoire est évidemment bien plus complexe
que cela, et on essaiera ici de rappeller quelques événements important ayant précédé

cette découverte.

1.4.1 Etude du rayonnement centimétrique au cours des années 50-60

La recherche active d’un rayonnement fossile était loin d’étre un test cosmologique
privilégié durant les années 50, notamment par rapport aux tests concernant I’abon-
dance des éléments chimiques (créés dans I'univers primordial pour les éléments légers,
puis dans les étoiles pour les éléments plus lourds dans le cadre de la théorie du Big-
Bang, uniquement dans les étoiles dans la théorie steady-state), ou les propriétés des
galaxies (dans le modele steady-state, les galaxies proches de nous sont jeunes, car
proches de leur lieu de création, et sont d’autant plus vieilles que ’on regarde loin).

On retrouve néanmoins une contrainte sur la température d’'un rayonement cos-
mique des 1946 (Dicke]) : Ty < 20 K pour des longueurs d’ondes de 1-1.5 cm. On peut
aussi citer la mesure de Tanaka & Kakinumal(1953), effectuée en 1951 4 8 cm : Ty < 5 K.

Tanaka déclarera en 1979
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1.4 La découverte du rayonnement fossile

”I understand that 0-5 K and 3.5+ 1 K are completely different values and
meanings. However, had someone like Gamow or Dicke notified us of the
significance of our measurement, it would not have taken us 14 years. This

is a bit of regret.”

D’autres mesures de ce type ont été réalisées dans les années 50 (voir Peebles et al.

(2009) pour une liste plus compléte).

L’ensemble de ces mesures n’avait pas pour but de détecter le rayonnement fossile,
mais s’insérait dans le cadre de recherches sur la transmission du rayonnement cen-
timétrique dans ’atmospheére, domaine extremement porteur a I’époque. Leur mention
ici n’a pas pour but de minimiser la découverte de Penzias et Wilson, mais de montrer
la continuité de la recherche et du progres technique ayant permis d’aboutir a cette

découverte.

1.4.2 Transitions moléculaires

Un autre domaine de recherche lié a la découverte du rayonnement fossile est I’étude
des transitions entre les états d’excitation des molécules interstellaires. Si ’on considere
une molécule possédant deux états d’excitation 1 et 2 baignées dans un rayonnement
thermalisé de température T, le rapport entre le nombre de molécules dans ces deux
états est donné par

M _ e~ (B=B)/KT (1.10)

n2
Ainsi, mesurer les rapports d’état nous fournit directement la température du bain de
: , ) .
photons. Evidemment, cette mesure est plus complexe qu’elle en a ’air, les transitions
entre les états d’énergie pouvant étre causées par des interactions avec d’autres parti-
cules que les photons du CMB, mais en choisissant bien les molécules a observer, en

l'occurence des molécules de cyanure CN, McKellar| (1941) détermine une température
T~23K. (1.11)

Cette mesure n’est néanmoins par prise au sérieux, étant donné les incertitudes associées

au modele et a la mesure.
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1. HISTOIRE DE LA COSMOLOGIE MODERNE

A MEASUREMENT OF EXCESS ANTENNA TEMPERATURE COSMIC BLACK-BODY RADIATION*
AT 4080 Mc/s

We are grateful to R. H. Dicke and his associates for fruitful discussions of their re- We deeply appreciate the helpfulness of Drs. Penzias and Wilson of the Bell Telephone
sults prior to publication. We also wish to acknowledge with thanks the useful comments Laboratories, Crawford Hill, Holmdel, New Jersey, in discussing with us the result of
and advice of A. B. Crawford, D. C. Hogg, and E. A. Ohm in connection with the their measurements and in showing us their receiving system. We are also grateful for
problems associated with this measurement. several helpful suggestions of Professor J. A. Wheeler.

R. H. Dicke
P. ]. E. PEEBLES
P.G. RorL
A. PENzIAS D. T, WILKINSON
W. WiLson . !Mw 7, 1‘1"’5
PALMER PHYSICAL LABORATORY
May 13, 1965 PRINCETON, NEW JERSEY
BEeLL TELEPHONE LABORATORIES, INC
Crawrorp Hirt, HoLuoer, New JERsEY

Figure 1.4: Extraits des articles de|Penzias & Wilson (1965) et |Dicke et al| (1965]) an-

noncant la découverte du rayonnement fossile.

1.4.3 Les années 60

En dépit des observations mentionnées ci-dessus, il faudra attendre le milieu des
années 60 pour enfin détecter significativement le rayonnement fossile. Les raisons a
cela sont multiples. Si les faits analysés a la lumiere de la postérité semblent suggérer
qu’'une découverte plus rapide était possible, il ne faut pas omettre le contexte de
I’époque. Pour aboutir a cette découverte, il aura fallu que les contextes théoriques
et technologiques soient favorables. En effet, on a vu les progres techniques réalisées
dans le domaine centimétrique au cours des années 50, et le début des années 60 verra
le retour d’un certain intérét pour les modeles de Big-Bang (par exemple en URSS,
autour de Zel’dovich), et donc la recherche active du rayonnement fossile, en particulier
a Princeton, autour de Dicke, Peebles, Roll et Wilkinson.

Ainsi, lorsque Penzias et Wilson observent et peinent & comprendre 'origine d’un
exces de rayonnement, équivalent a une température 3.5+ 1 K, le groupe de Princeton,
qui lui recherchait ce rayonnement mais ne bénéficiait pas d’un instrument aussi abouti
que celui de Penzias et Wilson, comprend qu’il pourrait s’agir du rayonnement fossile.
Ils publient conjointement, dans Astrophysical Journal, deux articles pour annoncer la
mesure (Penzias & Wilson, |1965) et 'interprétation (Dicke et al.|1965) de la découverte

du rayonnement fossile (voir figure [1.4)).

1.5 L’acceptation du Big-Bang

La découverte du rayonnement fossile en 1965 est considéré comme le troisieme pilier

observationnel de la théorie du Big-Bang, avec le redshift des galaxies (Loi de Hubble)
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1.5 L’acceptation du Big-Bang

et ’'abondance des éléments légers dans 'univers (nucléosyntheése primordiale). Si cette
découverte ne constitue pas une preuve irréfutable de la théorie du Big-Bang, elle a
néanmoins convaincu une bonne partie de la communauté cosmologique et le modele

de Big-Bang est devenu le modele standard.

1.5.1 Le spectre de corps-noir

Il faudrait ajouter a la découverte du rayonnement fossile lui-méme ses caractéristiques,
notamment son spectre, comme évidence de la théorie du Big-Bang. En effet, dans le
cadre de la théorie de steady-state, on a vu que les éléments chimiques étaients produits
dans les étoiles. Au cours de ce processus, qui se rapporoche finalement des condi-
tions physiques de l'univers primordial, on peut aussi imaginer ’émission d’un bain
de photons qui emplirait 'univers. Néanmoins, seules les conditions de température et
d’homogénéité offertes par la théorie du Big-Bang permettent de prédire le spectre de
corps noir et ’homogénéité observée. La mesure du spectre du rayonnement fossile a
donc été un objectif majeur de la cosmologie a partir des années 70, et jusqu’a 'extra-
ordinaire mesure par U'instrument FIRAS de COBE au milieu des années 90E| (Fixsen
et al., 1996). La figure tirée de Finding the Big-Bang (Peebles et al., 2009) retrace

ces mesures sur pres de 40 ans.

1.5.2 Les fluctuations de température du rayonnement fossile

La seconde caractéristique du rayonnement fossile, outre son spectre de corps-noir,
est son homogénéité : sa température est la méme quelque soit la direction d’observa-
tion. Ce constat fondamental vient valider I’hypothese initiale d’homogénéité de I'uni-
vers sur laquelle repose la théorie du Big-Bang. Il pose néanmoins une question es-
sentielle : comment, a partir d'un univers homogene, les sur-densités de matiere que
I’on observe partout autour de nous (amas de galaxies, galaxies, étoiles, planetes, nous
méme ...) ont pu se former ?

Pour que de telles surdensités puissent se former, il est nécessaire qu’il y ait eu dans

I'univers primordial des inhomogénéités, aussi petites soient-elles, qui par interaction

1. La mesure du spectre semble redevenir un enjeu comsologique, pres de 20 ans aprées la mesure de
FIRAS, pour rechercher des infimes distortions spectrales dues & des injections d’énergie dans le fluide

primordial ; on pense par exemple au projet de mission PIXIE.
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Figure 1.5: Mesures du spectre du rayonnement fossile de 1965 a 2006. Ces figures sont tirées de Finding the Big-Bang E
E EvV p. 415-421 et regroupent les trés nombreuses mesures effectuées pendant 40 ans. Sur chacun de ces graphes, la ligne
horizontale pointillée représente la valuer obtenue par FIRAS. Parmi ces mesures, les points représentés par des carrés correspondent
aux mesures par transition moléculaire de CN; il est intéressant de remarquer la précision obtenue par cette méthode, nottamment

dans les années 90.
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COBE DMR (A-B)/2 MAPS

90 GHe 3.3 mm

12/89 - 12/90

Figure 1.6: Carte des anisotropies du rayonnement fossile mesurée par COBE-DMR.

(Smoot et al.|, |1992)

gravitationnelle aient été amplifiée jusqu’a aboutir & 'univers tel qu’on 'observe au-
jourd’hui. La détection d’un rayonnement fossile globalement homogene, évidence de la
théorie du Big-Bang, n’est donc que le commencement de la recherche en son sein de
petites fluctuations, sources des structures observées. Faire ici la liste des expériences
ayant cherché, détecté, puis mesuré ces fluctuations depuis les années 60 jusqu’a au-
jourd’hui, au sol, en ballon ou dans 'espace, serait bien trop long, je me contenterais
donc de renvoyer une fois de plus a 'ouvrage Finding the Big-Bang (p 487-509) pour

une description des expériences, des technologies utilisées et des résultats obtenus.

Je citerais uniquement ’expérience qui, la premiere, apres 30 ans de recherches
infructueuses, a détecté ces anisotropies : COBE-DMR (Smoot et al., 1992). La carte

des fluctuations qu’ils ont obtenue est représentée sur la figure [1.6

L’analyse statistique de ces cartes, et surtout de celles obtenues par les expériences
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qui ont suivis, procure aujourd’hui 'une des sondes observationnelles les plus puis-
santes en cosmologie, et a permis de faire entrer la cosmologie dans ce qu’on appelle
communément son ére de précision : la théorie du Big-Bang, et plus particulierement
le modele A-CDM |, qui fera 'objet du chapitre suivant, sont aujourd’hui admis par la
majorité de la communauté scientifique, et il s’agit maintenant d’en mesurer, avec une

grande précision, I’ensemble des parametres.

1.5.3 Contenu énergétique de 'univers

Avant d’entrer dans les détails du modele standard cosmolgique actuel, il me faut
évoquer brievement le contenu énergétique de 'univers, dont je me suis permis jusqu’ici
de ne pas parler. Dans le cadre de la métrique FLRW, on a vu que la dynamique du
facteur d’échelle était donnée par les équations de Friedmann, qui font intervenir la
densité d’énergie et la pression d’un fluide cosmique parfait, dont je n’ai pour I'instant
rien dit, et qu’en estimant le taux d’expansion de I'univers, on pouvait remonter a cette

densité d’énergie.

Matiére noire

Il se trouve que pour étre en accord avec les observations, le contenu énergétique
de l'univers ne peut se résumer a la matiere visible : on nommera la matiére restante
matiére noire, puisqu’elle nous est invisible.

L’existence de cette matiere noire est en fait postulée tres tot, par Zwicky| (1933),
pour expliquer la courbe de rotation des galaxies : il estime le profile radial de vitesse de
rotation des galaxies, et remarque que ce profil est en désaccord avec la masse visible.
La masse manquante, invisible, est la matiere noire. Je passerai rapidement sur I'histo-
rique de la matiére noire pour en arriver directement a la fin des années 70/début des
années 80. La nature de la matiere noire est encore mystérieuse est discutée, mais une
contribution baryonique est écartée. La matiere noire interagit principalement gravita-
tionnellement, et trés peu électromagnétiquement (d’ott ’absence de lumiere émise). La
formation des structures et ’amplitude des fluctuations du rayonnement fossile (ou, jus-
qu’aux années 90, les limites supérieures sur ces fluctuations) ont permis de contraindre
ses caractéristiques (matiere noire dite froide) et son abondance par rapport a la matiere

baryonique.
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1.5 L’acceptation du Big-Bang

Energie noire

A la fin des années 90, les mesures de la loi de Hubble sur les supernovae révelent
une accélération récente de ’expansion de 'univers (Perlmutter et al.,[1999; Riess et al.,
1998). Une telle acceleration n’est possible que pour une composante énergétique dont
I’équation d’état respecte la relation p/p < —1/3. On appelle énergie noire toute com-
posante respectant cette équation d’état. La combinaison des données supernovae et
des autres sondes observationnelles (en particulier le rayonnement fossile) permet au-
jourd’hui de contraindre 1’équation d’état de cette énergie noire autour d’une valeur
compatible avec une constante cosmologique p = —p (cf. figure .

Le role de la constante cosmologique au cours du développement de la cosmologie
moderne est intéressant : introduite par Einstein dans la relativité générale pour obte-
nir des solutions statiques, puis abandonnée face a I’évidence d’un univers en expansion
(mais néanmoins encombrante, puisque présente dans la théorie), et enfin ré-introduite
pour expliquer I'accélération de I’expansion. Sa nature fondamentale (énergie du vide ?)
comme sa valeur (étonnament petite, ne devenant dominante que dans 'univers tres

récent) continuent de poser beaucoup de questions.

Je concluerais ici cette breve histoire de la construction du modele standard cosmo-
logique, que je vais maintenant essayer de décrire de maniere un peu plus quantitative.
Il est évident que je n’ai pu présenter ici que des fragments de cette histoire, laissant
(parfois volontairement, parfois par ignorance) de coté des éléments sans doute essen-
tiels. Il me semble néanmoins que ces rappels permettent d’éclairer notre compréhension

de 'univers, et de mieux appréhender les enjeux actuels de la cosmologie.
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Cosmologists are often wrong,

but never in doubt.

Lev Landau

Le modele standard cosmologique

Ce chapitre ne se veut pas étre une description exhaustive du modele standard cos-
mologique actuel, mais plutot une synthese de ses éléments essentiels a la compréhension
du travail qui sera présenté dans cette these. Il accorde donc volontairement une place
majeure au rayonnement fossile et a la physique qui ’entoure, et néglige d’autres aspects
néanmoins essentiels de 1'histoire de 1'univers (je pense en particulier a la formation et
a I’évolution des structures, dont je parlerais uniquement dans le cadre de leur impact
sur le rayonnement fossile). De plus, je me contenterai de décrire le modele tel qu'il est
actuellement envisagé, ainsi que les observations qui le soutiennent, sans développer la
construction de ce modele, qui a été abordée de maniere qualitative et historique dans

le chapitre précédent.

2.1 Le modele A-CDM

2.1.1 Cadre général
Un univers homogene ...

Le modele A-CDM est un modeéle fondé sur la théorie du Big-Bang, en ce sens qu'’il
décrit un univers en expansion, qui a connu dans le passé une phase extrémement dense
et chaude. La métrique utilisée est la métrique FLRW, qui décrit un univers homogene
isotrope et qui possede deux inconnues : le facteur d’échelle et la courbure de I'univers.
L’équation d’Einstein appliquée a cette métrique donne les équations de Friedmann

décrivant la dynamique du facteur d’échelle. Cette dynamique dépend notamment du
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contenu de 'univers, que ’on peut décomposer en :

— rayonnement (photons et neutrinos), dont la contribution globale aujourd’hui est
négligeableﬂ

— matiere baryonique (£ ~ 5%),

— matiere noire froide, dont la nature est inconnue mais dont les effets gravita-
tionnels sont observés et les propriétés physiques relativement bien contraintes
(Qedm ~ 25%),

— énergie noire, responsable de ’accélération observée de 'expansion de 1'univers
mais dont la nature exacte est encore inconnue (25 ~ 70%).

Elle dépend aussi de la courbure de I'univers Qg , qui est nulle dans le modele A—CDMEI
On a aussi besoin d’'une condition aux limites décrivant I’expansion de 'univers; par
exemple le taux d’expansion actuel Hy.

On reviendra par la suite un peu plus en détail sur ces parametres, notamment sur

ceux décrivant le contenu énergétique de 'univers.

... Ou presque

Jusqu’a présent, on a considéré un univers homogene, ce qui n’est vrai que statisti-
quement, a grande échelle. Dans notre modele, les structures observées aujourd’hui sont
issues de fluctuations présentes dans le fluide cosmique primordiallﬂ ayant évoluées gra-
vitationnellement. Il est donc nécessaire de décrire ces fluctuations primordiales pour
compléter notre modele. On peut décomposer les fluctuations en fluctuations scalaires,
vectorielles et tensorielles. En théorie on devrait donc considérer trois spectres différents
pour décrire chaque type de fluctuation. Les modeles classiques prédisent néanmoins
une contribution négligeable des perturbations Vectorielleslﬂ Dans le cadre de A-CDM |

on suppose une dépendance spectrale en loi de puissance, qui peuvent étre décrit par

1. Dans le cas des photons, cette contibution est, en outre, mesurée directement avec une tres grande

précision via le rayonnement fossile.
2. On verra par la suite que cette hypothese est testée dans le cadre des extensions au modele

A-CDM et que les observations n’indiquent pas de déviation.
3. La question de la génération de ces fluctuations sera abordée dans partie consacrée a 'inflation

]

4. Les solutions a I’équation d’Euler pour les modes vectoriels décroissent trés rapidement ; voir par

exemple [Peter & Uzan| p. 254.
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2.1 Le modeéele A-CDM

une amplitude A, et un indice spectral n

P(k) = Ag, (:)n (2.1)

ou k est I’échelle des perturbations. On a donc a priori besoin de quatre parametres
pour décrire les fluctuations scalaires et tensorielle. En pratique, plutét que d’utiliser
directement les deux amplitudes et les deux indices spectraux, on utilise une amplitude

et un indice spectral pour les fluctuation scalaires,

Py(k) = As (:)n_l : (2.2)

le rapport des spectres tensoriels et scalaires

Py (ky)
= 2.3
r Ps (kf*) ? ( )
et l’indice spectral tensoriel )
dln P (k
= —" 2.4
T T ik (24)

Dans toutes ces définitions, k. est une échelle fixée par convention (généralement, on
choisit k. = 0.002 Mpc~!). On notera la différence de convention pour les indices
spectraux scalaires et tensoriels, puisque un spectre invariant d’échelle correspond res-
pectivement & ng = 1 et ny = 0.

On peut ajouter a cela d’autres parametres décrivant l'effet de ces structures dans
I'univers récent, par exemple la profondeur optique 7 et le redshift z. pour décrire la
ré-ionization (cf. section , ou le biais b qui décrit la différence de répartition entre

la matiere noire et la matiere baryonique.

Parametres cosmologiques

Globalement, le modele A-CDM peut étre décrit avec une douzaine de parametres,
qui permettent de donner une description relativement complete de notre compréhension
actuelle de I'univers, de son contenu, de son évolution et de 'origine de ses structures.
Certains d’entre eux sont néanmoins redondants (par example, I’équation de Friedmann
impose Q = 1—Qp — Qp — Qegm — ), ou mesurés avec suffisamment de précision pour
qu’on ne les considere plus comme des parametres libres du modele A-CDM (€, ;).
Il est aussi possible de construire des combinaisons de parametres qui correspondent

mieux a ce que 'on observe directement (par exemple la taille de 1'horizon sonore &
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la recombinaison dans le cadre du rayonnement fossile). Donner un unique jeu de pa-
rametre indépendants décrivant le modele A-CDM n’est donc pas forcément pertinent.

Le tableau [2.1] récapitule les parametres essentiels, ainsi que leurs valeurs.

2.1.2 Quelques remarques sur le contenu énergétique de 1’univers
Evolution dans le temps des densités d’énergie

Les différentes densités d’énergie présentes dans le modeles (rayonnement, matiere,
énergie noire) évoluent avec ’expansion de l'univers. Les parametres €); donnés plus
haut correspondent a la densité d’énergie de I'espece ¢ aujourd’hui. Si 'on veut la den-
sité d’énergie a un redshift z donné, il faut tenir compte du comportement de cette
espece durant I'expansion. La matiere subit une simple dilution et évolue donc pro-
portionnellement & a~3. Le rayonnement, en plus de cette dilution, est redshifté, et
évolue donc proportionnellement & a~*. La constante cosmologiqe, par définition, est

constante. On a donc :

Qr(z) = QT(]' + 2)47 (25)
Qa(z) = Q, (2.7)

et on peut tracer I’évolution de la contribution de chacune de ces quantités au cours
du temps (cf. figure [2.1]). L'univers primordial était dominé par le rayonnement, puis a
connu une longue période de domination de la matiere avant d’entrer récemment dans

la période de domination de I'énergie noire.E|

Matiére noire

Comme son nom l'indique, la matiere noire de A-CDM est froide, c’est a dire
qu’elle était non-relativiste au début du processus de formation des galaxies. Cette
caractéristique de la matiere noire est imposée par 'amplitude des fluctuations du
rayonnement fossile et par la formation des grandes structures selon un scénario de

type Bottom-Up, dans lequel les petites structures se forment d’abord avant de s’agréger

1. Le fait que nous vivions si proche de cette transition matiere/énergie noire souleve d’ailleurs

quelques questions, voir suspicions, que nous aborderons un peu plus tard.
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2. LE MODELE STANDARD COSMOLOGIQUE

log() P - = Rayonnement xa*

== Matiere oca®

Energie noire oconst
Total

Figure 2.1: Fvolution des densités d’énergie en fonction du facteur d’échelle.

pour former de plus grosses structures.lﬂ Cette matiére noire interagit principalement
gravitationnellement. En particulier, son interaction électromagnétique avec la matiere
ordinaire, et avec elle-méme est tres faible, ce qui explique qu’elle n’émette pas de

lumiére.

Energie noire

L’accélération de I'expansion de I'univers suggere la présence d’une énergie noire,
de pression négative (on doit avoir p < —p/3 pour garantir ’accélération de I’expansion
d’apres les équations de Friedmann). Le modele A-CDM fait intervenir une énergie noire
d’équation d’état p = —p constante au cours du temps : la constante cosmologique
A. La nature et origine de cette constante cosmologique posent un certain nombre
de questions, mais elle reste néanmoins la meilleure fagon d’expliquer I’ensemble des

observations cosmologiques actuelles.

1. Dans le cas de la matiére noire chaude, relativiste (par exemple des neutrinos), le Free-Streaming
empeche la formation de structures en deca d’une certaine échelle; typiquement ’ordre de grandeur
d’un super-amas de galaxies. La présence de structures plus petites aujourd’hui est alors expliquée par

une fragmentation des grandes structures initiales, on parle dans ce cas de scénario Top-Down.
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2.2 Inflation

Neutrinos

Dans le modele A-CDM |, 'impact des neutrinos n’est pas un effet de premier ordre,
et on fait donc des hypotheéses sur leurs propriétés plutot que de les laisser comme
parametres libres du modele. Le nombre effectif d’especes de neutrinoslﬂ Neg vaut
3.046, prédit par le modele standard de la physique des particules, et on considere des

neutrinos sans masse.

2.2 Inflation

Si I'inflation ne fait pas partie du modele A-CDM & proprement parler, on a besoin
de mécanismes permettant de fixer les conditions initiales des perturbations présentes,
et l'inflation est le modéleﬂ généralement utilisé et associé a A-CDM pour expliquer
les observations. On se contentera ici de rappeler quelques notions importantes sur
I'inflation et ses prédictions observables. Pour plus de détails, on pourra se repporter

aux excellentes notes de cours de Baumann| (2011)) ou Langlois| (2010)).

2.2.1 Motivations

Guthl (1981) introduit le concept d’inflation pour résoudre deux problemes de la

théorie du Big-Bang de I’époque :

— le probleme de l’horizon : le temps disponible avant ’émission du rayonnement
fossile est trop court pour que le fluide cosmique ait eu le temps de s’homégénéiser
sur les échelles de distances observées ;

— le probléeme de la platitude : la densité totale de 'univers aujourd’hui est proche
de la densité critique (Guth estime 0.01 < © < 10). Deux possibilités s’offrent a
nous ; soir 2 = 0, et il faut comprendre pourquoi, soit 2 # 0, et il est étonnant
que nous vivions exactement a I’époque ou la densité totale est si proche de la
densité critique.

La réponse que Guth apporte a ces deux probléemes est la suivante : I'univers primordial

aurait connue une phase d’expansion accelerée, qui permet a la fois d’augmenter la taille

1. On parle de nombre effectif d’espece de neutrinos car il englobe en fait toutes les especes relati-
vistes qui pourraient contribuer, et plus généralement tout ce qui pourrait affecter le taux d’expansion

dans la période de domination du rayonnement.
2. On devrait plutot parler de famille de modeles pour parler de I'inflation.
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2. LE MODELE STANDARD COSMOLOGIQUE

de I’horizon causal au moment de 1’émission du rayonnement fossile (et donc d’expliquer
son homogénéité), et de diluer la courbure, expliquant sa faible valeur aujourd’hui.

L’introduction de ce scénario d’inflation a ensuite permis de répondre a d’autres
questions qui se posent dans cadre du modele A-CDM : quelle est 'origine des fluc-
tuations observées 7 Pourquoi n’observe-t’on pas de défauts topologiques, comme les
monopoles ?

Les théories d’inflations reposent donc sur certaines faiblesses du modele A-CDM aux-
quelles elles proposent des solutions séduisantes. Il n’y a néanmoins aujourd’hui aucune
preuve que 'univers ait subi une phase d’inflation, et il existe un nombre considérable
de variantes a la théorie originellement proposée par Guth (raison pour laquelle je par-
lerai parfois de familles de modeles). Je resterai ici dans des considérations générales et

ne présenterai que les concepts les plus généralement admis.

2.2.2 Conditions générales

L’inflation étant une période d’expansion accelérée, elle doit avant tout satisfaire a

la condition
d?a
dt

Cette condition peut étre réécrite sous la forme

> 0. (2.8)

H
~ 2 <L (2.9)

ce qui nous ameéne naturellement & définir le parametre €
€= —— (2.10)

dont la valeur doit étre strictement inférieure a 1 pour que 'inflation puisse se produire.

Pour que l'inflation permette de répondre aux problémes cosmologiques (platitude,
homogénéité ...), il faut qu’elle dure suffisamment longtemps. On quantifie généralement
cette durée a ’aide d’une quantité appellée nombre d’e-folds N définie par N = Hdt =
dIna. On peut alors définir le parametre 1 qui caractérise les variations de 7, et donc

le temps que dure l'inflation :
€ dlne

~ He dN

Pour |n| < 1, les variations de € par e-fold sont faibles et I'inflation perdure. En pratique,

n (2.11)

on a besoin d’une durée de I'ordre de 40 a 60 e-folds.
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2.2 Inflation

Figure 2.2: Potentiel d’un champ scalaire en régime de roulement lent. Lorsque le champ
est dans la zone < plate > du potentiel, ['univers subit une expansion accelérée, puis lorsque
le champ arrive dans le puit du potentiel, il oscille et se désintégre pour former les particules

du modéle standard.

2.2.3 Slow-Roll

Dans les modeles les plus simples d’inflation, on considere un unique champ scalaire
® en roulement lent (slow-roll) dans un potentiel V(®) (cf. figure 2.2). Pour un tel

champ, on peut écrire sa pression et sa densité d’énergie sous la forme :

pp = (};—i—V(@), (2.12)
pe = qj—V((I)). (2.13)

On voit que dans les conditions de roulement lent ( ®2/2 < V(®) ), ie. lorsque le
champ est dans la partie plate du potentiel, on a bien
pe _ 4 (2.14)
Po
ce qui correspond a une phase d’expansion accelérée.
L’évolution dans le temps du champ d’inflation est donné par ’équation de Klein-

Gordon, et on peut montrer que dans ces conditions, les parametres (e,7n) s’écrivent

sous la forme

M2 I\ 2
e = 2’”’(“//) : (2.15)
V/l
Il = M5l|v‘7 (2.16)
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ou M, est la masse de Planck, et satisfont aux conditions

e < 1, (2.17)
| < L (2.18)

On rappelle que cette condition sur €, d’apres sa définition, revient a dire que H est
constant durant cette période, ce qui impose pour le facteur d’échelle une évolution
exponentielle

a(t) o< exp(Ht). (2.19)

2.2.4 Reheating

D’apres la figure la phase de slow-roll se termine lorsque le champ « tombe >
dans la partie pentue du potentiel (son énergie cinétique devient dominante par rapport
a son énergie potentielle), ce qui permet a la fois de mettre un terme a la phase d’ex-
pansion accelerée, et d’offrir un processus de création des particules que I'on observe
dans l'univers. En effet, en tombant dans le potentiel, le champ oscille autour du mi-
nimum, et se désintegre pour former les particules du modele standard des particules.
Cette création de particule dépend du couplage du champ d’inflation avec les champs
du modele standard. Dans le cas d’un unique champ scalaire, toutes les particules sont
créées dans des proportions équivalentes, on parle alors de perturbations adiabatiques,
alors que dans des scénarios d’inflation & plusieurs champs, la proportion de chaque
espece peut varier en fonction de ’amplitude locale de chacun des champs (on parle de

perturbations isocourbes).

2.2.5 Perturbations

Outre les problemes de platitude et d’homogénéité, I'inflation permet aussi de
résoudre le probleme de la présence de perturbations dans le fluide cosmique, en conver-
tissant les fluctuations quantiques en fluctuations classiques. On vient de voir que la
présence d’un champ d’inflaton en régime de roulement lent produit une phase d’expan-
sion accelérée. Ce champ, quantique, possede naturellement des fluctuations spatiales,
ce qui implique qu’une région de I'espace va subir une période d’inflation légerement
différente de la région voisine. Les fluctuations quantiques locales du champ d’infla-
ton lui-méme vont donc étre imprimées classiquement dans le fluide cosmique durant

I’inflation.
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5
rd

_ Horizon
(at) " Inflation Post-inflation

Echelle comobile

Sub-horizon Super-horizon Sub-horizon 1

Entree Sortie
k=aH k=aH

log(a)

Figure 2.3: Durant lUinflation, la taille comobile de ’horizon décroit, et une perturba-
tions d’échelle k sort de l’horizon pour k = aH ; elle est alors gelée et n’évolue plus. Une
fois Uinflation terminée, l’horizon re-croit et les perturbations ressortent de [’horizon, et

commencent a évoluer.

L’inflation permet aussi de faire des prédictions sur la forme du spectre des per-
turbations produites. On peut montrer (Baumann| (2011)), § 2.4) que dans le cas d’une
inflation qui ne dure pas éternellement (inflation quasi-De Sitter), le développement au

premier ordre des parametres (e,7) de I'indice spectral scalaire s’écrit
ng—1=-2—n. (2.20)

Autrement dit, pour l'inflation « standard >, ng devrait étre légérement inférieur a 1.
On peut essayer de comprendre cela de la facon suivante. Pour une échelle £ donnée,
Pamplitude est fixée au moment ou la perturbation sort de ’horizon et est gelée (lorsque
k = aH), et elle est proportionelle & H2. Dans le cas ott H est effectivement constant
(inflation éternelle), on a donc un spectre invariant d’échelle. Dans le cas ou I'inflation
se termine, H n’est en fait plus constant lorsque l'on sort du régime de slow-roll,
il diminue. Les derniéres échelles a sortir de I'horizon (les plus petites, qui ont les
plus grandes valeurs de k) < voient » donc un H comparativement plus faible que
celui qu’elles auraient < vues > dans le cas d’une inflation éternelle. Leur amplitude,

proportionnelle & H? est donc plus faible, et le spectre doit donc prévoir un déficit de
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2. LE MODELE STANDARD COSMOLOGIQUE

puissance a grand k. Cette déviation par rapport & un spectre invariant d’échelle est
une prédiction importante de I'inflation dont on reparlera dans la partie consacrée aux
observations.

Revenons maintenant a la forme des spectres eux-mémes. Dans l'inflation que nous
venons de décrire, on peut écrire (voir par exemple la theése de S. Renaux-Petel) les

spectres scalaires et tensoriels sous la forme

1 H?
8mee M P
2 H?
Pk) = =7 ; (2.22)
My an
ce qui nous donne pour le rapport tenseur-scalaire 1’expression
r = 16e. (2.23)

De la méme maniere que pour les perturbations scalaires, on peut aussi développer

I'indice spectral tensoriel au premier ordre des parametres (€,7) et on obtient
ng = —2e. (2.24)
Enfin, on utilise souvent pour r la normalisation
V4 = 1.06 x 10'GeV ((;()1)1/4 (2.25)

qui permet de relier directement ’amplitude relative des perturbations tensorielles et

scalaires a 1’échelle d’énergie de I'inflation V.

En résumé

Pour récapituler, les modeles d’inflation <« standard > offrent un mécanisme provo-
quant une expansion accélérée permettant de résoudre un certain nombre de problemes
du modele A-CDM (platitude de l'univers, homogénéité) ainsi que la génération de
perturbations dans le fluide cosmique. Ces perturbations peuvent se décomposer en
perturbations scalaires et tensorielles décrites par des lois de puissances. Pour les pertur-
bations scalaires, cette loi de puissance possede un indice spectral légerement différent
d’une loi invariante d’échelle en raison de la durée limitée de I'inflation, avec un déficit
de puissance aux plus petites échelles. L’amplitude des perturbations tensorielles quant

a elle est directement reliée a 1’échelle d’énergie de I'inflation.
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2.3 Au-dela du modéle standard

2.3 Au-dela du modele standard

En dépit de ’excellent accord du modele avec la majorité des observations cos-
mologiques, A-CDM ne permet pas d’expliquer tous les phénomenes observés. Il est
important de questionner ce modele, que ce soit en y envisageant des extensions, ou en

testant ses hypotheses fondatrices et son cadre général.

2.3.1 Extensions de A-CDM

Les extensions du modeéle A-CDM usuellement testées sont les suivantes :
— Géométrie de 'univers : la courbure de I'univers peut étre non nulle € # 0.

— Neutrinos : on laisse libre le nombre d’especes de neutrinos (Neg # 3.046) et leur

masse (> m, # 0).
— Perturbations : 'indice spectral scalaire peut dépendre de 1’échelle (dns/dInk #
0).

- E’nergie noire : on considére pour ’énergie noire d’autres solutions qu'une constante
cosmologique (w # —1).
— Nucléosynthese primordiale : 'abondance d’Hydrogene (Y},) est mesurée.
Chacune de ces contraintes peut étre relachée individuellement ou colletivement. Les
laisser libres par défaut n’est néanmoins pas forcément pertinent en raison des dégénerescences
qui peuvent exister entre ces parametres et ceux de bases de A-CDM d’une part, et de

la précision de leur mesure indépendante ou de leur prédiction théorique d’autre part.

2.3.2 Défaults et alternatives du modele A-CDM

Les extensions de A-CDM décrites ci-dessus ne sont néanmoins que des adaptations
a la marge du modele, qui ne remettent pas en cause ses fondations. Il existe aussi de
nombreuses propositions d’alternatives au modele standard pour essayer d’expliquer les
observations en désaccord, ou simplement pour proposer une explication plus < simple >
aux observations. S’il est important de considérer et de tester ces alternatives, il faut
garder en mémoire que le modele standard, malgré ses défauts, est actuellement le seul
modele cohérent permettant d’expliquer la grande majorité des observations faites en
utilisant différentes sondes. Dans ce paragraphe, on essaiera de lister quelque uns des
phénomenes inexpliqués dans le cadre A-CDM ou pour lesquels d’autres explications

sont proposées.
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2. LE MODELE STANDARD COSMOLOGIQUE

Abondance des éléments

Le premier probléme concerne la prédiction de ’abondance des éléments léger par la
nucléosynthese primordial. Si ’accord avec les mesures pour ’abondance d’hydrogene,
de deutérium et d’hélium est excellent, la quantité de lithium-7 observée est sensible-
ment plus faible que la prédiction. La mesure de ’abondance primordiale de "Li n’est
néanmoins pas aisée, et une explication du déficit mesurée pourrait étre sa combus-
tion dans les étoiles. Ce désaccord n’est généralement pas considéré comme un danger
réel pour A-CDM , en raison de la précision des prédictions de I’'abondance des autres
éléments légers, et du manque de connaissance de 1’évolution de I’abondance de 7Li au

cours du temps, et donc de la mesure de son abondance primordiale.

Gravitation a petite échelle

Un désaccord plus génant pour A-CDM concerne les observations aux plus petites
échelles. On peut citer par exemple la vitesse de 'onde de choc dans le bullet clus-
terﬂ (Lee & Komatsu, 2010), le nombre de galaxies satellites locales (Kravtsov et al.,
2004]), la relation Tully—FischerH ou encore le profil de densité au centre des galaxies.
Tous ces exemples montrent un désaccord entre les observations et les prédictions.
Néanmoins, ces prédictions relevent de simulations numériques dans lesquelles les ap-
proximations faites pour pouvoir traiter le probleme, éminemment complexe (dyna-
mique a N-corps, hydrodynamique ...), restent incertaines. Il semble donc prématuré
d’attribuer ces désaccords au modele A-CDM plutét qu’aux simulations elles mémes.
Cela étant, certaines théories proposent de modifier la gravité aux petites échelles
pour expliquer plus naturellement ces observations. On pense notamment aux théories
MONDEL introduites dans les années 80 qui proposent une alternative a la matiere
noire et permettent d’expliquer certaines observations a petite échelle. Leur incapacité
a expliquer la physique aux plus grandes échelles, ainsi que le manque de fondement
théorique, n’en font néanmoins pas des alternatives favorisées a la matiere noire du

modele A-CDM .

1. qui se trouve paradoxalement étre aussi I'une des meilleures preuve de I’existence de la matiere

noire ...
2. Relation entre la luminosité intrinseque des galaxies et la vitesse de rotation de leurs étoiles (Tully

& Fisher| |1977)
3. MOdified Newtonian Dynamics
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Accélération de 'univers et énergie noire

L’accéleration de I'expansion de I'univers mesurée & partir de I’observation des su-
pernovae la est attribuée, dans A-CDM , a la présence d’une énergie noire sous la forme
d’une constante cosmologique. On a vu qu’on pouvait envisager une forme d’énergie
noire qui n’est pas une constante cosmologique (w # —1, éventuellement variable dans
le temps), mais il n’en reste pas moins que la nature de cette énergie reste mystérieuse
et pose des problemes de ﬁne-tuninglﬂ La plupart des explications alternatives a la
présence d’énergie noire remettent en cause I'une (ou plusieurs) des hypotheses fonda-
mentales du modele A-CDM comme la relativité générale ou ’homogénéité de I'univers.

La relativité générale, bien que testée a un niveau de précision inégalé localement (&
I’échelle du systeéme solaire), peut (et doit) étre questionnée. La présence d’une énrgie
noire pour expliquer ’accéleration de 'univers est nécessaire dans le cadre de la relati-
vité générale mais on peut imaginer des modifications de la gravité qui permettraient
d’expliquer 'accélération de 'univers, en méme temps que certains des problemes a
petite échelle mentionnés plus haut. Etant donné le nombre d’observations en accord
avec la relativité générale, il est intéressant de noter qu'une théorie de la gravité autre
que la relativité se doit d’en étre tres proche. La plupart des tentatives de modification
de la gravité se heurtent & des problemes de stabilité, et il n’existe pas encore de théorie
candidate permettant a la fois d’expliquer les observations en accord avec la relativité
générale, et celles en désaccord.

On peut aussi s’intéresser a I’hypothese d’homogénéité de 'univers. La metrique
FLRW, dans laquelle on développe le modele, suppose un univers homogene pour cal-
culer son évolution. On perturbe ensuite cette métrique pour tenir compte de la présence
des inhomogénéités que ’on observe, mais la dynamique globale de 'univers reste celle

d’un univers homogene. Dans ’équation d’Einstein
G = 8rGTy,, (2.26)

le terme géométrique G, est une fonction de la métrique g,,,, en tout point de 'espace.

Supposer un univers homogene permet de moyenner spatialement our étudier son
pPp p Y 1% Guv P

évolution, avant de considérer des perturbations autour de cette univers homogene.

Or ce que l'on devrait faire, mais qui n’est techniquement pas possible, c’est faire

1. Que faire de ’énergie du vide ? Est-ce une coincidence que nous vivions si proche de la transition

entre un univers dominé par la matiére et la domination de I’énergie noire ?
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évoluer I'univers inhomogene, avant éventuellement de moyenner spatialement si ’on
ne s’intéresse qu’aux grandes échelles. Autrement dit, on suppose dans A-CDM que
moyenne spatiale et évolution temporelle commutent, ce qui n’est généralement pas
vrai. Ce constat est a ’origine des théories dites de backreaction, introduites par|Buchert
(2000)), dans lesquelles le terme provenant de cette opération de commutation peut pro-
voquer, sous certaines conditions, une accéleration de ’expansion. En pratique, méme
si 'idée est séduisante, le calcul exact de ce terme se releve extremement compliqué
et les estimations actuelles de son amplitude sont tres loin d’expliquer 1’accéleration
observée.

On peut aussi considérer un univers inhomogene, ou ’on serait, par exemple, situés
dans une bulle de vide. La métrique que I'on doit considérer alors n’est plus la métrique
FLRW mais la métrique Lemaitre-Tolman-Bondi (LTB), et on peut montrer qu’une telle
configuration peut, dans une certaine mesure, reproduire une apparente accéleration de
l’expansionﬂ Cette idée nécessite néanmoins un niveau de fine-tuning (notamment par
rapport a notre position dans le vide, et a la taille du vide) qui ne joue pas en sa faveur.

Une autre approche, toujours fondée sur l'inhomogénéité de l'univers, remet en
cause notre interprétation de la propagation des photons dans un univers inhomogene.
Ce n’est pas la relativité générale qui est incorrecte, ce sont les approximations que
nous appliquons pour calculer la propagation des photons qui sont inexactes, et les
effets des inhomogénéités sur cette propagation miment une accéleration de I'univers si
on interprete les observations dans le cadre de A-CDM (Réasanen, 2009, [2010).

Aussi séduisantes soient ces propositions d’un point de vue théorique, il est impor-
tant de garder en mémoire qu’aucune d’entre elle n’est actuellement capable de prédire

les observations actuelles avec la précision du modele A-CDM .

Anomalies du rayonnement fossile

Apres avoir été I'un des succeés majeurs du modele standard cosmologique, le rayon-
nement fossile est entré depuis une dizaine d’année dans une phase d’étude de grande
précision qui a mis au jour certaines anomalies, réelles ou supposées, qui témoignent
aussi bien des proges observationnels extraordinaires survenus récemment que d’éventuels

défauts du modele A-CDM . Le niveau d’attention porté au rayonnement fossile depuis

1. Les galaxies proches de nous, situées a l'intérieur du vide, tombent vers la paroi du vide et

paraissent donc s’éloigner plus vite que prédit par A-CDM .

44



2.4 Sondes observationnelles

10 ans conjugué a la précision des mesures obligent aujourd’hui & une rigueur scienti-
fique (pour tenir compte de tous les effets physiques qui peuvent affecter nos mesures)
et statistique (pour séparer ce qui releve de la physique de ce qui releve de la simple fluc-
tuation statistique) nouvelle en cosmologie. La publication des données de I'expérience
WMAP a ainsi été suivie d'un nombre incalculable d’articles (publiés dans des revues
ou simplement sur arXiv) révélant la découverte d’anomalies dans les fluctuations du
rayonnement fossile, une bonne partie d’entre elles n’étant rien d’autres que des effets
systématiques de l'instrument ou des fluctuations statistiques attendues dans le cas
d’un champ aléatoire gaussien. On pense par exemple a la présence a priori étonnante
des initiales de Stephen Hawking.

Néanmoins, les données WMAP contiennent, avec une significativité toujours débattue
(méme au sein des membres de la collaboration), des anomalies inexpliquées par notre
modele standard : la faible amplitude du quadrupole, I'alignement des bas multipoles
(couramment appelé azis of evil), une asymétrie entre les hémisphéres, la présence
d’une zone froide (cold spot). Si la position officielle de la collaboration est prudente
(Bennett et al., 2011) et n’exclue pas de simples fluctuations statistiques, les récents
résultats de Planck allant dans la méme direction (Planck Collaboration, [2013d) com-
mencent a susciter un certain interét, en dépit de 'absence de motivation théorique

évidente permettant de les expliquer.

2.4 Sondes observationnelles

Le modele standard cosmologique a été bati en lien avec les observations et est
systématiquement testé au regard des nouvelles observations. On peut distinguer plu-

sieurs grandes catégories d’observations permettant de contraindre le modele.

2.4.1 Mesures locales de ’accélération de ’univers

La mesure de la vitesse d’éloignement des galaxies par Hubble a marqué le début
de la cosmologie observationnelle moderne, et s’est averée I'un de piliers du modele
du Big-Bang. Encore aujourd’hui, la mesure du taux d’expansion locale a l'aide des
supernovae la et des Céphéides fournit la mesure directe la plus précise de HOE Mesurer

les supernovae a un redshift un peu plus élevé permet aussi de contraindre les autres

1. Méme si les derniers résultats Planck+BAO indiquent une tension avec cette mesure.
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Figure 2.4: Contraintes jointes SNe, BAO, CMB sur les paramétres Qp,Qp,, w. On re-
marque que si chacune des sondes posséde des dégénérescence, la combinaison des trois

permet de les lever. La figure de gauche suppose w = —1 alors que celle de droite suppose

Qr = 0. Les figures sont tirées de|Kowalski et al. 42003).

parametres du modele standard a travers H(z), et cette mesure a bas redshift est
intéressante car les dégénérescences entre les différents parametres intervenant dans
lexpression de H(z) dépendent du redshift , comme le montre la figure Il est donc

essentiel de faire des mesures de H a bas redshift .

2.4.2 Abondances primordiales des éléments légers

La mesure de 'abondance des éléments 1égers et I’excellent accord avec les prédictions
de la nucléosynthése primordiale est le deuxieme pilier observationnel du modele du Big-

Bang. Le niveau de précision atteint, la difficulté d’améliorer cette précision et le faible
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impact des autres parametres cosmologiques sur ces abondances n’en font cependant

plus une sonde privilégiée, si ce n’est pour la mesure du nombre d’especes de neutrinos.

2.4.3 Rayonnement fossile

Le troisieme pilier du modele du Big-Bang a été la découverte du rayonnement
fossile par Penzias et Wilson en 1965, qui a permis d’imposer définitivement ce modele.
Plus récemment, les mesures de ces anisotropies ont fait entrer la cosmologie dans une
ere de précision. Un chapitre entier sera consacré a sa description, puisqu’il s’agit du

sujet central de cette these.

2.4.4 Structures a grande échelle

Les structures a grandes échelles permettent de contraindre efficacement une grande
partie des parametres cosmologiques, de ceux permettant de décrire les fluctuations
primordiales qui leur ont donné naissance (ng, As) au contenu énergétique de 'univers
(2, énergie noire), qui joue un roéle important sur 1’évolution de I'univers au moment
ou ses structures se forment. Au sein des grandes structures, il existe plusieurs familles
d’observations. On en mentionnera ici deux qui jouent ou joueront un role essentiel en
cosmologie observationnelle, notamment dans notre compréhension de la matiere et de

I’énergie noire.

Oscillations accoustiques de baryons

Les oscillations accoustiques de baryons, ou BAO, sont I’empreinte dans les struc-
tures actuelles des oscillations dans le fluide primordial. Avant le découplage matiere
rayonnement, le fluide cosmique oscille autour des sur/ sous—densitésﬂ; lorsque les pho-
tons découplent, la matiere ne subit plus la pression et s’effondre gravitationnellement
pour former les structures. L’échelle caractéristique de 'onde qui parcourait le fluide
au moment du découplage reste néanmoins imprimée dans la matiere et fournit un
étalon que 'on peut mesurer a différentes époques de 1’évolution de 'univers. On peut
mesurer cette échelle, de I'ordre de 100 Mpc h™! en distance comobile, en mesurant

les corrélations entre les structures dans l'univers récent. Elle a été mesurée pour des

1. On en parlera plus en détail dans le chapitre suivant.
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redshift < 1 en utilisant des galaxies de plusieurs relevés (SDSS BOSS, WiggleZ), et au-
dela de 2 en utilisant les foréts Ly-a des quasars par SDSS BOSS. Certaines contraintes
apportées par les BAO apparaissent sur la figure [2.4]

Lentillage gravitationnel

A proximité des grandes structures, la trajectoire des photons est déviée par la
gravité. Lorsque I'on observe le ciel, on observe donc une image déformée par la matiere
présente entre nous et les sources de lumiere. En étudiant ces déformations, on peut ainsi
étudier I’évolution de I'univers récent. Le lentillage gravitationnel permet notamment
de contraindre les parametres liés a la matiere et I’énergie noire. On reviendra sur ce
phénomene un peu plus tard, dans la partie consacrée a la polarisation du rayonnement

fossile, car il affecte aussi la trajectoire des photons du CMB.
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Et Dieu dit alors :
- Quel la lumiére soit!

Et la lumiére fut.

GENESE, 1.3

Le rayonnement fossile et ses

anisotropies

On a décrit le modele standard cosmologique au chapitre précédent, ainsi que cer-
taines sondes observationnelles permettant de le contraindre. Le rayonnement fossile
est 'une de ces sondes et fera I’'objet de deux chapitres, puisqu’il s’agit du sujet central
de ce travail. Le premier de ces deux chapitres est consacré aux mécanismes physiques
a lorigine de son émission, et a ses caractéristiques en température. Sa polarisation

sera abordée dans le second chapitre.

3.1 Recombinaison, découplage et surface de derniere dif-

fusion

On associe généralement et de maniére un petit peu abusive I’émission du rayon-
nement fossile a la recombinaison, c’est-a-dire la formation des atomes a partir des
noyaux et électrons libres présent dans le plasma lorsque 1’énergie des photons devient
suffisamment faible pour permettre aux électrons de se lier aux noyaux. Ce proces-
sus a pourtant lieu en deux étapes, certes liées, mais dues a des processus physiques
différents :

— la recombinaison, durant laquelle I'univers passe d’un état ionisé a un état majo-

ritairement neutre

— le découplage, moment ou le libre parcours moyen des photons devient supérieur
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a ’horizon, a partir duquel on peut donc considérer que les photons se propagent

librement, sans interagir avec le fluide baryonique.

Recombinaison

Tant que 1’énergie des photons est suffisamment importante (par rapport a I’énergie
de liaison de l’atome d’hydrogene - on négligera ici les atomes plus lourds présents),

I'univers est ionisé et les atomes ne peuvent étre formés par la réaction :
p+e =H+n. (3.1)

Tant que ’équilibre est maintenu, ’abondance des protons, électrons et atomes d’hy-

drogene est donné par :

3/2
npne ([ meT / o—BIT (3.2)
ng 2w .

avec n; la densité de I'espece i, m. la masse de I’électron, 7' la température et B 1’énergie

de liaison de I’hydrogene (-13.6 V). En notant X, la fraction d’ionisation définie par

X, = _ e _ &’ (3.3)
Ny +ng ny

on obtient 1’équation dite de Saha

X2 T 3/2 —B/T
e :(me ) S (3.4)

1-— Xe 2 ny

Il est important de noter que la recombinaison n’a pas lieu lorsque la température est
de l'ordre de ’énergie de liaison de I’hydrogene (1" ~ B), et qu’il faut attendre T' < B,
en raison du nombre important de photons par rapport au nombre de baryons. A cause
de ce déséquilibre, méme pour T' ~ B, le nombre de photons suffisamment énergétique
(dans la queue de la distribution) pour empécher la recombinaison reste important. On
peut évaluer a partir de I’équation que la fraction d’ionisation X, connait une chute

rapide entre z = 1400 et z = 1200.

Découplage

Suite a la recombinaison, la fraction d’électron libre devient faible et le taux de
diffusion des photons sur les électrons libres I'y = n.op, ou o est la section efficace

de diffusion Thomson, chute parallelement. On peut définir le découplage comme le
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3.2 Température et spectre du rayonnement fossile

moment ou le libre parcours moyen des photons devient comparable a la taille de
I'univers I'r ~ H. On obtient une valeur de redshift pour le découplage de I'ordre de

Zdee ~ 1100.

Surface de derniére diffusion

On définit la surface de derniére diffusion comme I'hypersurface correspondant a
Iinstant ou les photons ont diffusé sur un électron pour la derniére fois. Un observateur
particulier ne recoit bien entendu pas tous ces photons, mais uniquement ceux provenant
d’une sphere centré sur lui-méme, et de rayon correspondant au redshift zge.. Il est
évident que recombinaison et découplage ne sont pas des événements instantanés, et
qu’il faudrait plutot parler de couche de derniere diffusion. L’épaisseur de la surface de

derniére diffusion est de ’ordre de Az ~ 200.

3.2 Température et spectre du rayonnement fossile

Avant le découplage, les interactions photons-électrons permettent de thermaliser
la distribution de photon et, sauf injection d’énergie, les photons devraient présenter

un spectre de corps noir

3
dont la température actuelle est donnée par
Tdec
To=—". 3.6
0 1+ Zdec ( )

Les mesures par 'instrument FIRAS du satellite COBE ont confirmé ce spectre de corps
noir avec une précision remarquable (Mather et al.l 1999), et estiment sa température
a

Temp = 2.7255 +0.0006 K. (3.7)

Ces mesures, ainsi que celles d’autres expériences depuis le sol ou en ballon, sont

représentées sur la figure [3.1

Distorsions spectrales

L’écart entre le spectre observé et celui d’un corps noir permet de contraindre les

processus pouvant injecter de I’énergie dans le fluide cosmique depuis la nucléosynthese
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Figure 3.1: Mesures du spectre du rayonnement fossile.

primordiale. On peut notamment distinguer trois types de déformations du spectre :

— la distorsion Compton, qui a lieu apres la recombinaison, lorsque les photons ren-
contrent des électrons plus chauds et diffusent dessus, mesurée par le parametre
Y,

— la diffusion Compton ayant lieu avant la recombinaison mais suffisamment tard
pour que les photons n’aient plus le temps de se thermaliser, mesurée par le
parametre [i;

— les distorsions free-free, provoquées par 1’émission de photons par les éléctrons
diffusant sur des particules chargées, mesurée par le parametre Yg.

Ces distorsions sont actuellement fortement contraintes par les mesures FIRAS (Peter

& Uzanl, 2005)) :

ly| < 1.9x1077, (3.8)
il < 9x1075, (3.9)
Ya| < 1.5x1075. (3.10)

Par ailleurs, dans notre description de la recombinaison, nous avons négligé deux
aspects pouvant affecter le spectre du rayonnement fossile : les transitions moléculaires
de ’hydrogene d’une part, ainsi que la contribution des autres noyaux présents dans
I'univers, en particulier I’hélium, pour lesquels la recombinaison n’a pas lieu en méme
temps que pour ’hydrogene. La physique de la recombinaison reste encore largement

méconnue, notamment en raison de la faible amplitude des effets considérés. On trouve
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3.3 Anisotropies de température et outils statistiques

néanmoins mention de ces effets des les années 60 (Peebles| [1968; Zeldovich et al.,
1968)). Plus récemment, Sunyaev et Chluba se sont de nouveau penchés sur la question ;
on pourra notamment lire leur compte-rendu Signals From the Epoch of Cosmological
Recombination (Sunyaev & Chlubal 2009) ainsi que les références incluses, pour une
description détaillée de ces effets.

Notons enfin que le rayonnement fossile observé est isotrope, avec une précision de
Pordre de 0.1%. Cette isotropie est la preuve de ’homogénéité de 'univers au moment
du découplage, et c’est a ce jour I'unique test de ’homogénéité statistique aux plus

grandes échelles cosmologiques, hypothése fondatrice des modeles de Big-Bang.

3.3 Anisotropies de température et outils statistiques

3.3.1 Dipole

Au-dela de 'homogénéité du rayonnement fossile, la premiere anisotropie observée
est un dipdle, & un niveau relatif de I'ordre de 1073. L’origine de ce dipdle n’est pas
cosmologique, puisqu’il s’agit simplement de ’effet Doppler associé a notre déplacement
par rapport au référentiel propre du CMB. Dans la suite, cette anisotropie dipolaire sera
généralement oubliée, puisque sa cause est purement locale et qu’on peut facilement la

soustraire. On peut néanmoins 'utiliser, notamment pour calibrer les instruments.

3.3.2 Oscillations dans le fluide cosmique

On a vu dans la section que l'univers était parcouru par des perturbations
générées durant I'inflation. Tant que ’échelle de ces perturbations dépasse I’échelle de
I’horizon, elles sont causalement gelées et ne peuvent pas évoluer. Apres I'inflation, la
taille comobile de ’horizon augmente et les perturbations rentrent sous I’horizon, et
commencent a évoluer (cf. figure . Les perturbations vont affecter les différentes
especes de manieres différentes; on s’intéressera ici uniquement aux photons, aux ba-
ryons et a la matiere noire. Les photons et les baryons sont couplés et évoluent de la
méme fagon, jusqu'au découplage, alors que la matiére noire n’interagit pas avec les
photons, et ne ressent donc pas la pression radiative. Le cas de la matiere noire est
donc relativement trivial puisqu’elle tombe rapidement dans les puits de potentiel. Le

cas du fluide photons/baryons est plus intéressant puisqu’il subit d’une part la pression
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radiative, qui tend a repousser le fluide des puits de potentiel, et d’autre part la gravité,
qui elle 'attire vers les puits : le fluide se met a osciller. Il oscille tant que les photons et
les baryons sont couplés, c’est a dire jusqu’a ’émission du rayonnement fossile. Lorsque
les photons découplent, ils portent donc directement la trace de ces oscillations.

Pour une échelle k£ donnée, on peut évaluer sa période d’oscillation par rapport au
temps conforme 7 qui vaut ~ 27 /kcs ol c¢s est la vitesse du son dans le fluide. On peut
ainsi estimer le nombre de cycles de compression/dilatation subit par chaque échelle
entre son entrée sous I’horizon et le découplage. Les plus grandes échelles n’ont pas eu le
temps d’évoluer et portent en elles la trace des conditions initiales. Viennent ensuite les
échelles qui ont eu le temps d’effectuer une compression compléte (7ge. = m/kcs), puis
une compression/dilatation (9ge. = 27/kcs) ... Ces échelles sont directement imprimées
dans le rayonnement fossile. Une échelle angulaire k£ nous apparait sur le ciel sous un

angle
27

/. L —
k x (770 _ndec)

(3.11)

oU 79 — Ndee €St le temps écoulé entre le découplage et aujourd’hui. Ainsi, mesurer les
extrema des fluctuations (pics de compression/dilatation) nous renseigne directement

sur la taille de I'horizon sonore au moment du découplage 7cs.

3.3.3 Des perturbations cosmologiques aux anisotropies en température

Les fluctuations de températures du rayonnement fossile sont reliées aux perturba-
tions présentes au moment de la recombinaison par plusieurs mécanismes physiques.
On peut distinguer trois contributions primordiales :

— la température des photons est directement liée au potentiel gravitationnel, selon

I’'expression

AT 2
— = =0P; 12
= 200 (312)

les photons a l'intérieur d’une surdensité sont plus chauds.

— Un photon qui découple au fond d’un puit de potentiel gravitationnel perd de
I’énergie pour en sortir, et nous apparait donc comme plus froid. Cette perte
d’énergie (ou gain d’énergie dans le cas d’une sous-densité) s’exprime

AT _

= 0%, (3.13)
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— Enfin, un photon diffusant sur un électron possédant une vitesse propre subit un
effet Doppler. L’intensité de cet effet dépend de la phase d’oscillation des fluctua-
tions. Pour une fluctuations ayant atteint un extremum de densité, le fluide est
quasiment au repos, et ’effet Doppler est minimal ; au contraire, une fluctuation
de densité moyenne est en phase de compression ou de dilatation et la vitesse du

fluide est maximale.

Les deux premiers effets sont directement liés a la densité du fluide, et constituent
ce que l'on appelle V'effet Sachs-Wolf. Leur contribution respective a 'effet Sachs-Wolf

sont néanmoins opposées et la résultante de ces contributions vaut

AT 1
— = —=09; 14
=500 (3.14)

une sur-densité (0® > 0) nous apparait comme plus froide AT/T < 0 et une sous-
densité (6@ > 0) nous apparait comme plus chaude AT/T > 0. Le troisieme effet
quant a lui est lié a la vitesse du fluide, qui est anti-correlée avec la densité, et son
amplitude est faible par rapport aux deux autres.

Ces fluctuations de température observées sont de 'ordre de la dizaine de uK, soit
un niveau relatif de 10™° par rapport & la température moyenne. On parle donc de
toutes petites fluctuations qui ne remettent pas en cause I’hypothese d’homogénéité de

I'univers a cette époque.

3.3.4 Spectre de puissance angulaire

Les anisotropies en température du rayonnement fossile ©(n) = AT/T sont di-
rectement reliées aux perturbations cormologiques, que 'on peut considérer comme
une variable aléatoire gaussienne. Par conséquent, elles sont entierement décrite par la
fonction de corrélation

C(nl,n2) = <@(n1)®(n2)> (315)

L’isotropie et I'homogénéité de I'univers impose que cette fonction de (ny,ns) ne peut
en fait étre qu'une fonction de l'angle # entre ces deux directions, et on peut donc

décomposer la fonction de corrélation sur la base des polynomes de Legendre

o) =>_ Lj;lcepz(@); (3.16)
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on définit ainsi naturellement le spectre de puissance Cy, qui contient toute I'information
sur les anisotropies de températures.
Pour construire ce spectre a partir d’'une carte, il est utile de décomposer les aniso-

tropies sur la base des harmoniques sphériques
O(n) =Y amY"(n). (3.17)
Ilym

On peut alors inverser cette relation pour construire les coéfficients a;,, & partir des

anisotropies ©(n)

Ay = /@(n)Ylm*(n)d2n (3.18)
et en utilisant la propriété des polynomes de Legendre
> Y (01)Y ™ (n2) = = —Pi(0), (3.19)

on obtient

— sy L 2
Cie= mz<alma/lm> RETES Z<|alm| ) (3.20)

m m

On peut noter dés maintenant que pour chaque £, la puissance correspondante est la
moyenne des 2¢ + 1 coefficients |az,,|? associés, et que I'incertitude statistique associée
a I’évaluation de Cj est donc donnée par

Cy
NoTES Y

il s’agit de la variance cosmique. On voit apparaitre ici une limite fondamentale a notre

AC, = (3.21)

capacité a contraindre la cosmologie a partir des anisotropies du rayonnement fossile
liée a notre position d’observateur, et au fait que nous n’ayons acces qu’a un seul ciel.
En particulier, pour les petits £, c’est a dire les plus grandes échelles angulaires, cette
variance cosmique devient particulierement importante et domine largement les autres

erreurs d’observation.

3.3.5 Anisotropies primordiales

Les deux paragraphes précédent nous fournissent les outils nécessaire pour construire
le spectre de puissance attendu pour les anisotropies de température du rayonnement
fossile. Il faut néanmoins ajouter trois effets qui viennent affecter les contributions

décrites précédemment (effet Sachs-Wolf et effet Doppler).

o6



3.3 Anisotropies de température et outils statistiques

On a considéré ici le fluide comme un oscillateur parfait. La présence de baryons, a
travers leur inertie, va avoir trois conséquences principales sur le spectre de puissance :
— une augmentation de 'amplitude des oscillations;
— un déplacement du point d’équilibre des fluctuations de densité (leur valeur
) . .. . .
moyenne n’est plus nulle mais positive), ce qui se traduit dans le spectre de
puissance par une amplification des pics de compression et un amortissement des
pics de dilatationlﬂ;

— un déplacement général des pics vers les petites échelles angulaires.

La présence de matiére noire, qui n’est pas couplée au fluide photons/baryons, va
aussi accentuer les pics de compression par rapport aux pics de dilatation. En effet, la
matiere noire n’est pas sensible a la pression, et s’effondre dans les puits de potentiel.
En attirant ensuite gravitationnellement le fluide dans ces puits, elle déséquilibre la
compétition gravité/pression qui engendre les oscillations.

Le dernier effet est I’amortissement de Silk. La diffusion collisionelle des photons
sur les baryons a petite échelle (cette échelle est donnée par le libre parcours moyen des
photons dans le fluide) va avoir tendance & empécher la formation de structures a ces
échelles. On constate donc un amortissement de la puissance a petite échelle angulaire.

La figure propose une construction simplifiée du spectre de puissance du rayon-
nement fossile en tenant compte des effets physique décrits jusqu’ici, alors que la figure
B-3|montre le spectre réel, ajusté sur les données. L'échelle de cette figure, logarithmique
pour les grandes échelles angulaires, laisse apparaitre d’une part le plateau Sachs-
Wolf, c’est a dire les échelles trop grandes pour avoir été causalement liées avant le
découplage, et qui donc n’ont pas évolué, et d’autre part la variance cosmique, discutée
précédemment et dont on voit 'importance aux grandes échelles.

La figure récapitule 'effet des parametres de densité d’énergie sur la forme du
spectre.

— Courbure : L’influence de la courbure est sans doute l’effet le plus simple a ana-

lyser. L’impact principal de la courbure est de modifier les géodésiques, et donc
de modifier la distance angulaire sous laquelle nous percevons les anisotropies du

rayonnement fossile. Ainsi, dans un univers ouvert/fermé, nous les percevons plus

1. Ceci est dii au fait que le spectre de puissance en température correspond au carré des fluctuations

de densité.
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- - Amortissement Silk

== Effet Sachs-Wolf

== Effet Sachs-Wolf + baryons + CDM
== Effet Doppler

= Total

c, 4

-~

Figure 3.2: Schémas des contributions au spectre de puissance du rayonnement fossile.
L’amplitude de chacun des effets a été choisie de maniére arbitraire de facon a visualiser

chaque contribution et ne se veut pas réaliste.

petites/grandes qu’elles ne sont réellement (cf. figure .

— Baryons : L’abondance de baryons a deux conséquences principales; 'amplitude
générale des oscillations, et le rapport d’amplitude entre les pics de compres-
sion/dilatation.

— Matiére noire : L’abondance de matiere noire a pour effet majeur d’amplifier les
pics de compression par rapport aux pics de dilatation.

— Energie noire : L’impact de 1’énergie noire sur le spectre est en fait relativement
indirect, puisqu’elle est sous-dominante a cette époque de 'univers. Dans la figure,
en faisant varier Qp a Q = 0, on fait surtout varier Q, = Q, + Qeqm, donc les

effets sont ceux décrits pour les baryons et la matiere noire.

On peut donc résumer, de maniere relativement simplifiée (en réalité il y a de nom-
breuses dégénérescence entre les parametres), I'information contenue dans le spectre de

puissance de la maniere suivante :

— la position des pics nous renseigne d’une part sur la courbure de l'univers, et
d’autre part sur son taux d’expansion entre la sortie des perturbations de I’horizon

et la recombinaison ;
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FEETEE]

Figure 3.4: Influence de la courbure de 'univers sur l’échelle angulaire des anisotropies
du rayonnement fossile. Une échelle k donnée nous apparait plus petite/grande dans le cas

d’un univers ouvert/fermé que dans le cas d’un univers plat en raison de la modification

des géodésiques.

— lamplitude globale des pics nous renseigne sur le rapport d’abondance entre les
baryons et la matiere noire Q/Qcam ;

— le rapport d’amplitude des pics nous donne ’abondance de matiere 2, = Qp +

chm )
— P'amplitude relative entre les grandes et les petites échelles angulaires nous donne

I'indice spectral ny;

— Pamplitude globale du spectre nous renseigne sur I’amplitude des perturbations

As.

3.3.6 Anisotropies secondaires

La propagation du rayonnement fossile entre la surface de derniere diffusion et
nous, observateurs, se fait quasiment librement. Une partie des photons est cependant

affectée au cours de son trajet, a proximité des grandes structures qui se sont formées

dans 'univers récent.
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Figure 3.5: Influence des densités d’énergie sur la forme du spectre de puissance. Pour
les trois figures correspondant ¢ Q; = (2, b, Qedm), on prend Qi = 0 et on fait varier Q;

en gardant les deux autres a rapport constant. Pour la derniére figure, on fait varier Qy, en

gardant constantes les proportions € /Qot-
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Réionisation

Durant la recombinaison, I'univers passe d’un état compléetement ionisé & un état
neutre (cf. , I’énergie moyenne des photons devenant trop faible pour arracher les
électrons aux noyaux, ce qui conduit au découplage matiere-rayonnement. Cet état
neutre de l'univers perdure jusqu’a la naissance des premiere étoiles et des premiers
quasars, qui, par des processus thermonucléaires (étoiles) ou par accélération de la
matiere (quasars), ionisent de nouveau la matiere environnante. Cette ré-ionisation n’est
pas immédiate, chaque objet naissant commencant par ioniser une sphere autour de lui,
sphere dont le rayon augmente avec le temps, jusqu’a ce que les bulles se rejoignent et
que I'univers soit de nouveau completement ionisé. Ce processus ayant lieu suffisemment
tard dans 1’évolution de l'univers, la densité d’électrons libres est alors faible et le
libre parcours moyen des photons n’est que peu affecté (I'univers reste globalement
transparent aux photons). Une partie des photons du rayonnement fossile recommence
néanmoins a diffuser sur les électrons libres.

Les électrons qui diffusent durant la réionisation sont déviés et cela aboutit & une
perte d’information : si 'on regarde dans la direction n, une fraction des photons
provenant de cette direction diffuse durant la réionisation et ne nous parvient pas;
en revanche, une fraction des photons provenant de toutes les autres directions nous
parvient selon n apres diffusion. On a donc perdu une partie des photons contenant
Pinformation sur ©(n), qui ont été remplacés par des photons provenant de toutes
les autres directions, donc de température moyenne T,,,;. Cette perte d’information

aboutit & un amortissement des anisotropies en température
O(n) —» B(n)e " (3.22)

paramétrisé par 7, la profondeur optique de la réionisation.
On verra par la suite que la réionisation a aussi un impact essentiel sur la polarisa-

tion du rayonnement fossile.

Lentillage gravitationnel

Les photons qui se propagent entre la surface de derniére diffusion et nous, observa-
teurs, rencontrent les grandes structures présentes dans I'univers récent. Ces structures,

par effet gravitationnel, dévient la trajectoire des photons. On peut montrer que ces
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déviations aboutissent a un simple décalage de la direction d’observation qui dépend

du potentiel gravitationnel integré sur la ligne de visée
0°P(n) = ©™(n + V&) ~ 6™l (n) 4+ V.VO™!(n). (3.23)

La conséquence du lentillage gravitationnel sur le spectre de puissance du CMB est un

léger lissage aux petites échelles angulaires.

Effet Sunyaev-Zeld’ovich

On a discuté briévement des distorsions au spectre de corps noir du rayonnement
fossile dans la section [3.2] L’effet Sunyaev-Zeld ovich (effet SZ dans la suite) correspond
a la distorsion engendrée par la diffusion Compton inverse des photons du CMB sur des
électrons chauds présent dans les amas de galaxies. Au-dela de la distorsion du spectre

en fréquence, le spectre angulaire est affecté par I'effet SZ pour ¢ = 2500.

Effet Sachs-Wolf intégré

Lorsqu’un photon traverse un puits de potentiel, il subit un blueshift lorsqu’il tombe
dans le puits, puis un redshift lorsqu’il en ressort. Si le puits de potentiel n’évolue pas
durant cette traversée, les amplitudes du blueshift et du redshift subis sont les mémes;
cependant, si le puits de potentiel évolue, il peut en résulter un blueshift/redshift pour
le photon. L’effet Sachs-Wolf intégré (ISW dans la suite) est non-nul uniquement pour
un univers en expansion accelérée, et son amplitude est non-négligeable uniquement
aux plus grandes échelles.

Pour le rayonnement fossile, ’effet ISW se manifeste donc aux tres bas £, et est
difficilement observable en raison de la variance cosmique. Il est néanmoins détecté en
corrélant le rayonnement fossile avec les relevés de grandes structures a l'origine des

puits de potentiel responsables de 'ISW.

3.4 Avant-plans

Lorsqu’on observe le rayonnement fossile, on est limité par notre position d’obser-
vateur (dans la galaxie, dans le systéme solaire, éventuellement sur la terre ...). On

recoit par conséquent, outre le rayonnement fossile lui-méme, 1’émission d’un certain
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3. LE RAYONNEMENT FOSSILE ET SES ANISOTROPIES

nombre d’avant-plans qu’il est nécessaire de caractériser pour pouvoir les soustraire.
Aux fréquences d’observations du rayonnement fossile (~ 20 — 500 GHz), on considere
généralement trois types d’avant-plans :

— le rayonnement synchrotron : 'accélération de particules chargées par un champ
magnétique produit un rayonnement synchrotron. Dans notre cas, les particules
chargées sont des électrons, et le champ magnétique nous est fourni par les ga-
laxies (et en particulier la notre). On peut modéliser cette émission par une loi
de puissance en v~ avec § ~ 3. La contribution du rayonnement synchrotron est

donc essentiellement importante aux basses fréquences ;

— le free-free : le free-free, ou rayonnement de freinage, est du a la présence d’ions
positifs présent dans le gaz galactique. Ces ions freinent les électrons qui em-
mettent un rayonnement thermiques. Comme pour le rayonnement synchrotron,

on utilise une loi de puissance pour décrire le free-free, d’indice spectral § ~ 2;

— la poussiére : Les poussieres présentes dans le milieu intergalactique emettent par
rayonnement thermique, selon une loi de corps gris a environ 17 K. Elle devient

dominante & haute fréquence.

La dépendance spectrale de ces trois avant-plans, ainsi que celle du rayonnement fossile
sont représentées sur la figure [3.6]

A ces avant-plans, on peut ajouter la contributions des sources pontuelles (qua-
sars, galaxies radio, galaxies infrarouge ...) qui peuvent émettre dans la gamme de
fréquence d’observation du rayonnement fossile. Ces sources apparaissent directement
dans les cartes, et sont généralement masquées pour 'analyse statistique. Les sources
non détectées car sous le niveau de bruit peuvent néanmoins contribuer, et se ma-
nifestent aux plus petites échelles angulaires. On peut enfin mentionner la lumiere
zodiacale, qui provient de la réflexion de la lumiere solaire sur les particules de notre
systeme solaire, et dont la contribution commence a étre détectée, notamment par
Planck (Planck Collaboration|, 2013b]).

Enfin, pour les expériences au sol, il faut aussi tenir compte de 'atmosphere. Ce

travail ayant été réalisé dans le cadre de Planck, je n’en parlerais pas ici.
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Figure 3.6: Température d’antenne des différents avant-plans pour ’observation du rayon-
nement fossile en fonction de la fréquence. Les trois composantes représentées corres-
pondent au rayonnement synchrotron (en orange), au rayonnement free-free (en bleu) et
a DUemmission de la poussiere (en vert). Une bréve description de l'origine physique de
ces trois composantes est donnée dans le texte. Les bandes beige correspondent aux bandes

d’observation WMAP. La figure est tirée de http ://lambda.gsfc.nasa.gov.
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Searches for microwave temperature
anisotropies on various scales should be
accompanied by attemps to determine

polarization with comparable precision.

M.J. Rees (1968)

La polarisation du rayonnement

fossile

On attribue généralement la prédiction de la polarisation du rayonnement fossile a
Rees| (1968), méme si le contexte de cette prédiction est relativement éloigné de notre
compréhension actuelleﬂ Dans le modele standard de la cosmologie, environ 10% du
rayonnement fossile est polarisé. L’étude de cette polarisation est 1'un sujet essentiel
de la comsologie actuelle, puisqu’elle pourrait nous renseigner sur deux périodes mal

connues de I’évolution de 'univers, l'inflation et la ré-ionisation.

Dans ce chapitre, nous verrons les mécanismes physiques a 'origine de la polarisa-
tion du CMB, puis nous introduirons la décomposition en modes E et B de cette pola-
risation, nécessaire a son étude statistique, et enfin nous verrons en quoi la polarisation
apporte des informations complémentaires a la température dans notre compréhension
de I'univers. Néanmoins, avant de s’intéresser au rayonnement fossile, un rappel général

sur la polarisation d’une onde élétromagnétique est nécessaire.

1. En fait, M.J. Rees a introduit la polarisation comme conséquence d’une expansion anisotrope.
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4. LA POLARISATION DU RAYONNEMENT FOSSILE

4.1 Préambule : parametres de Stokes

Considérons une onde électromagnétique monochromatique de pulsation wy se pro-

pageant selon k. Dans le repere (€, €y, 12:) orthonormal direct, cette onde peut s’écrire

E(t) = Ag(t)cos (wot + ¢u(t)) éx + Ay (t) cos (wot + by (t)) &y (4.1)
= E.(t)+ E,(t) (4.2)

ou A, représente I'amplitude de 'onde selon é,, et ¢., sa phase. L’onde est dite
polarisée si ses deux composantes E"xvy(t) sont correlées, et cette polarisation peut étre
décomposée en deux états :

— la polarisation linéaire, si E,(t) et Ey(t) sont en phase,

— la polarisation circulaire, si E,(t) et E,(t) sont en quadrature de phase et de
méme norme (I’onde peut-étre polarisée circulairement droite ou gauche selon le
signe de la différence de phase).

La combinaison des deux états de polarisation permet d’obtenir la polarisation ellip-
tique.

Les parametres de Stokes (I,Q, U, V) définis par :

24, Ay cos (¢ — dy)),
24, Aysin (g — dy)),

< O~
I

( (
= (E;) - (By), (
{ (
{ (

permettent de caractériser completement 1’état de polarisation de ’onde :
— I mesure l'intensité totale de ’onde,
— @, U caractérisent la polarisation linéaire de I'onde (V = 0 si ¢, = ¢y),
— V caractérise la polarisation circulaire de 'onde (QQ = U = 0 si |E,| = |Ey| et
O+ &y =1/2).
SiQ =U =V = 0, 'onde est dite non polarisée ou naturelle. Dans le cadre du
rayonnement fossile, on pourra générelement ommettre V', les méchanismes physiques

a lorigine de sa polarisation ne permettant pas de génerer de polarisation circulaire.
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4.2 Origine physique de la polarisation du CMB

Si 'on ré-exprime les parametres de Stokes dans un repere (€., é’y, k) tourné d’un

angle 1 autour de k, on montre aisément que

r = I (4.7)
Q' = Qcos2y + Usin2y, (4.8)
U = —Qsin2¢y + U cos 2, (4.9)
Vi = W (4.10)

Il est important de noter que ) et U sont des quantités qui dépendent du référentiel
utilisé, et en particulier qu'une rotation d’angle ¢ = /4 transforme @ en U et vice-
versa.

Dans le cadre d’un probleme a symétrie circulaire, on peut définir les parametres
de Stokes < radiaux > (Q,,U,) dans le référentiel (é,, ég) définis sur la figure Dans
ce référentiel particulier, @), est invariant par symétrie par rapport au plan P alors que

U, est transformé en —U,..

4.2 Origine physique de la polarisation du CMB

Avant la recombinaison, les photons, a priori non polarisés, intéragissent avec les
électrons libres par diffusion Thomson. Nous allons maintenant voir comment il est
possible, a partir d’un rayonnement non-polarisé mais anisotrope, de générer un rayon-

nement polarisé linéairement.

4.2.1 Polarisation par diffusion Thomson

La section efficace de diffusion Thomson pour une onde incidente polarisée linéairement
selon ¢ diffusée dans la direction é% est donnée par :

do _ 3or

dQ ~ 8x

avec o la section efficace totale. Supposons une onde incidente non polarisée d’intensité

|ét.ed)? (4.11)

I', que I'on peut décomposer selon €& et éé tels que définis dans la figure
Ii=10 +Iie. (4.12)

L’onde étant non polarisée, on a par définition I% = Ié = I'/2. L'onde diffusée dans la

direction ¢, que on décomposera selon €4 et ¢¢ définis eux aussi dans la figure [4.1
, 4 p x y
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4. LA POLARISATION DU RAYONNEMENT FOSSILE

ér

Figure 4.1: Définitions des grandeurs utilisées pour la diffusion Thomson.

s'écrit alors I? = Ifed + I%ed avec I¢, donnés par :

3
1= ZE(LE.aP+ le.a) (4.13)
- i’gﬂﬁ (4.14)

T

3
= ;_T (1’|“ SRR A ) (4.15)

3
- %P s20. (4.16)
(4.17)

A partir de I¢ d ot I d, on peut reconstruire les parametres de Stokes I et ) de 'onde

diffusée
3o
R T
I = I;+1I;= 167T1 (14 cos® ) (4.18)
3o
_ d d: T yi . 2
Q = I;—1, 71671'[ sin” 6. (4.19)

Pour obtenir U, il suffit de refaire les mémes opérations dans le repere (é ;l45, 6345) tourné

d’un angle 7/4, et on trouve

U=0. (4.20)

La diffusion Thomson n’introduisant pas de déphasage entre les deux composantes de
I'onde incidente, elle ne peut générer V # 0 a partir d’'une onde non polarisée. La
polarisation induite par diffusion Thomson est donc linéaire, et dans la suite on se

restraindra aux parametres (I, Q,U) pour décrire la polarisation.
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4.2 Origine physique de la polarisation du CMB

Ces expressions de (I,Q,U) ne sont valables que dans le repére défini par la figure
pour lequel on a astucieusement choisi ég dans le plan de diffusion, ce qui n’est pos-
sible que dans le cas ou I’on considere une seule onde incidente. Pour pouvoir considérer
le cas ou 'on aurait plusieures ondes incidentes, on peut facilement généraliser ces ex-
pressions en remarquant que I reste inchangé pour une rotation d’angle ¢ autour de

I’axe de propagation de I_él, alors que @ et U sont modifiés de la fagon suivante :

Q" [ cos2¢ sin2¢ Q
(U'> B (— sin2¢ cos 2¢> ’ <U> : (4.21)

Pour une onde incidente non polarisée de direction quelconque (6, ¢), on obtient donc

les parametres de Stokes suivant pour 'onde diffusée :

30'T

— ) 2
= oI (1 + cos® ) (4.22)
307 4 . o
Q = 167TI sin” 6 cos 2¢ (4.23)
= —%Iisin2681n2¢ (4.24)
(4.25)

Le cas qui nous intéresse pour le rayonnement fossile est celui ou 'onde diffusée
résulte de la somme d’ondes incidentes non polarisées venant de toutes les directions;

il faut donc intégrer les valeurs de (I, @, U) pour I’ensemble des (6, ¢) :

I = /167TI (0,9) (1 + cos® ) dQ (4.26)
Q = /?)UTIi(H,qﬁ) sin? @ cos 2pdQ (4.27)
167
U = - / 39T (9, ) sin2 0 sin 26402 (4.28)
167
(4.29)

En décomposant I*(6, ¢) sur la base des harmoniques sphériques

I'(0,6) = > amY™ (0, ¢) (4.30)
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4. LA POLARISATION DU RAYONNEMENT FOSSILE

et en utilisant les expressions de (Y, Y, Y22)E|7 on obtient :

3o 8ﬁ 4ﬁ
[ = 29T (SVT 431
1677( 3 “°°+3\/5a2°> (4.31)

3or |27

_ 4.32

Q 1\ 15 felaze) (4.32)
_ 3or 27w

U = 6r V15 Im(asa). (4.33)

(4.34)

L’onde diffusée est polarisée si et seulement si les ondes incidentes présentent une

structure quadrupolaire (age # 0), et cette polarisation est alignée avec le quadrupdle.

4.2.2 Anisotropies quadrupolaires a la recombinaison

On a vu que la diffusion Thomson pouvait générer un rayonnement polarisé a partir
d’un rayonnement non-polarisé, & condition que le rayonnement incident ait une struc-
ture quadrupolaire. Il faut donc se demander quels sont les mécanismes physiques qui
permettent de générer une strusture quadrupolaire dans le fluide cosmique au moment
de la derniere diffusion des photons. Les perturbations parcourant le fluide cosmique
au moment de la recombinaison peuvent étre de trois types :

— scalaires,

— vectorielles,

— tensorielles.

Nous allons maintenant étudier comment chacune de ces perturbations modifie la struc-

ture du fluide primordial.

Perturbations scalaires

Aux alentours d’une sur-densité, le fluide tombe dans le puits gravitationnel créé,
et il tombe d’autant plus vite qu’il est proche du centre du puits (du moins tant que la

pression de radiation est négligeable devant la force gravitationnelle). Si ’on consideére

L.
Y00(97¢) = %\/;7

¥2(0,8) = 3,/% (3cos?0 - 1),
Y5(0,¢) = L1/22 sin® ™.
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4.2 Origine physique de la polarisation du CMB
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Figure 4.2: Génération de polarisation par une perturbation scalaire (a) ou tensorielle

(b). Schémas provenant de la thése de|Rosset (20035).

un électron particulier, le volume de fluide situé plus proche du centre de la sur-densité
tombe plus vite, tandis que le volume situé plus loin tombe moins vite ; il voit donc le
reste du fluide s’éloigner de lui dans la direction radiale. Dans la direction transverse en
revanche, le fluide situé sur un cercle tombe a la méme vitesse, tandis que le rayon du
cercle diminue ; I’électron voit donc le fluide s’approcher. Dans le référentiel de 1’électron
tombant dans un puits de potentiel généré par une sur-densité, le fluide environnant
présente donc une structure quadrupolaire et génere une polarisation linéaire orientée
radialement. Le mécanisme est similaire dans le cas d’une sous-densité, sauf que le
quadrupoéle est inversé, et la polarisation générée est donc transverse (cf. figure .
Une perturbation scalaire engendre donc une figure de polarisation avec U, = 0, et
Qr > 0 (Q, < 0) au voisinnage d’une sur-densité (sous-densité). Ce résultat peut étre
retrouvé par une simple considération de symétrie : par définition, une perturbation
scalaire est invariante par symétrie, la polarisation induite doit donc nécessairement

I’étre aussi, ce qui implique U, = 0.

Perturbations vectorielles

En théorie, les perturbations vectorielles dans le fluide peuvent induire @, # 0
et U, # 0. Néanmoins, les modeles inflationnaires standards prédisent un niveau de

perturbations vectorielles négligeable par rapport aux perturbations scalaires (cf. ,
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4. LA POLARISATION DU RAYONNEMENT FOSSILE

on les négligera donc dans la suite.

Perturbations tensorielles

Dans le cas d’une perturbation tensorielle, la métrique est perturbée de maniere
non-symétrique (cf. figure et le fluide présente des anisotropies quadrupolaires
pouvant générer @, # 0 et U, # 0. Les modeles inflationnaires prédisent la présence
d’ondes gravitationnelles a l'origine de ce type de perturbations, et I’amplitude de ces

ondes gravitationnelle est directement reliée a 1’échelle d’énergie de I'inflation.

4.2.3 Sources non-primordiales de polarisation

On vient de voir comment les perturbations scalaires et tensorielles parcourant le
fluide au moment de I’émission du rayonnement fossile génerent de la polarisation.
Néanmoins, lorsque 1'on observe les photons du fond diffus cosmologique aujourd’hui,
on observe des photons qui se sont propagés dans un univers en évolution, dans le-
quel les perturbations initiales ont donné naissance a des structures pouvant affecter
la propagation des photons, et en particulier leur polarisation. Autrement dit, la pola-
risation que nous observons provient d’une contribution primordiale, mais aussi d’une
contribution de ’ensemble des structures situées entre la surface de derniere diffusion
et I'observateur. Nous allons maintenant discuter de deux de ces effets qui contribuent
fortement a la polarisation du rayonnement fossile : la réionisation et le lentillage gra-

vitationnelle.

Réionisation

Durant la recombinaison, I'univers passe d’un état completement ionisé a un état
neutre (cf. , I’énergie moyenne des photons devenant trop faible pour arracher les
électrons aux noyaux, ce qui conduit au découplage matiere-rayonnement. Cet état
neutre de l'univers perdure jusqu’a la naissance des premiere étoiles et des premiers
quasars, qui, par des processus thermonucléaires (étoiles) ou par accélération de la
matiere (quasars), ionisent de nouveau la matiere environnante. Cette ré-ionisation n’est
pas immédiate, chaque objet naissant commencant par ioniser une sphere autour de lui,
sphere dont le rayon augmente avec le temps, jusqu’a ce que les bulles se rejoignent et

que 'univers soit de nouveau compléetement ionisé. Ce processus ayant lieu suffisemment

74



4.2 Origine physique de la polarisation du CMB

tard dans I’évolution de I'univers, la densité d’électrons libres est alors faible et le
libre parcours moyen des photons n’est que peu affecté (I'univers reste globalement
transparent aux photons). Une partie des photons du rayonnement fossile recommence
néanmoins a diffuser sur les électrons libres, et il re-devient donc possible de générer
de la polarisation.

Si le processus physique de génération de la polarisation reste le méme qu’a la surface
de derniere diffusion (diffusion Thomson des photons sur les électrons), la structure
quadrupolaire du flux du photon <« vue » par les électrons a la ré-ionisation a une
origine tout a fait différente. Ici, ce sont les anisotropies du rayonnement fossile lui-
méme qui présentent une structure quadrupolaire pour les électrons. Pour comprendre
cela, considérons une fluctuation unidimensionnelle donnée, d’échelle k, et plagons nous
au niveau d’une sous-densité (cf. figure . Peu apres la surface de derniere diffusion,
les photons que l'on observe proviennent d’un cercle suffisamment petit pour qu’ils
présentent une structure de monopole (Figure[4.3|(a)). Sil'on attend un peu, les photons
que ’on observe nous viennent d’un peu plus loin et nous présentent la structure d’un
quadrupole (Figure[4.3](b)). Attendons encore un peu et on observe un octupéle (Figure
(c)). Autrement dit, pour une fluctuation donnée d’échelle k, 1’observateur verra
successivement tous les multipdles, & condition d’attendre suffisamment longtemps. La
formule reliant le multipole observé ¢ a I’échelle k£ de la fluctuation, en fonction du

temps écoulé depuis la recombinaison 1yps — Mrec S'écrit :

C o~k (Nobs — Nrec) - (4.35)

Dans le cadre de la ré-ionisation, ce sont les électrons libres qui jouent le role de
I’observateur, et qui observent un quadrupole pour le mode k tel que :

2

Nion — MNrec

(4.36)

kion ~

Et puisque nous observons le rayonnement fossile aujourd’hui, nous observons de la
polarisation pour le multipole lZOObfL donné par :
b 70 — Nion
lfofl ~ Kion (770 - nion) ~ 2 ~ \/ Zion- (437)
Nion — Trec
La réionisation n’étant pas instantanée, on n’observe non pas un pic de réionisation

mais une bosse étalée autour de [ ~ 3 — 4. De plus, puisque ce sont les anisotropies du
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4. LA POLARISATION DU RAYONNEMENT FOSSILE

Figure 4.3: On considére une fluctuation unidimensionnelle d’échelle k. Un observateur
situé sur un extremum de cette fluctuation observe une structure mulitpolaire variable au
cours du temps : initialement, il voit un monopdle (4 gauche), puis un quadrupdle (au

centre), un octupdle (& droite) etc. Ce schéma est librement inspiré de la thése de

e @07

rayonnement fossile qui sont a lorigine de cette polarisation, et que ces anisotropies
contiennent des informations a la fois sur les perturbations scalaires et tensorielles
(c’est d’autant plus vrai aux grandes échelles angulaires, ol la contribution tensorielle
est relativement importante), la polarisation générée durant la ré-ionisation contient de

Iinformation sur les perturbations scalaires et tensorielles.

Lentillage gravitationnel

Durant leur trajet entre la surface de derniere diffusion et nous, les photons peuvent
étre déviés par les grandes structures formées durant I’évolution de l'univers. Ces
déviations sont locales, mais cohérentes sur des échelles de I'ordre de la taille des struc-
tures leur donnant naissance (~ 1°). En ce qui concerne la polarisation, l'effet principal
du lentillage est de déformer les figures de polarisation, et ainsi de provoquer des fuites
de @, dans U,.

4.3 D’une description locale a une description globale :

modes E et B

On a vu que la polarisation du rayonnement fossile pouvait étre décrite par les
parametres de Stokes @ et U. Ces quantités dépendent néanmoins du référentiel utilisé

et ne permettent pas d’étudier la statistique de la polarisation sur une zone étendue.
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Qraz >0 Upa =0 Qraa <0 Upag =0
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Figure 4.4: Modes E et B de polarisation du rayonnement fossile. Schémas provenant de

la these de|Rosset| (2003).

Seljak et Zaldarriaga (1997) ont introduit les champs scalaires E' et B qui permettent

de généraliser la description de la polarisation.lﬂ

4.3.1 Définition

On a vu que localement, @, et U, permettaient de distinguer le comportement
symétrique ou anti-symétrique de la polarisation. L’idée est de construire des quantités

non-locales qui garderaient le méme comportement ; on définit

E(h) = — / d?i'w(n.n))Q, (7)) (4.38)

B(h) = — / d*a'w(n.a)U, (7)) (4.39)

avec w(n.n’) une fonction de pondération en fonction de la distance a la direction
d’observation. Généralement, w(n.7') = 1/(f — 7’)? est choisi pour définir E et B.

E et B ne dépendent plus du choix du référentiel, mais uniquement de la direction
d’observation, et se comportent de la méme fagon que @, et U, (cf. figure :

— une perturbation scalaire génere uniquement des modes F,

— une pertubation tensorielle génere des modes E et B.

1. Kamionkowski, Kosowsky et Stebbins (1997)) ont développé au méme moment un formalisme
équivalent, mais la décomposition de la polarisation en mode E et B telle que décrite par Seljak et

Zaldarriaga est la plus communément utilisée.
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4. LA POLARISATION DU RAYONNEMENT FOSSILE

4.3.2 Spectres de puissance

De la méme maniere que la température, on peut décomposer E et B sur la sphere

a l'aide des harmoniques sphériques

E(R) = ) ai,Y"(n), (4.40)
lm
B(h) = Y ap,Y"(R), (4.41)
Im
et construire les spectres de puissances des anisotropies de polarisation du fond diffus
cosmologique
cf = (lajl?), (4.42)
P = Alain). (4.43)

En plus des trois spectres de puissances (C’lT ,CE, C’lB ), on peut aussi étudier les corrélations
entre la température et les modes E et B de polarisation en utilisant les spectres de

puissances croisés :

Cl'P = Aalnaly), (4.44)
Cl'? = Aal,aly), (4.45)
CEB = (af aP*). (4.46)

Spectres CZE et C’ITE

On a vu précedemment que les modes E sont produits par les perturbations sca-
laires, comme les anisotropies de température. On s’attend donc a une corrélation entre
T et E. La température trace directement les inhomogénéités de densité dans le fluide
primordial, alors que les modes E sont générés par les quadrupoles induits par la vi-
tesse de déplacement des électrons dans le fluide. En considéerant une longueur d’onde
donnée, si le fluide est proche d’un minimum ou d’un maximum de compression, sa
vitesse est faible. Inversement, pour une longueur d’onde en cours de compression ou
de dilatation, la vitesse est importante. Les modes F de polarisation sont donc anti-
corrélés avec la température. La contribution des perturbations tensorielles aux modes
E est faible par rapport a celle des perturbations scalaires.

Durant la réionisation (cf. section , la diffusion des photons du rayonnement

fossile sur les électrons des structures en formation induit de la polarisation a grande
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Figure 4.5: Effet de la ré-ionisation sur les spectres (CEF,CP), pour r = 0.01.

échelle et se traduit par un pic élargi aux bas multipoles dans le spectre C’lE (cf. figure

)

Spectres CZB, CZTB et ClEB

La forme du spectre ClB primordial ne dépend que des ondes gravitationnelles
présentes a la recombinaison et générées durant I'inflation, et son amplitude est reliée

directement a 1’échelle d’énergie de I'inflation V' a travers

r )1/ ! (4.47)

/4 _ 1 1016 _r
v 06 x 10'6GeV (0‘01

ou r est le rapport tenseur sur scalaire (cf. section . De méme que pour CZE , la
réionisation produit une bosse aux grandes échelles angulaires. Enfin, le lentillage gra-

vitationnel, provoque des fuites de E dans B (cf. |4.2.3) et devient dominant par rapport
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Figure 4.6: Spectres de puissance en température et polarisation des anisotropies du rayon-

nement fossile prédit par le modéle A-CDM .

au spectre primordial aux petites échelles angulaires.lﬂ

Notons enfin que par construction des modes E et B, les spectres CZT B et CZEB sont

nécessairement nuls (comportement pair ou impair par symmétrie).

La figure représente les spectres CZT, CZE, CZTE et CZB pour r = 0.01.

1. Au cours de la rédaction de cette these, la collaboration SPTpol a soumis un article proclamant

la détection de ces modes B lentillés (Hanson et al.| 2013). Cette détection ne s’appuie pas directement

sur le spectre de puissance des modes B a partir des données SPTpol, mais sur la corrélation entre les
cartes de modes B prédites a partir des cartes de modes E et du potentiel gravitationnel déterminé a
partir des données Herschel, et les cartes de modes B observées. Ce résultat procure une confirmation
de la validité de nos modeles de lentillage sur la polarisation du rayonnement fossile et semble indiquer
la possibilité future de soustraire efficacement cette contribution du lentillage, soustraction essentielle

dans la quete des modes B primordiaux.
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4.4 Contraintes cosmologiques et observations

4.4 Contraintes cosmologiques et observations

4.4.1 Contraintes cosmologiques

En raison des mécanismes physiques lui donnant naissance, la polarisation du rayon-
nement fossile permet d’avoir acces & des informations difficilement accessibles (voir
inaccessibles) a travers les anisotropies de température. En particulier, le niveau relatif
des modes B par rapport aux modes E est directement relié au rapport tenseur-scalaire
r. Détecter les modes B serait non-seulement la preuve de la présence au moment
de la recombinaison d’ondes gravitationnelles, dont les modeles standards d’inflation
prédisent ’existence, mais cela donnerait aussi ’échelle d’énergie de l'inflation. En
principe, évaluer la contribution des perturbations tensorielles est possible a travers le
spectre de température uniquement. Néanmoins, la contribution tensorielle est faible
par rapport & la contribution scalaire, en particulier a haut ¢, et la variance cosmique a
bas ¢ ne permet pas une mesure de r, mais uniquement de mettre une limite supérieure
(les contraintes actuelles les plus fortes - r < 0.13(95%CL) (Hinshaw et al., 2012) -
proviennent de la température). Mesurer les modes B de polarisation nous permettrait
de mesurer r, et donc de discriminer les modeles d’inflation.

Mesurer la polarisation a bas ¢ nous permet aussi d’étudier la réionisation. On a
vu (cf. que la position de la bosse de réionisation dans les spectres C’lE et CZB
est directement relié au redshift z;,, auquel la ré-ionisation a eu lieu, alors que son
amplitude dépend de la profondeur optique 7 (c¢f. fig . Il existe cependant une
forte corrélation entre z;,, et 7 puisque la profondeur optique, qui trace la probabilité
des photons de diffuser sur les électrons libres apres la ré-ionisation, est d’autant plus
grande que la ré-ionisation a lieu t6t : la section efficace de diffusion est constante, et
méme si la densité diminue en raison de l’expansion de I'univers, le temps disponible

pour diffuser est plus important.

4.4.2 Observations

Les modes FE de polarisation ont été détectés pour la premiere fois par 'interférometre

DASI (Kovac et al., |2002), puis mesurés par plusieurs expériences au sol (QUaDEl,

1. QUEST at DASI (Brown et al., [2009)
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Figure 4.7: Mesures actuelles des spectres CE et CTE (a) et limites sur les modes B (b)

(Ot (07,

CAPMAPH7 CBIEl, BICEPEl, QUIETE[), en ballon (BOOMERanGE[) ou dans ’espace
(WMAPE[). En revanche, seules des limites supérieures existent actuellement pour les
modes B. La figure montre les spectres ClE et CZTE mesurés par ces expériences
et les limites sur les modes B. Détecter les modes B est 'un des objectifs majeur de
la cosmologie observationnelle et de nombreuses expériences en fonctionnement ou en
préparation ambitionnent une détection dans les années a venir. On peut séparer ces

expériences en trois catégories :

— au sol : les expériences au sol peuvent atteindre une résolution permettant d’obser-
ver les plus hauts multipoles du CMB, mais sont limitées en terme de couverture
du ciel et par les effets sytématiques induits par 'atmosphere. Elles devraient étre
capable d’observer la contribution du lentillage gravitationnel et éventuellement,
en soustrayant cette contribution, d’accéder aux modes B primordiaux. On peut

notamment citer SPTpollZl, BICEP2 et le Keck Array, situés au Pole Sud, et

Cosmic Anisotropy Polarization Mapper QBischoff et al.} |2008[)

Cosmic Background Imager (Sievers et al.r |2008|)

Background Imaging of Cosmic Extragalactic Polarization (Chiang et al.t |2010[)

Q/U Imaging Experiment qullaboration et al.l, |2012[)

Balloon Observations Of Millimetric Extragalactic Radiation ANd Geophysics

|2008p, (IMontroy et al.l, |2008|)
6. Wilkinson Microwave Anisotropy Probe qLarson et al.l7 |2011[)
7. South Pole Telescope

Gu L
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4.4 Contraintes cosmologiques et observations

POLARBEAR, ACTpolH et ABSE| situés dans le désert d’Atacama au Chili.

en ballon : observer depuis un ballon permet de limiter les effets systématiques
liés a ’atmosphere et d’avoir une couverture du ciel plus étendue que depuis le sol,
mais la résolution et le temps d’observation sont limités. De telles expériences se
concentrent donc sur les multipoles intermédiaires, o la contribution primordiale
et lentillée sont du méme ordre (si 7 n’est pas trop petit). EBEXE|7 SPIDER et
PIPER notamment ont ou vont prochainement prendre des données qui seront
exploitées dans les mois/années a venir.

dans I'espace : observer le rayonnement fossile depuis ’espace permet une couver-
ture complete du ciel et de s’affranchir des effets systématiques de 'atmosphere,
mais la résolution est limitée par la taille du téléscope. Pour cette raison, la re-
cherche des mobes B pour un satellite se situe principalement aux plus grandes
échelles angulaires, au niveau du signal issu de la réionisation. Planck est actuel-

lement la seule expérience spatiale dédiée au CMB, et il existe plusieurs projets
tels que LiteBirdEL COrEEL ou PRISMH, a moyen/long terme.

Planck délivrera ses résultats sur la polarisation courant 2014, et a déja publié

quelques résultats, non utilisés pour contraindre le modele cosmologique, mais qui

montrent un excellent accord du modele ajusté uniquement sur la température avec

les prédictions pour la polarisation, sur les spectres C’lE et CZT B 1' et sur les figures

de polarisations autour des points chauds/froids (4.9).

N

. Atacama Cosmology Telescope

. Atacama B-modes Search

. E and B modes EXperiment

. Lite (Light) satellite for the studies of B-mode polarization and Inflation from cosmic background

Radiation Detection

5. Cosmic Origins Explorer

6. Polarized Radiation Imaging and Spectroscopy Mission
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Figure 4.8: Spectres TE (a gauche) et EE (a droite) mesurés par Planck et comparés a la

prédiction du modéle A-CDM estimé par Planck en wutilisant uniquement la température.
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Figure 4.9: Figures de polarisation autour des points chauds/froids mesurées par Planck.

La premiere ligne représente les mesures de Planck en intensité et Q. sur une carte de la

somme du signal autour de tous les points froids (a gauche) ou chauds (& droite) observés,

alors que la seconde ligne représente les prédictions du modéle A-CDM estimé par Planck.

(TPlanck Collabomtion# |20130|)
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”An experiment is a question which
science poses to Nature and a
measurement is the recording of Nature’s

answer.”

M. Planck (1968])

La mission Planck

Mon travail ayant été effectué dans le cadre de la mission Planck, il me faut en dire
quelques mots. Je me contenterai d’une description succinte d’une partie des objectifs
scientifiques, de I'instrument et de la stratégie d’observation, susceptibles d’éclairer mon
travail. Le lecteur intéressé par une description plus complete est invité a se référer aux
nombreux articles existants : [Planck Collaboration (2005, 2011} [2013a); [Tauber et al.
(2010) ...

5.1 Objectifs scientifiques et premiers résultats

L’objectif premier de la mission Planck, faisant suite aux missions spatiales COBE
et WMAP, était de fournir un spectre d’anisotropie du CMB en température limité
uniquement par la variance cosmique aux plus grandes échelles, et par les modeles as-
trophysiques a plus petite échelle. Les résultats récents montrent que la mission Planck
a atteint cet objectif en extrayant l’essentiel de l'information cosmologique contenue
dans les anisotropies de température du rayonnement fossile, méme si quelques rafine-
ments marginaux restent envisageables.

La détection de la polarisation du CMB il y a une dizaine d’années a néanmoins
ouvert une toute nouvelle fenétre de recherche, a laquelle la mission Planck, qui n’était
initialement pas prévue pour, a su s’adapter en se dotant de bolometres sensibles &
la polarisation. Planck devrait notamment permettre une mesure des spectres TE et
EE des plus grandes échelles jusqu’a £ ~ 1500, permettant ainsi une bien meilleure

compréhension de la période de ré-ionisation (ainsi qu'un gain statistique par rapport
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a la température 1a ou la variance cosmique devient importante).

L’un des buts les plus ambitieux de Planck est certainement la recherche des modes
B de polarisation, dont 'importance a déja été évoquée au chapitre précédent. En
terme de sensibilité, Planck devrait étre capable de détecter les modes B pour un rap-
port tenseur sur scalaire r = 0.05, ou, le cas échéant, de mettre une limite supérieur
r < 0.03 (95% C.L.) (Efstathiou & Gratton) 2009)). Pour atteindre ce but, le niveau de
controle des effets systématiques affectant les mesures de polarisation requis est ambi-
tieux. L’un des buts de cette these est de quantifier certains de ces effets systématiques.

Enfin, jusqu’a présent, les anisotropies observées respectent une statistiques gaus-
sienne. Certains modeles prédisent néanmoins des non-gaussianités du rayonnement
fossile. Planck a apporté, a ce jour, les meilleures contraintes sur les non-gaussianités

primordiales.

Je n’ai parlé ici que des objectifs cosmologiques, uniquement a partir du rayon-
nement fossile lui-méme. Bien entendu, les anisotropies observées par Planck ne pro-
viennent pas uniquement des anisotropies primordiales. L’études des grandes structures
de l'univers récent est un enjeu majeur pour Planck, notamment au travers de 'effet
SZ.

Les fréquences d’observation de Planck en font également un outil adapté a des
études astrophysiques, notamment de sources extragalactiques ou de notre galaxie elle-
méme. La couverture complete du ciel offerte par Planck a permis la réalisation d’un
catalogue de sources compactes (Planck Collaboration, 2013e) contenant quelques mil-
liers de sources a chacune des fréqeunces. Ce catalogue contient uniquement l’intensité
des sources, mais devrait a terme contenir aussi leur polarisation. L’étude de sources

compactes, notamment polarisées, constitue une partie du travail présenté ici.

5.2 Le systeme optique

Le systeme optique est la partie du satellite permettant d’amener le rayonnement
incident jusqu’aux détecteurs. Une compréhension minimale de sa strucutre est im-
portante, ne serait-ce que pour comprendre la géométrie des lobes de l'instrument. Le
télescope lui-méme est composé de deux miroirs d’environ 1,5 m et 1 m. Ces miroirs

fonctionnent de maniére optimale a une température d’environ 45 K, et nécessitent donc
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©4200

Figure 5.1: (a) Structure du satellite. (b) Contributions principale et secondaires au lobe.

([Tauber et al.L |201q)

d’étre protégés par un écran entourant le télescope. Cet écran permet aussi de limiter
directionnellement I’arrivée de lumiére parasite. Les miroirs conduisent la lumieére vers
le plan focal, dans lequel sont installés les détecteurs, derriere un systeme de cornets.
On reviendra sur le plan focal dans le paragraphe suivant. La géométrie des miroirs
détermine grandement la forme du lobe, méme si les cornets eux-mémes jouent un role

(ce qui explique les différences de lobe entre les différents détecteurs).

Le plan focal contient les deux instruments a haute et basse fréquence (respecti-
vement HFT et LFIE[). Je me concentrerai uniquement sur HFI dans la suite, mais il
est important de noter la différence technologique majeure entre ces deux instruments,
LFTI utilisant des radiometres amplifiés par des HEMTH technologie déja utilisée par

Iexpérience WMAP par exemple, alors que HFI utilise des bolomeétres.

La figure représente ’architecture du télescope et la provenance de la lumiere

observée par le plan focal, définissant le lobe principal et les lobes secondaires.
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4K Filtres Bolometer

Front horn Back horn

Waveguide Detector horn

1.6K Lens

Figure 5.2: Schéma du systéme de cornets et bolomeétres. On voit les trois cornets dos

a dos permettant de guider 'onde jusqu’au bolométre, ainsi que le filtre en fréquence. Les

différents étages de refroiddissement sont aussi indiqués. ([Lamarre et al.l, |201 Q)

5.3 Quelques informations sur HFI

L’instrument haute fréquence (HFI dans la suite), est constitué de 52 bolometres,
recevant le rayonnement a travers un systeme de cornets guide d’ondes assemblés dos-
a~dos et encadrant les filtres en fréquence (cf. ﬁgure. Sur ces 52 bolometres, 20 sont
sensibles a la puissance totale regue (spider-web bolometers, SWB dans la suite), et 32
sont sensibles a la polarisation (polarization-sensitive bolometers, PSB dans la suite) et
sont assemblés orthogonalement deux & deux dans un méme cornet. Ces détecteurs sont
divisés en six canaux de fréquences, respectivement a 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz,
dont les deux derniers sont exclusivement composés de SWB (donc non sensibles a la
polarisation). Les caractéristiques principales de ces détecteurs sont récapitulés dans le
tableau [5.1] et leur disposition dans le plan focal est représentée sur la figure [5.3

Les bolometres fonctionnent a une température de 100 mK grace a un systeme
cryogénique en quatre étapes :

— un refroidissement passif, constitué de boucliers protégeant le télescope des rayon-

nements parasites, et qui permet d’atteindre une température de 40-45 K;

— le sorption cooler, qui permet de refroidir & 20 K, la température d’opération

de l'instrument basse fréquence, a partir de compression/décompression d’hy-

drogene ;

un compresseur d’Helium, qui permet d’atteindre 4 K

— et enfin un refroidisseur a dilution, utilisant de I’'Helium 3 et 4, pour atteindre la

1. High Frequency Instrument et Low Frequency Instrument.
2. High-Electron-Mobility Transistor.
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Figure 5.3: (a) Répartition des bolométres de HFI dans le plan focal (Schéma de C.
Rosset). (b) Photo du plan focal.

Fréquence centrale (GHz) 100 143 217 353 545 857
Bande passante Av (GHz) 329 458 64.5 1014 171.3 2459
Nombre de PSB 8 8 8 8 - -
Nombre de SWB - 4 4 4 4 4
FWHM( moyenne (arcmin) | 9.59 7.18 4.87 4.70  4.73  4.51
Ellipticité(® moyenne 1.21 1.04 122 120 118  1.38
Sensibilité® (uKcnp s'/?) | 41.3 174 23.8 788 - -
Sensibilité® (MJy st=! s'/2) | - - - - 0.0259 0.0259

Table 5.1: Caratéristiques des détecteurs de HFI. (a) Largeur a mi-hauteur et ellipticité
de la gaussienne ajustée sur le lobe moyen des détecteurs du canal. (b) Sensibilité cumulée

de l'ensemble des détecteur du canal.
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température de fonctionnement des bolometres.

Ce qui nous intéressera particulierement pour la suite est la réponse des bolometres
a un signal polarisé. On peut modéliser la réponse d’un bolometre a un signal polarisé

linéairement de la fagon suivante (Jones et al., 2006 Rosset et al., 2010)E|:

m=g(l+p[Qcos2(¥ + «a)+ Usin2(¥ + «o)]) + n, (5.1)

ou g est le gain du bolomeétre, p son efficacité de polarisation, a 'orientation du bo-
lometre dans le plan focal, (I,Q,U) les parametres de Stokes du signal regu, et W
I’angle entre le plan focal et le réferentiel dans lequel @ et U sont définis. On voit
immédiatement que pour mesurer la polarisation, c’est & dire reconstruire (I,Q,U), on
aura besoin de combiner plusieurs (au moins trois) mesures réalisées avec des angles
U + « différents. La stratégie d’observation de Planck (c¢f. paragraphe suivant) n’offre
généralement pas cette possibilité pour un seul détecteurﬂ Il sera donc nécessaire de
combiner les mesures de plusieurs détecteurs. Une erreur de calibration relative entre
les détecteurs induit une fuite entre les parametres de Stokes reconstruit, et en terme de
spectres de puissance, des fuites de température vers la polarisation, et en polarisation
des modes E vers les modes B. Etant donné les niveaux relatifs des spectres, une fuite,
méme infime, de température vers la polarisation a des conséquence dramatiques sur

la recherche des modes B.

On peut montrer (Rosset et al., 2010) que pour limiter les fuites vers les modes E
(respectivement B) & un niveau inférieur & 10% de la variance cosmique (respectivement
10% du niveau attendu pour les modes B pour r = 0.03), il faut connaitre la calibration
relative sur le gain a un niveau de 0.15% (respectivement 0.05%), sur l'efficacité de
polarisation & un niveau de 0.5% (respectivement 10%), et sur l'orientation dans le plan
focal & 1° (respectivement 0.75°). Le tableau donne les résultats de la calibration
effectuée au sol sur ces parametres pour ’ensemble des bolometres; il est néanmoins

important de vérifier ces mesures en vol.

1. ¢f. annexe [A| pour une démonstration de cette modélisation & partir des formalismes de Jones

1941| et de Mueller (A MODIFIER: ref)

2. A I’exception de quelques régions de taille réduite, notamment a proximité des poles.
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Bolomeétre Efficacité de polarisation (%) Orientation (°)
100-1a 04.7 £ 0.2 21°1 + 0°9 [rel] + 0°3 [abs]
100-1b 94.3 £ 0.3 109°9 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
100-2a 96.2 £ 0.2 44°3 £+ 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
100-2b 90.2 £ 0.2 133°5 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
100-3a 90.1 + 0.3 0°7 £ 0°9 [rel] % 0°3 [abs]
100-3b 93.4 + 0.2 90°6 =+ 0°9 [rel] = 0°3 [abs]
100-4a 95.7 + 0.3 158°5 4 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
100-4b 92.3 £ 0.2 70°0 £ 0°9 [rel] + 0°3 [abs]
143-1a 83.3 £ 0.2 42°9 £ 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
143-1b 84.6 £ 0.2 135°2 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
143-2a 87.5 + 0.3 44°2 £ 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
143-2b 80.3 £ 0.3 134°0 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
143-3a 83.9 £ 0.2 0°4 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
143-3b 80.9 £ 0.2 93°7 + 0°9 [rel] + 0°3 [abs]
143-4a 93.1 £ 0.2 3°1 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
143-4b 92.8 + 0.2 91°5 + 0°9 [rel] + 0°3 [abs]
217-5a 95.0 £ 0.1 44°7 £ 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
217-5b 95.2 £ 0.2 133°9 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
217-6a 94.9 £ 0.2 45°0 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
217-6b 95.4 £ 0.2 134°8 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
217-7a 94.0 £ 0.2 0°3 £+ 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
217-7h 93.7 £ 0.1 91°2 + 0°9 [rel] + 0°3 [abs]
217-8a 94.2 £ 0.1 999 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
217-8b 94.1 £ 0.1 92°5 + 0°9 [rel] + 0°3 [abs]
353-3a 88.7 + 0.1 44°1 £ 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
353-3b 92.0 £ 0.1 132°4 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
353-4a 87.0 + 0.1 45°3 £ 0°9 [rel] + 0°3 [abs]
353-4b 91.4 £ 0.1 135°2 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
353-5a 84.4 £ 0.1 178°4 + 0°9 [rel] £ 0°3 [abs]
353-5b 87.4 + 0.1 90°3 =+ 0°9 [rel] = 0°3 [abs]
353-6a 87.3 + 0.1 1°3 + 0°9 [rel] = 0°3 [abs]
353-6b 88.5 + 0.1 91°2 + 0°9 [rel] = 0°3 [abs]

Table 5.2: Paramétres de polaris%%z’on des PSB (Rosset et al.l, |2010).
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Bolomeétre Efficacité de polarisation (%) Orientation (°)

143-5 6.6 + 0.3 65°7 + 0°1 [stat] = 0°6 [syst]

143-6 44403 70°6 + 0°2 [stat] £ 4°7 [syst]

143-7 1.7+ 0.4 102°8 + 0°2 [stat] + 1°7 [syst]
143-8 1.6 £ 0.5 75°7 + 0°3 [stat] £ 4°4 [syst]

217-1 4.0 + 0.2 98°4 4 2°3 [stat] 4+ 5°5 [syst]

217-2 2.1+0.1 82°5 4 1°5 [stat] £ 4°9 [syst]

217-3 4.1+ 0.2 170°9 £ 0°9 [stat] £+ 2°1 [syst]
2174 3.8+ 0.6 120°0 £ 1°2 [stat] £+ 2°7 [syst]
353-1 3.4 402 103°1 £ 1°2 [stat] + 3°6 [syst]
353-2 48 +0.1 114°6 £ 0°5 [stat] + 2°7 [syst]
353-7 8.1+ 0.1 121°5 + 0°8 [stat] + 4°2 [syst]
353-8 79+ 0.1 133°0 £ 0°3 [stat] £+ 1°9 [syst]
545-1 474 0.1 129°1 + 1°0 [stat] + 2°4 [syst]
545-2 5.7+ 0.1 139°1 + 0°7 [stat] + 1°3 [syst]
545-3 5.3 £ 0.1 150°3 £ 0°8 [stat] £+ 2°4 [syst]
545-4 59+ 0.1 145°6 £ 0°8 [stat] &+ 1°7 [syst]
857-1 7.8 + 1.8 157°3 + 2°1 [stat] + 5°1 [syst]
857-2 6.3 + 0.1 108°4 £ 4°0 [stat] + 16°5 [syst]
857-3 8.6 + 0.8 176°8 + 1°4 [stat] + 2°6 [syst]
857-4 6.3 + 0.8 161°9 + 2°3 [stat] + 6°2 [syst]

Table 5.3: Paramétres de polarisation des SWB (Rosset et al., |2010). Les SWB ne sont
pas sensés étre polarisés, mais on peut constater que leur efficacité de polarisation n’est

pas tout a fait nulle.
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5.4 Stratégie d’observation

La stratégie d’observation de la mission Planck est essentielle & la compréhension
de la maniére dont est reconstruite la polarisation des signaux observées. En effet, on
a vu que les polarimetres de HFT regoivent le signal directement, sans modulation par
une lame rotative. Autrement dit, angle entre le référentiel du ciel et le référentiel
des polarimetres est donné uniquement par ’orientation des polarimetres dans le plan
focal et l'orientation du plan focal par rapport au ciel, c’est a dire la direction de
balayage du satellite. Comme il est nécessaire d’avoir plusieurs mesures avec des angles
différents pour reconstruire le signal polarisé (au minimun trois, puisque 1’on cherche a

reconstruire les trois parametres de Stokes), la stratégie d’observation est importante.

Le satellite est situé au point L2 de Lagrange. Son axe de rotation est situé dans
I’alignement Soleil-Terre, et le télescope est orienté a environ 85° de cet axe. L’axe de
rotation est maintenu stable durant environ une heure, pendant que le télescope balaye
le ciel circulairement & la fréquence d’un tour par minute (I’ensemble de ces cercles,
pour une position fixe de 'axe de rotation sera appelé anneau dans la suite). L’axe
de rotation est ensuite décalé d’environ 2 arcmin. En une journée, I’axe de rotation
parcourt 1°. Au cours du temps, I’axe de rotation se déplace donc de maniére & toujours
rester dans l'alignement Soleil-Terre, ce qui permet de couvrir I'intégralité du ciel en
six mois (cf. schéma . En réalité, puisque 'ouverture entre I'axe de rotation et le
télescope est légerement inférieure a 90°, 'axe s’écarte légerement du plan écliptique en
décrivant une sinusoide afin de couvrir tout le ciel ; la couverture au bout de six mois

n’est donc pas tout a fait complete.

Cette stratégie permet de couvrir la quasi-intégralité du ciel tous les six mois (on
découpe donc I’ensemble de la mission en relevés, de six mois chacun). Chaque zone du
ciel est observée a plusieurs reprises durant la mission. Les légeres oscillations de ’axe
de rotation permettent de différencier légerement les orientations d’observation pour
une direction donnée observée a six mois d’interval. La stratégie est définie de maniere
a ce que les relevés 1 et 3 (respectivement 2 et 4) observent chaque direction avec le
méme angle, et que les relevés 1/3 et 2/4 observent avec un angle différent. Cet angle
dépend de la zone du ciel et il est choisit de maniere a étre maximal (soit 14°) au niveau
de la nébuleuse du Crabe, qui doit servir a calibrer les parametres de polarisation de

I'instrument. Les anneaux ont un recouvrement maximal autour des poles écliptiques,
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143 GHz

Sun
—

Figure 5.4: Stratégie d’observation de Planck. A gauche, la position et les mouvements

du satellite (Tauber et all 2010). A droite, la couverture du ciel. En noir, les positions de
l’aze de rotation du satellite pour l’ensemble de la mission, et en bleu, vert et rouge les

directions d’observations pour trois anneaux choisis arbitrairement durant la mission.
qui bénéficient donc d’un excellent rapport signal sur bruit ainsi que d’un grand nombre

d’angles d’observations. La stratégie est aussi choisit de maniére a optimiser le signal

dipolaire du CMB pour la calibration, et ’observation des planetes brillantes.
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Deuxieme partie

Etude de sources compactes avec

HFI
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On a vu dans la partie précédente I'importance scientifique de 1’étude de
la polarisation du rayonnement fossile, ainsi que le défi que représente le
controle des effets systématiques pour Planck HFI. La stratégie de cali-
bration polarisée définie par la collaboration repose sur I'observation de
sources compactes fortement polarisées ; par exemple, la nébuleuse du Crabe
(Tauber et al) 2010). Le point de départ de mon travail ayant été de
réfléchir & une méthode de calibration polarisée, j’ai été amené a étudier
ces sources. Dans ce cadre, j'ai développé une méthode de photométrie a
partir des données temporelles, pour pouvoir m’affranchir de certains effets

systématiques affectant la photométrie a partir de cartes.

Le premier chapitre de cette partie sera consacré a la description détaillée de
cette méthode. Puis, dans un second chapitre, j’utiliserai cette méthode pour
étudier la polarisation et la variabilité de sources ponctuelles du catalogue
de sources Planck (PCCS). Enfin, je terminerai cette partie par une étude

de la nébuleuse du Crabe, tant en intensité qu’en polarisation.
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Tout avantage a ses inconvénients,

et reciproquement.

Les Shadoks

Photométrie a partir des données

temporelles

Ce chapitre sera consacré a expliquer la méthode développée et utilisée pour effec-
tuer la photométrie de sources ponctuelles ou légérement étendues. Cette méthode se
base sur les données temporelles plutdét que sur les cartes, offrant ainsi une approche

complémentaire et flexible, notamment utile pour I’étude d’effets systématiques.

6.1 Photométrie a partir de cartes

6.1.1 Méthodes usuelles

Généralement, la photométrie de sources est effectuée directement sur une carte.
Il existe différentes méthodes, que je vais ici lister brievement (et de maniére non
exhaustive).

La premiere méthode, sans doute la plus simple, mais néanmoins tres robuste et
largement utilisée en astrophysique, est la photométrie d’ouverture : on integre direc-
tement le flux de la carte dans un cercle, et on soustrait un fond estimé a partir d’un
anneau autour de 'ouverture principale. Cette méthode est extremement simple sur le
principe et présente I'avantage de ne nécessiter aucune connaissance de la forme de la
source ni de sa taille (il suffit de prendre un rayon d’ouverture suffisamment grand pour
intégrer I'ensemble du flux). Si le fond est régulier et la source isolée, cette méthode

est extremement efficace. Si le fond n’est pas régulier ou s’il y a des sources proches, la
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solution généralement envisagée est de réduire les rayons d’ouverture, mais on n’integre
alors plus qu’une partie du flux et il faut corriger de la fraction de la source a ’extérieur
de l'ouverture principale, ce qui suppose une connaissance de la forme de la source (ou
du lobe de l'instrument d’observation). La pixellisation de la carte peut aussi poser
probleme si la taille des pixels n’est pas négligeable devant le rayon d’ouverture.

Une deuxieme méthode, pour les sources ponctuelles, consiste a ajuster directement
la PSF[]] sur la carte. Cela nécessite une bonne connaissance de I'instrument, et n’est
valable que dans 'hypothese d’une source dont la taille est négligeable devant la taille
de la PSF. Cette méthode permet néanmoins d’extraire la densité de flux pour un
rapport signal sur bruit tres faible, puisque la forme exacte du modele est connu, et
qu’on ajuste uniquement son amplitude.

Enfin, on peut généralement approximer la PSF par une gaussienne. L’ajustement
par une gaussienne a l'avantage de pouvoir traiter de sources étendues (a condition que
la forme de la source soit suffisamment réguliére, on peut considérer que la convolution

de la forme de la source par la PSF se rapproche d’une gaussienne).

6.1.2 Inconvénient de la photométrie a partir d’une carte

Lorsqu’on utilise ces méthodes sur une carte, on se heurte a certains inconvénients
intrinseques liés a la production d’une carte a partir d’observations échantillonnées.

Le premier de ces inconvénients provient de la pixelisation. Fabriquer une carte
revient & moyenner les échantillons sur des pixels; si cela permet de gagner en terme
de rapport signal sur bruit, cela implique aussi de supposer le signal constant sur la
surface du pixel, ce qui, en particulier dans le cas d’une source ponctuelle, pour laquelle
le signal présente par définition des gradients importants, peut poser des problemes.
On ne peut néanmoins pas prendre des pixels de taille infiniment petite puisque tout
I'interét de cette pixelisation est d’avoir suffisamment d’échantillons par pixel. La taille
des pixels est donc un compromis entre 1’échelle de variation du signal et la stratégie
d’observation de l'instrument.

Par ailleurs, pour une direction d’observation donnée sur le ciel, le signal recu est

la convolution du signal réel du ciel par le lobe de I'instrument. Si ce lobe n’est pas

1. Point Spread Function, ou fonction d’étalement du point. Il s’agit de la réponse d’un instru-
ment & un Dirac, donc de la projection sur le ciel du lobe de l'instrument, en tenant compte de la

direction/orientation d’observation.
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symétrique par rotation, le signal regu pour une méme direction d’observation est donc
différent selon l'orientation de I'instrument. Lorsque ’on fait une carte, si I’on combine
des observations faites avec des orientations différentes, on mélange ainsi dans chaque
pixel de l'information provenant de directions différentes. Combiner des observations
faites avec des orientations différentes peut cependant se révéler utile, pour obtenir
une couverture homogene de la zone observée, ou pour reconstruire la polarisation du
signal.

On peut aussi, pour faire une carte, combiner plusieurs détecteurs - par exemple des
polarimeétres d’orientations différentes pour reconstruire le signal polarisé. Les différents
détecteurs ayant des bandes passantes différentes, et éventuellement des lobes différents,
cette combinaison va la encore amener a une perte d’information, voire a un biais du
signal reconstruit.

Enfin, dans le cas d’un signal variable dans le temps, 'opération de moyennage des
échantillons observés a des temps différents va moyenner aussi la variation temporelle.

Chacun de ces effets, pris individuellement, peut étre traité en faisant des cartes
spécifiques : une carte par détecteur, une carte par orientation d’observation, une carte
par période de temps ... Mais faire des cartes est coliteux en temps et en ressource
informatique, a fortiori pour une expérience comme Planck qui observe le ciel complet.
Une méthode plus flexible permettant d’effectuer la photométrie des sources directe-
ment a partir des données temporelles, permettant de s’affranchir de ces effets se révele
donc extrémement utile et complémentaire. Bien entendu, travailler directement sur les
données temporelles possede aussi des inconvenients, ne serait-ce que par le volume de

donné & traiter.

6.2 Estimation de densité de flux dans le domaine tem-

porel

Afin de remédier aux problemes liés aux méthodes d’estimation de densité de flux
sur une carte, j’ai développé une méthode permettant d’extraire la densité de flux d’une
source a partir des données temporelles des bolometres (TOIE dans la suite) calibrées

(en Kcyp). 1l s’agit ici de mesurer, pour un détecteur, le flux total (polarisation in-

1. Time Ordered Information.
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cluse) observé durant un passage sur une source. Pour obtenir les charactéristiques
de polarisation d’une source, il faudra ensuite combiner plusieurs détecteurs, ou plu-
sieurs passages avec des angles différents d’un méme détecteur (cf. paragraphe(6.5). On

modélise les mesures aux alentours d’une source par

ot m;(6, ¢) est 'échantillon i, observé dans la direction (6, ¢), (S * B) représente le flux
de la source convoluée par le lobe de I'instrument, F' est le flux du fond astrophysique,
et n; le bruit de I'instrument.

En pratique, on ne connait ni la forme de la source, ni le fond astrophysique. Pour
évaluer le fond, on peut en premiere approximation le supposer constant, ou le modéliser
par un plan incliné (étant donné la résolution de Planck HFI, ~ 5 — 10/, cette approxi-
mation est raisonnable). Pour la forme de la source, en premieére approche, on peut
supposer que le terme S* B n’est pas trop éloigné d’une gaussienne elliptique et ajuster

son amplitude, sa taille et son orientation sur les données :
ml(ea ¢) = Gauss(A, 90a ¢0a 00, 0¢, ¢)(97 ¢) + P(a7 ba C) (9, ¢) +1j (62)

avec A, 0y, ¢o, 09, 04,1 'amplitude, la position, la taille et I’orientation de la gaussienne
elliptique, et a, b, ¢ les parameétres du plan incliné modélisant le fond. La densité de flux

de la source <I>,,E| a la fréquence d’observation v, en Jy est alors donnée par :
Q) = A 210904 - Uk py psay/sr (6.3)

avec Uk, p—Jy le facteur de conversion d’unité entre les Konp et les Jy/sr (cf. pa-
ragraphe .

Si l'on s’interesse uniquement aux sources ponctuellesﬂ, on peut considérer que
S x B ~ B X cte et ajuster directement un modele de lobe aux données. En raison de
Pasymétrie du lobe, il est nécessaire de tenir compte de la direction de croisement de

la source pour faire ’ajustement, c’est a dire d’effectuer une raotation pour se placer

1. Usuellement, on note plutét ce flux S, ou I, mais pour des raisons de cohérence au long de ce
chapitre et pour éviter toute ambiguité avec le parametres de Stokes I, ou ’ensemble des parametres

S =(I,Q,U), jutiliserais la notation ®.
2. Le terme source ponctuelle désignera ici toute source dont la taille intrinseque est faible par

rapport a la taille des lobes de Planck.
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dans le référentiel défini par la direction de balayage de l'instrument (z,y). Dans ce

référentiel, les données s’écrivent alors :
mi(ma y) =A- B(x()a yO)(ma y) + P(a7 ba C)(ZC, y) + 1y (64)

avec A Pamplitude de la source, (zg, yo) sa position et (a,b, ¢) les parametres décrivant

le fond. La densité de flux, en Jy, est donnée par

®, = AQUk 5 dy)sr (6.5)

avec €2 I'angle solide du lobe.

La figure [6.1] montre un exemple d’ajustement.

6.3 Conversion d’unités et correction couleur

Les détecteurs de Planck HFI mesurent une puissance intégrée sur leur bande
passante. Les données Planck HFI, pour les canaux 100-353 GHz, sont calibrées en
température d’antenne en Kcyp, en supposant donc une dépendance spectrale de corps
noir. Pour obtenir la densité de flux, en Jy, d’une source de spectre quelconque, il faut
donc effectuer une conversion qui dépend de la réponse spectrale du détecteur. On
réalise généralement cette conversion en deux étapes : la premiere étape, que ’on appe-
lera ici conversion d’unité, permet de passer d’'une température d’antenne Kcypg a une
brillance/intensité en Jy/sr (que 'on intégrera sur I’angle solide de la source pour ob-
tenir la densité de flux), en supposant un spectre plat : v ®,, = cte (convention IRAS).
La seconde étape permet d’obtenir la densité de flux réelle de la source, a condition
de connaitre sa dépendance spectrale ; on parle de correction couleur. Ces deux étapes

sont décrites en détail dans Planck Collaboration| (2013a).

6.3.1 Conversion d’unités

D’une maniere générale, on peut obtenir ’expression d’un facteur de conversion
d’unité a partir de 1’égalité triviale

d®, Fhe dd,

-=v — Y aX. ]
dX; ded 7 (6:6)

ou ®, est l'intensité recue, et X; ; la dépendance spectrale permettant de définir I'unité

souhaitée. En intégrant I’expression précédente sur la fréquence, en tenant compte de
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Figure 6.1: Ajustement de la source G009.32-19.60 dans le domaine temporel, pour le détecteur 143-3a durant la seconde observation

de cette source par Planck, en utilisant un modéle de lobe StackedBeams (décrit plus loin dans le texte). Le panneau en haut ¢ gauche

montre directement la position et la valeur mesurée des échantillons autour de la source. L’ajustement est réalisé directement dans

le domaine temporel, comme représenté sur le panneau en bas au centre. Les trois panneaur restant sont la projection des données

(en haut au centre), du modéle ajusté (en haut & droite) et du résidu (en bas a droite) sur une carte pizélisée. Enfin, le tableau en

bas a gauche récapitule les paramétres de l’ajustement.
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6.3 Conversion d’unités et correction couleur

la bande-passante du détécteur 7(v), on obtient
do, do,
et le facteur de conversion qui nous intéresse

ax; Jdv ()G

dX; N Jdv T(l/)illiv”i'

(6.8)

Dans notre cas, la température d’antenne possede un spectre de corps noirs B, et
on choisit d’exprimer les densités de flux selon la convention TRAS : l'intensité en
convention IRAS a la fréquence centrale I/CE| est reliée a 'intensité @, & une fréquence
v quelconque par la relation v, ®HAS = 1 &, : on obtient alors :

[ dv 7(v)2B « 1020 [MJy/sr]

U _ 6.9
Kemp—MJy/sr (IRAS) f dv 7—(1/)% Kcowvs (69)

6.3.2 Correction couleur

Apres conversion, la densité de flux obtenue est une densité de flux & la fréquence v,
dans la convention IRAS. Pour obtenir la densité de flux réelle a la fréquence v, il faut
tenir compte de la dépendance spectrale de la source. On supposera ici que sur la largeur
des bandes passantes des détecteurs, les sources étudiées peuvent étre approximées par
une loi de puissance d’indice spectral 8. On peut donc relier directement l'intensité
de la source a la fréquence centrale a son intensité & une fréquence quelconque par la

relation VC_B &.=v P &, En partant de 1’égalité

—p
o, — pIRASYe _ g (&) : (6.10)
v v

que ’on integre sur la bande-passante, on obtient

@IRAS/T(V)”VCdy:@C/T(V) (E)_ﬂ dv. (6.11)

v

On définit donc le facteur de correction couleur K = ®,/®RAS .

—ldy

K = 1*5“’”7’/' 6.12
Ve Jr(w)v=Pdv (6.12)
Dans le cas d’une source d’indice spectral § = —1, on retrouve bien K = 1. La figure

représente le facteur de correction couleur en fonction de lindice spectral (dans

I’hypothese d’une loi de puissance) pour I'ensemble des détecteurs HFI.

1. 1l s’agit ici des fréquences nominales de HFI : 100 GHz, 143 GHz ...
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Figure 6.2: Correction couleur en fonction de l’indice spectral.
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6.4 Modéles de lobe

Ici, on s’intéresse uniquement a la correction couleur pour un méme détecteur, pour
passer de la densité de flux en convention IRAS & la densité de flux réelle. Dans un cadre
plus général, on peut étre amené a comparer les mesures de deux instruments différents,
de bandes passantes différentes, et éventuellement de fréquences centrales différentes.
La procédure permettant de définir le facteur de correction couleur a appliquer est la
méme, mais I’expression finale peut étre différente. Ce sera notament le cas au chapitre

ou ’on sera amené a comparer les mesures Planck HFI aux mesures Herschel SPIRE.

6.4 Modéeles de lobe

Au paragraphe on a décrit la méthode permettant d’ajuster un modele de lobe
aux données pour estimer la densité de flux d’une source ponctuelle. Dans mon travail,
j’ai utilisé trois modeles de lobe que je vais décrire brievement ici. Ces trois méthodes
proposent une estimation du lobe a partir de I’observation des planetes par Planck, que
I’on cherche a décomposer sur une base de fonctions. La premiere d’entre elle utilise la

base de Gauss-Hermite alors que les deux autres utilisent une base de B-Splines.

Gauss-Hermite
La décomposition des lobes de Planck sur une base de Gauss-Hermite est décrite

par Huffenberger et al.|(2010). Les fonctions de la base Gauss-Hermite sont donnée par

Hy, (x1)Hy, (Xlz)e—%
2n1+n2 nllngl

P yny (x) = ) (6.13)

ou H, est le polynéme de Hermite d’ordre n. Le lobe est alors donné par
B(x) =) sn®n(x) (6.14)
n

avec

(n1 + n2)2 +n1 + 3ng
5 .

En pratique, dans le cas d’un lobe relativement proche d’une gaussienne, on peut tron-

(6.15)

quer la décomposition a un ordre n relativement faible tout en gardant une bonne
description du lobe. C’est en particulier le cas pour les lobes HFI entre 100 GHz et
353 GHz. Aux plus hautes fréquences (545 — 857 GHz), il devient nécessaire d’augmen-

ter 'ordre de la décomposition et la méthode perd de son efficacité.
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Les lobes Gauss-Hermite que nous utiliserons dans la suite de ce travail se limitent
A Nmax = 9 et ont été développés dans le cadre de Planck HFI par J. Gudmundsson et

al. et sont décrits dans Planck Collaboration| (2013b)).

B-Spline

Les B-splines sont une combinaison linéaire de polynéme de degré k et d’ordre k+ 1
définis par la position de leurs noeuds, ou points de controle (De Boor, |1972). L’avan-
tage de la décomposition du lobe sur la base des B-splines est de permettre la descrip-
tion d’un lobe plus éloignée d’une gaussienne que celle obtenue par la décomposition
Gauss-Hermite. En revanche, le choix de la position des noeuds ainsi que ’application
d’un lissage supposant une certaine régularité du lobe requiérent un travail d’optimi-
sation. Cette approche a néanmoins été développée par G. Roudier et R. Keskitalo
indépendamment. Dans le suite, je parlerais respectivement de ces deux modeles de
lobe sours les noms de B-Splines Beams et Stacked Beams.

La méthode de G. Roudier a été retenue pour la description des lobes de Planck

HFT et est décrite dans [Planck Collaboration! (2013b)) ou dans sa theése (Roudier, |2011)).

La figure [6.3] montre la reconstruction du lobe par les différentes méthodes pour
les détecteurs 143-2a et 545-1. A 143 GHz, le lobe est proche d’une gaussienne et les
différences entre les modeles n’apparaissent que loin du centre. A 545 GHz en revanche,
la différence devient beaucoup plus importante. Dans la suite de ce travail, on utili-
sera les trois méthodes pour effectuer des comparaisons, mais on retiendra 1'une des

méthodes basée sur les B-splines pour les résultats.

6.5 Détermination des parametres de Stokes

La densité de flux mesurée par chaque détecteur pour un passage sur une source
est une combinaison linéaire des parametres de Stokes de la source qui dépend des

caractéristiques du détecteur et de ’angle de passage sur la source :
Dy(V) =14 pg[Qcos2 (¥ + ag) +Usin2 (¥ + ag)] + ne. (6.16)

En mesurant ® pour plusieurs angles W + «ay, il est possible de déterminer (I,Q,U)

pour la source. On peut par exemple utiliser ’ensemble des bolometres a une fréquence
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pour construire et résoudre le systeme :

b, 1 prcos2(ar +1) prsin2(ag + 1) ne,
Dy 1 pacos2(ag +12) pasin2(ag + 9) I N,
~ . . . o+ . (6.17)
. . . . U
P, 1 pncos2(an+ 1) pnsin2 (o, + ¥y) ne,

ou les indices ¢ font référence au détecteur et ¥, a ’angle moyen de passage pour ce
détecteur (si tous les détecteurs étaient situés au méme endroit dans le plan focal, les
W, seraient tous identiques puisqu’on utilise un seul passage sur la source, mais ici ils
peuvent étre légerement différents).

Si 'on ré-écrit ce syteme sous forme matricielle
d=AS+n, (6.18)

I'estimateur de S au sens des moindres carrés, donné par la minimisation du y? =

(® — AS)IN~1(® — AS) par rapport & S, vaut
S = (A'NTTA) AN, (6.19)

On obtient ainsi les parametres S = (I, @, U) de la source pour un passage en utilisant
I’ensemble des détecteurs de la fréquence ainsi qu’une estimation de l'erreur sur ces
parametres a travers la matrice de covariance (AtN *1A)71.

On pourrait aussi, si 'on a suffisament d’angles de passage différents, choisir de

reconstruire (I,Q,U) pour chaque détecteur en combinant tous les passages.
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- Timon, tu t’es déja demandé ce que
c’était ces petits points brillants la haut ¢
- Des lucioles, Pumbaa. Un genre de ver

qui reste collé sur cet espece de machin

bleu marine ...

Le Roi Lion

Polarisation et variabilité de

sources compactes

On peut appliquer la méthode que I'on vient de décrire pour étudier la polarisation
et la variabilité des sources ponctuelles. Il ne s’agit pas ici de détecter des sources, mais
uniquement, a partir d’'un catalogue existant, donc de la position des sources, d’extraire
leur densité de flux et leur polarisation, passage par passage. Cette étude conduira a la
production d’une catalogue de sources ponctuelles, contenant les informations sur leur
polarisation et sur leur variabilité. Il pourra notamment étre utile a des fins de com-
paraison et de validation de catalogues construits par des méthodes plus classiques, ou
pour effectuer des tests d’effets systématiques. Ce chapitre décrira donc la construction
d’un tel catalogue généré a partir des catalogues Planck (PCCS, |Planck Collaboration

(2013c)).

7.1 Sélection des sources

En raison du temps de production élevé par rapport a un catalogue généré a partir de
cartes, le catalogue présenté ici ne contiendra pas I’ensemble des sources du PCCS. On
choisira de ne considérer que les sources observées par les quatre fréquences polarisées
de Planck HFI (100-353 GHz), et on excluera les sources considérées comme sources
étendues dans le PCCS, pour lesquelles I'ajustement par le lobe est biaisé.

Le catalogue PCCS étant décomposé en sous-catalogues par fréquence, on recher-
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Distribution des indices spectraux
100

%6 B

%6 -z

-2 0 2
100 GHz/143 GHz

143 GHz/217 GHz 217 GHz/353 GHz
Figure 7.1: Distribution des indices spectraux des sources entre 100 GHz et 353 GHz,

en considérant a chaque fois une loi de puissance d’indice spectral constant entre deux

fréquences.

chera les sources communes & toutes les fréquences en comparant les positions des
sources & chacune des fréquences. A partir du premier sous-catalogue, on ne retient

que les sources pour lesquelles il existe une entrée dans les trois autres a une distance

inférieure a 2 arcmin.

On applique aussi une sélection en flux, en excluant les sources pour lesquelles le
rapport signal sur bruit a 'une des fréquences est trop faible. Le critere utilisé ici sera
plus stricte que dans le cas du PCCS puisque 1’on va reconstruire les caractéristiques
de la source pour chaque passage, le rapport signal sur bruit par passage sera donc plus

faible que dans le PCCS ou I’ensemble des passages sont moyennés.

Les figures et montrent les caractéristiques spectrales de ces sourceslﬂ On
voit clairement apparaitre deux types de sources, des sources d’indice spectral ~ 0 entre
100 GHz et 353 GHz, et des sources dont I'indice spectral évolue vers des valeurs de
~ 3 a haute fréquence, dont I’émission est sans doute dominée par la poussiere. Le
fléchissement d’indice spectral & basse fréquence peut sans doute s’expliquer par un

exces d’émission & 100 GHz du au CO.

On obtient environ 1000 sources.

1. On considére ici une simple loi de puissance entre deux fréquences : Sy, = Sy, (v1/v2)".
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7.2 Extraction des flux

Indices spectraux

143 GHz / 217 GHz
o

217 GHz / 353 GHz
o

Y IR S SRR RS R NN Y I U SRS N S

= % L J A
100 GHz /143 GHz 143 GHz / 217 GHz

Figure 7.2: Indices spectraux entre 143 GHz et 217 GHz (respectivement 217 GHz et
353 GHz) en fonction de lindice spectral entre 100 GHz et 143 GHz (respectivement
143 GHz et 217 GHz).

7.2 Extraction des flux

A partir de la liste de sources établie, on détermine, pour chacune des sources,
les anneaux autour desquels la source est observée. On obtient ainsi, par détecteur,
une liste des anneaux contenant les sources a étudier. On va ensuite lire les données
temporelles (toujours par détecteur), par bloc glissant de cent anneaux, et extraire les
flux des sources contenues dans ces blocs. Si aucune source n’est rencontrée dans un
intervalle de cent anneaux, on va directement lire les prochains anneaux pertinents.
Cette méthode permet de minimiser le temps de lecture des données, qui représente

une part importante du temps de calcul total.

On vérifie en intensité que les densités de flux mesurées sont compatibles avec celles
obtenues dans le PCCS. Les résultats sont représentés sur la figure et montrent un

accord satisfaisant pour la majorité des sources.

On obtient ainsi, pour chacun des détecteurs, les flux de ’ensemble des sources et

pour 'ensemble des passages sur chacune des sources.

125



7. POLARISATION ET VARIABILITE DE SOURCES COMPACTES
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Figure 7.3: Flux mesurés sur les données temporelles en fonction du flur PCCS, a chacune
des fréquences. Les mesures sont globalement en bon accord, et il y a peu d’ajustements

ayant manifestement échoués.

7.3 Variabilité

L’un des avantages de cette méthode est d’obtenir directement les variations tem-
porelles éventuelles d’une source. On définit un critéere de variabilité pour une source,
de la fagon suivante : si la dispersion des flux par passage est supérieure a deux fois
I'erreur associée aux flux par passage, et ce a toutes les fréquences d’observation, la
source est considérée comme variable. On obtient ainsi vingt-quatre sources variables.
La plupart de ces sources, apres identification a travers la base de données SIMBADEl
a laide d’observations externes, se révelent étre des noyaux actifs de galaxies (quasars,

objets de type BL Lacertae, galaxies Seyfet de type I et II) pour lesquels on s’attend &

1. http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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7.3 Variabilité

Figure 7.4: Spectres de deux
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Figure 7.5: Variations temporelles des sources GB6 J0854+2006 (a gauche) et 3C 454.3

(¢ droite). On représente le flux relatif par rapport & la premiére observation de la source

en fonction de l'anneau d’observation.

observer des variations de flux importantes au cours du temps. Le tableau recense

ces sources et deux exemples de spectres sont donnés figure La figure|7.5|représentes

les variations temporelles de ces deux sources, par fréquence. On constate notamment

pour la source GB6 J0854+2006 une variation uniforme selon les fréquences. Pour la

source 3C 454.3, la tendance globale est similaire pour toutes les fréquences mais on

observe des écarts non négligeables. Pour les sources non identifiées comme variables,

on moyennera ’ensemble des passages pour 'analyse polarisée.
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Nom Longitude (°) Latitude (°) Type
3C 111 161.67 -08.82 Seyfert 1 Galaxy
4C 50.11 150.37 -01.60 Possible Quasar
87GB 170019.2+683430 99.56 35.19 Seyfert 1 Galaxy
QSO B0827+2421 200.02 31.88 Quasar
QSO J2147-7536 315.81 -36.52 Quasar
QSO B0521-365 240.59 -32.70 BL LAC
GB6 J2202+4216 92.59 -10.44 Quasar
QSO B0420-0127 195.29 -33.13 Quasar
QSO J0538-4405 250.07 -31.09 BL LAC
QSO J1924-2914 9.33 -19.60 BL LAC
77 287.58 -0.62 77
QSO J0403-3605 237.74 -48.49 Quasar
4C 01.28 251.48 52.78 BL LAC
3C 847 150.58 -13.25 Seyfert 2 Galaxy
CEN A? 309.53 19.42 Seyfert 2 Galaxy
3C 279 305.10 57.07 Quasar
77 49.49 -0.37 77
8C 07164714 143.97 28.03 BL LAC
3C 454.3 86.10 -38.18 Quasar
QSO J0730-1141 227.78 3.14 Quasar
3C 273 289.96 64.36 Quasar
GB6 J0854+2006 206.8 35.83 Quasar
4C 09.57 34.93 17.64 BL LAC
77 291.28 -0.71 77?7

Table 7.1: Liste des sources variables détectées. Les coordonnées sont données en galac-

tique.

128



7.4 Polarisation

7.4 Polarisation

On reconstruit ensuite les parametres de Stokes (I, Q,U) en combinant les mesures
de flux de I'’ensemble des bolometres d’une méme fréquence. On a, pour chacune des
sources, une mesure de (I,Q,U) par fréquence (et par passage dans le cas des sources
identifiées comme variables). Le flux polarisé (P = 1/Q? + U?), le degré de polarisation
(m = P/I) et 'angle de polarisation (y = 3 arctan(U/Q)) et les erreurs associées sont

calculés si la source est détectée comme polarisée, critere que I’on va maintenant définir.

7.4.1 Biais d’estimation de P du au bruit

Pour les sources pas ou peu polarisées, I'estimateur P = /Q? + U? est fortement
biaisé. En effet, si 'on considere une distribution normale de variance oq iy centrée
sur 0 pour (Q,U), la distribution de P = \/m est strictement positive, et pique
sur une valeur non nulle. Les distributions des erreurs associées a la mesure de (Q,U)
dans notre cas sont représentées sur la figure [7.6] et la distribution simulée de P pour
des sources non polarisées mesurées avec de telles erreurs sur la figure [7.7] Dans le
catalogue, on ne considerera comme polarisées que les sources pour lesquellles P >
Py = 1,02;0,68;0,68;1,19 Jy a 100; 143;217; 353 GHz (cette valeur correspond a la
limite au-dela de laquelle la probabilité d’avoir une telle valeur de P pour une source
non-polarisée est < 0.3 %). Pour les valeurs de P supérieures, on considérera que
\/W n’est pas biaisé, le biais constaté sur simulation étant négligeable par rapport

a l'erreur associée.

7.4.2 Calibration relative des détecteurs

Une mauvaise calibration relative des détecteurs peut entrainer des fuites de I vers
(Q,U). Un chapitre complet (chapitre E[) sera consacré a la calibration relative des
détecteurs en utilisant des sources compactes, on se contentera ici d’en reprendre les
résultats pour estimer l'impact sur la détermination de (Q,U). A partir des valeurs de
calibration trouvées, on estime par Monte-Carlo la fuite de I vers (Q,U), et on obtient
des fuites de I'ordre de 1%. Le critere définit dans le paragraphe précédent pour définir

une source polarisée sera donc adapté en redéfinissant

P—P—001x1. (7.1)
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Distribution des erreurs sur (Q,U)

100 GHz
143 GHz 0

30 353 GHz 300

Figure 7.6: Distribution des erreurs sur (Q,U) pour les sources de notre catalogue. On

prendra comme erreur standard o = 0.3,0.2,0.2,0.35 Jy a 100, 143,217,353 GHz.

Distribution de P=y/ Q* +U?
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Figure 7.7: Biais de P = \/Q? + U? du a lerreur sur la mesure de (Q,U) pour ogu =
0.3 Jy. On représente la distribution de P estimé pour une source non-polarisée, pour 10°

réalisations de (Q,U). avec les erreurs constatées aux quatre fréquences.
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7.4 Polarisation

Etant donné l'incertitude sur P provenant de l'erreur sur (Q,U), la fuite de I ne devient
dominante que pour les sources tres brillantes, en particulier a 353 GHz, étant donné

le comportement spectral de la plupart des sources.

7.4.3 Limite supérieure sur P

On vient d’établir un critere pour définir les sources dont on est capable de mesurer
la polarisation P. Pour les autres, on voudrait mettre une limite supérieure. Pour cela,
on réalise une série de Monte-Carlo pour définir la limite supérieure en fonction du P
mesuré : pour une valeur de Pya5e donnée, on simule un million de mesures de (Q,U)
bruitées, et on reconstruit Ppes = /@2 + U2. A partir de la distribution de Ppes, on
détermine la valeur en-deca de laquelle une source a moins de 5% de probabilité d’avoir
une valeur Pypaie. On fait ensuite varier Pypaie pour déterminer les limites supérieures
que ’on pourra associer a chacune des sources ; c’est-a-dire la valeur en-deca de laquelle
le flux polarisé réel de la source a 95% de chance d’étre. La figure représente les
résultats de ces Monte-Carlo. En particulier, la figure de droite montre que pour les
sources pour lesquelles on ne détecte pas de polarisation, on pourra mettre une limite

supérieure de l'ordre de 2 Jy au maximum & 100 GHz.

7.4.4 Résultats

En considérant les critéres définit précédemment, la majorité des sources sont en des-
sous du seuil de détection. Les figures[7.9|et montrent pour I’ensemble des sources,
les valeurs de @, U, P associées. Le comportement spectral de la plupart des sources
utilisées (de type poussiere) implique un flux croissant en fonction de la fréquence. En
polarisation, le comportement est le méme et pour la plupart des sources, les erreurs
associées a la mesure de (Q,U) ne permettent pas de détecter de polarisation & basse
fréquence, méme si les limites supérieures restent compatibles avec des degrés de pola-
risation non négligeables. A 353 GHz en revanche, on détecte un flux polarisé pour un
nombre plus important de sources, avec des degrés de polarisation de I’ordre de quelques
% (généralement moins de 5%). Le tableau donne le nombre de sources pour les-
quelles on détecte un flux polarisé non compatible avec zéro pour chaque fréquence, et
la figure[7.11] montre un exemple de source pour laquelle on détecte un flux polarisé non

compatible avec zéro. L’ensemble des caractéristiques sont récapitulées dans le tableau
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Distribution de P, Limite superieur sur la mesure de P
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Figure 7.8: A gauche, les distributions de Ppes pour trois valeurs de Pyaie de (1,2,3) Jy.
A partir de ces distributions, on détermine la valeur en deca de laquelle la probabilité de
mesurer un tel flux est inférieure a 5%. A droite, on représente la limite supérieure que l’on
peut mettre pour une source dont on a mesuré une certaine valeur de P. Si l’'on mesure
Poes (en ordonnée), la probabilité pour que la source ait un flux réel supérieur & Plyai
(en abscisse) est inférieure a 5%. Ces figures sont représentées pour le canal 100 GHz, la

procédure est similaire pour les autres fréquences.

Fréquence (GHz) 100 143 217 353
Nombre de sources 3 1 5 59

Table 7.2: Nombre de sources pour lesquelles on détecte un flux polarisé non compatible

avec 0, par fréquence.

[B.1l donné en annexe.

On peut noter sur la figure la présence d’une source fortement polarisée (entre
5% et 10%) a toutes les fréquences (les quatre points rouges, jaunes, vert et bleus les
plus polarisés), qui correspond a la nébuleuse du Crabe. Les valeurs trouvées ici pour
le Crabe sont néamoins fortement biaisés, puisque le Crabe est étendu. Une analyse

détaillée et tenant compte de cette extension sera proposée au chapitre suivant.

7.5 Description du catalogue

Le catalogue est stocké dans un fichier FITS, qui contient les colonnes suivantes :
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Figure 7.10: Mesure de polarisation des sources obervées dans le plan (Q,U). Pour cha-
cune des fréquences, le cercle vert représente le cercle de rayon Plim. Pour les sources
a Uintérieur du cercle, on considérera qu’aucune polarisation n’est détectée. Il faut aussi
corriger de la fuite de I vers (Q,U), donc certaines des sources a lextérieur ne sont pas

considérées comme polarisées.
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Polarization fraction

3 G134.21+00.76 - BSB - v53
10 T : . 10 .
8l 1
107 | "
6L |
s .
e . ®
[
4| * [ 1
1 4
10 -
L}
1 1
100 L L L L 0 L L I L
100 143 217 353 100 143 217 353
Frequency (GHz) Frequency (GHz)
s Polarized flux Polarization angle
L u
sk 1
* 150 |- 4
al B
§ 100 F ]
> 3t Bl 5
@
©
2tk i
50+ 1
1t L 1
OF--B--@--—-—-- -+
0 100 143 7 53 100 143 7 353
Frequency (GHz) Frequency (GHz)

Figure 7.11: Exemple de source dont on détecte un flux polarisé non compatible avec zéro
a4 217 GHz et 353 GHz. On représente le spectre en intensité (en haut a gauche), le spectre
en fluz polarisé (en bas a gauche), le degré de polarisation (en haut & droite) et l'angle de
polarisation (en bas & droite). Pour l’angle de polarisation, il est arbitrairement fixé d zéro

lorsqu’on me mesure qu’une limite supérieure sur la polarisation.
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MOT-CLE | TYPE | UNITE | DESCRIPTION
Informations générales
NAME string - Nom de la source dans le PCCS
GLON float64 | degrés | Longitude galactique de la source
GLAT float64 | degrés | Latitude galactique de la source
RING{i} int32 - Anneau central du passage sur la source
Photométrie
I{i} float64 Jy I pour le {i}eme passage
ERR_I{i} float64 Jy Erreur sur I pour le {i}éme passage
Q{i} float64 Jy Q pour le {i}eéme passage
ERR_Q{i} float64 Jy Erreur sur Q pour le {i}éme passage
U{i} float64 Jy U pour le {i}éme passage
ERR_U{i} float64 Jy Erreur sur U pour le {i}éme passage
Variabilité
FLAG_VAR bool - Critere de variabilité

Table 7.3: Descritpion du fichier .fits contenant le catalogue polarisé. Chaque source
contient les informations pour siz passages (i € [1,6]), les colonnes étant remplies de

z€ro si la source n’a pas €té observée six fois.

nom de la source dans le PCCS ;

position de la source (longitude et latitude en coordonnées galactiques) ;

valeurs de I, Q,U et erreurs associées, par passage ;

critere de variabilité (0 ou 1) tel que défini précédemment.

Le tableau récapitule le contenu du fichier FITS et les mots-clés associés.
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By searching out origins,

one becomes a crab.

Nietzschel (1889)

La nébuleuse du Crabe vue par

Planck HFI

La nébuleuse du Crabe (autrement connue sous les noms de Taurus A, M1 ou NGC
1952) est certainement 'un des objets astrophysiques qui est, et a été depuis des siecles,
le plus étudié par les astronomes. L’explosion de la supernova a été observée en 1054 par
les astronomes chinois, avant d’étre re-découverte par John Bevis en 1731 et cataloguée
par Charles Messier en 1758E Ce rémanent de supernova a depuis été extensivement
étudié dans une vaste gamme de longueur d’onde, ce qui en fait un excellent candidat
pour la calibration polarisée de Planck HFI. Dans ce chapitre, je décrirai brievement la
nébuleuse du Crabe avant de m’intéresser a son étude avec Planck HFI, que je mettrai

enfin en perspective des observations existantes.

8.1 Description du crabe

La physique de la nébuleuse du Crabe est un vaste sujet dont je n’aborderais ici que
la partie pertinente dans le cadre de Planck HFI. Pour un compte-rendu plus exhaustif
du Crabe, on pourra par exemple se reporter a Hester| (2008). On peut distinguer quatre
sources principales d’émission pour le Crabe :

— le pulsar central,

— une zone d’émission synchrotron autour du pulsar,

1. La nébuleuse du Crabe est en fait le premier objet (M1) du catalogue de Messier.
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8. LA NEBULEUSE DU CRABE VUE PAR PLANCK HFI

Figure 8.1: Images composites de la nébuleuse du Crabe constituée a partir des observa-

tions du satellite Hubble (a) et des satellites Chandra, Hubble, et Spitzer (b)EI

— des filaments thermiques,

— des ejecta issus de la supernova au-dela de la nébuleuse « visible >.
Ici, on s’interessera principalement a l’emission synchrotron du Crabe, ainsi qu’a la
poussiére contenue dans les filaments thermiques, dont I’émission thermique est visible

dans la gamme de fréquence qui nous concerne.

8.1.1 Emission en intensité entre 1 Ghz et 10° GHz

Une bonne description de 1’émission du Crabe entre 1 Ghz et 105 GHz peut étre
trouvée dans [Macias-Perez et al. (2010)). Les observations depuis pres de 50 ans (cf. ta-
bleau indiquent un comportement en loi de puissance de I’émission synchrotron,
avec un indice spectral § ~ —0.3 a basse fréquence, qui évolue a haute fréquence vers
une valeur de 8 ~ —0.7, ainsi qu’une contribution de la poussiere modelisée par un
spectre de corps noir modifié (S, o« B, (T) x v?) d’émissivité 8 ~ 2 et de température
T ~ 45 K. Les mesures suggerent un léger exces entre 100 GHz et 1000 GHz mais

I’ajout d’une composante de poussiere ou de synchrotron ne permettent pas d’améliorer

1. Copyright : NASA, ESA and Allison Loll/Jeff Hester (Arizona State University), X-ray :
NASA/CXC/SAO/F. Seward ; Optical : NASA/ESA/ASU/J. Hester & A. Loll ; Infrared : NASA /JPL-
Caltech/Univ. Minn./R. Gehrz.
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8.1 Description du crabe

Tahle 1
Compendium of Crab Nebuala Observations from 1 o 10% GHz
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Figure 8.2: Récapitulatif des observations de la nébuleuse du Crabe entre 1 Ghz et 106 GHz
depuis 50 ans. Tableau issu de |Macias—Perez et al.l 4201 Q)
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Figure 8.3: Mesures de densité de flur de la nébuleuse du Crabe entre 1 Ghz et 10 GHz.
Les mesures sont ajustées avec un modéle d’émission synchrotron (pointillés bleu clair), de
poussiere (ligne orange) et une composante additionnelle (ligne bleu foncé), de poussiére

(a gauche) ou de synchrotron (a droite). La ligne rouge représente la somme des trois

contributions. Les figures sont tirées de |Macias—Perez et a1.| (IZOIQ).

de maniére statistiquement significative le modele (cf. figure |8.3)).

Il est aussi important de noter que I’émission du Crabe diminue au cours du temps, a
un taux de —0.167% +0.015% ans~—! (Aller & Reynolds, [1985). Etant donné l'intervalle

de temps des mesures Planck, il n’est pas possible de tester cette évolution; dans la

suite, on appliquera cette correction a toutes les mesures pour obtenir des densités de

flux équivalentes 2013.

8.1.2 Emission polarisée

L’émission synchrotron, dominante aux fréquences considérée, génere de la pola-
risation perpendiculairement au champ magnétique lui donnant naissance; le Crabe
est par conséquent fortement polarisé. Dans 'optique d’utiliser le Crabe pour calibrer
Planck, sa polarisation a été étudiée en utilisant le télescope de 30 m de 'IRAM avec
Pinstrument XPOL (Thum et al., |2008)), & une fréquence de 90 GHz (Aumont et al.

2010).
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Figure 8.4: Mesures du degré de polarisation (& gauche) et de l’angle de polarisation (a
droite) du Crabe par 'IRAM o 89.189 GHz, en degrés pour a et en % pour Il. La croix
indique la position du pulsar, et les contours l'intensité polarisée pour «, et l'intensité pour

II. Figure tirée de (Aumont et all, [2010).

Les résultats de ces mesures montrent un degré de polarisation élevé, pouvant at-
teindre ~ 20%, et variant fortement au sein de la source. Une fois convoluées par un
lobe de 5 —10’, le degré de polarisation du Crabe est de ’ordre de 8%. L’orientation de
la polarisation est elle relativement constante, autour de 150°, ce qui est cohérant avec
la présence d’un unique champ magnétique accelerant les particules. Les figures [8.5] et
B4 montrent ces mesures.

Puisque la polarisation du Crabe est produite par des électrons accelérés dans un
champ magnétique uniforme, on peut supposer que le degré de polarisation et son
orientation sont indépendants de la fréquence. La stabilité des mesures d’angle sur une
tres large bande de fréquence confirment la validité de cette hypothese. Les variations
spatiales de degré de polarisation étant importantes, la comparaison pour le degré de
polarisation n’a de sens qu’entre expériences de résolution comparables, ce qui est plus

difficile a vérifier mais semble raisonnable. Le tableau [8.1] récapitule ces mesures.

8.1.3 Géométrie du Crabe

L’émission du Crabe s’étend sur une surface d’environ 5’ x 5, ce qui est du méme
ordre de grandeur que la résolution Planck ; on ne pourra donc pas le traiter comme une

source ponctuelle. De plus, son émission polarisée ne suit pas celle de I'intensité (cf. fi-
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Figure 8.5: Mesures de I, Q, U et P = /Q? + U2 du Crabe par '’IRAM ¢ 89.189 GHz, en
température d’antenne (K). La croiz indique la position du pulsar. Figure tirée de

e al] (2070

Degré de
Fréquence | Résolution | Orientation | polarisation Réference
(GHz) (%)

10° — 155.79° £ 1.37° — Weisskopf et al.| (1978
94 13 148.9° £ 0.7 7.13+0.43 Weiland et al.| (2011
90 10/ 153.7°+0.4° 7.7+0.2 Aumont et al.| (2010
90 35" 153.7° +0.4° 15.6 +0.2 Aumont et al.| (2010
33 90" 154.8° +2.0° 16 £ 1.0 Flett & Henderson (1979

Table 8.1: Mesures de l’angle et du degré de polarisation du Crabe a différentes fréquences.
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gures et , et est a un niveau suffisamment important pour modifier sensiblement
la forme de la source suivant I'angle d’observation et la sensibilité de I'instrument a la

polarisation ; nous devrons donc en tenir compte lors de nos mesures de densité de flux.

8.2 Le crabe vu par Planck HFI

8.2.1 Extraction des densités de flux

Les mesures de densité de flux du Crabe pour cette étude utilisent la méthode
décrite dans la section [6] & partir des données temporelles. Etant donné l'extension du
Crabe, il n’est néamoins pas possible d’ajuster les données directement par le lobe, j’ai
donc choisi d’ajuster les données par un modele étant la convolution du lobe par la carte
IRAM a 90 GHz du Crabe (ajustement IRAM/lobe dans la suite). Afin de vérifier la
validité de ce modele, les résultats sont comparés a un ajustement par une gaussienne

elliptique.

Ajustement IRAM /lobe

En utilisant les cartes du Crabe de 'TRAM, on peut modéliser les données comme la
convolution de la forme du Crabe et du lobe des détecteurs. En raison de sa polarisation,
la forme du Crabe observé par un détecteur dans une direction de balayage donnée
dépend cependant de D'efficacité de polarisation du détecteur et de I’angle de balayage.
Il faut donc construire, pour chaque détecteur et chaque angle de passage, une nouvelle
carte a partir des cartes (I,Q,U) de 'TRAM :

CTabéRAM(\I/) =Itram + p (Qrran cos 2V + Urpaps sin2¥) . (8.1)
Les données peuvent alors s’écrire sous la forme :
mia(,y, U) = A x (Bx Crabf™ M (0)) (z,y) + P(a,b,c)(z,y) + ni, (82)

avec P(a,b, c) un plan permettant d’estimer le fond, et I'on peut reconstruire la densité
de flux du Crabe
Dy(V) = A X Q(Baucrab) (8.3)

ol Q(p«crap) €st I'angle solide de la convolution du lobe par la carte du Crabe. Pour

réaliser la convolution, il est aussi nécessaire de placer le lobe et les cartes IRAM dans
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Figure 8.6: Forme du Crabe observée pour deux détecteurs, et deux angles de passage
différent, dans le référentiel défini par la direction de balayage du satellite. La colonne de
gauche représente le lobe du détecteur (qui par définition, dans ce référentiel ne varie pas
pour un méme détecteur), celle du milieu la combinaison des cartes (I,Q,U) de 'IRAM
pour cet angle de passage, et celle de droite la convolution de la carte par le lobe. On
remarque qu’a 353 GHz, la forme intrinséque du Crabe n’est plus négligeable par rapport
a la forme du lobe, et que par conséquent la convolution des deux dépend fortement de la

direction de balayage.
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8.2 Le crabe vu par Planck HF1

un référentiel commun; on choisit ici Dzx, le référentiel définit par la direction de
balayage du satellite (z selon le balayage, et y perpendiculairement).

La figure [8.6] montre la variation de la forme du modeéle ajusté aux données pour
différents détecteurs, différents angles de passage. On constate en particulier que plus
la taille du lobe est réduite, plus la convolution lobe/TRAM est dominée par la forme

du Crabe, largement asymétrique, et donc differe en fonction de la direction de passage.

Ajustement par une gaussienne

Dans le cas de 'ajustement par une gaussienne, on modélise les données par une

gaussienne elliptique, plus un plan incliné pour estimer le fond, plus du bruit :
mi(z,y) = Gauss(A, xo, xo, 0z, 0y, ¥)(z,z) + P(a,b,c)(x,y) + n;. (8.4)
La densité de flux est donnée par :

O4(V) =21 x Aoyoy,. (8.5)

On peut voir sur la figure le résultat de I'ajustement du Crabe par les deux
méthodes pour un détecteur, un passage. Les résultats peuvent varier selon les détecteurs
jusqu’a ~ 5%, mais I’analyse des résidus et du x? ne permet pas de conclure sur la

méthode a privilégier.

8.2.2 Mesures individuelles

La figure montre les mesures individuelles, par détecteur et par passage, du
Crabe, pour I’ensemble des détecteurs HFI et quatres passages sur le Crabe. Les deux
méthodes d’estimation de la densité de flux sont représentées. Ces mesures appellent a
plusieurs remarques :

— l’estimation par ajustement d’une gaussienne est systématiquement plus élevée
que dans le cas de 'ajustement du modele IRAM /lobe ; ce résultat est indépendant
des données et se retrouve si 'on ajuste directement le modele IRAM /lobe par
une gaussienne.

— Pour les PSB, l'accord entre les passages 1/3 et 2/4, pour lesquels 'angle de

passage est le méme, ’accord est bon.
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Figure 8.7: Ajustement du Crabe par le modele IRAM/lobe (en haut) et par une gaussienne
(en bas). L’ensemble des échantillons sont représentés en haut d gauche. Les trois cartes
(en haut au centre, en haut & droite, en bas & droite) montrent respectivement les données,
les échantillons correspondant au modéle et les résidus projetés sur une carte pizelisée a
2'. L’échelle de la carte des résidus va de —1% a 1% de lamplitude du Crabe. En bas

au centre, sont représentés les données, le résultat de ’ajustement et les résidus dans le

domaine temporel.
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8.2 Le crabe vu par Planck HF1

— Pour les SWB, I'accord entre les quatres passages est bon.

— Pour les PSB d’une méme fréquence, on remarque les différences liées aux angles
des détecteurs dans le plan focal.

Ce qui nous intéresse ici est d’évaluer les parametres de Stokes (I,Q,U) du Crabe

a partir de ces mesures individuelles.

8.2.3 Parametres de Stokes du Crabe

A partir des mesures individuelles par détecteur, on reconstruit les parametres
de Stokes (I,Q,U) du Crabe pour chaque fréquence, chaque passage. A 545 GHz et
857 GHz, les détecteurs ne sont pas sensibles a la polarisation et on ne reconstruit que
Iintensité du Crabe comme la moyenne des mesures des détecteurs. Jusqu’a présent,
toutes les mesures ont été réalisées avec la convention IRAM vI(v) = constante pour
la densité d’énergie spectrale; il est donc nécessaire d’appliquer une correction couleur
pour tenir compte de la bande-passante spectrale de chaque détecteur (cf. section .
On considerera pour cela un indice spectral constant déterminé sur les donné (voir par
la suite), qui nous permet de calculer la correction couleur a appliquer a chaque mesure
individuelle, avant de ré-estimer les valeurs de (I,Q,U). La figure représente les
coefficients de correction couleur pour des indices spectraux entre —0,3 et —0,4. Une
erreur sur l'estimation de l'indice spectral aurait un impact limité (de I'ordre du pour-
mil). La correction couleur en revanche est loin d’étre négligeable et peut aller jusqu’a
2% selon les détecteurs.

L’erreur sur les parametres reconstruit est estimée en deux temps. Dans un premier
temps, on utilise la matrice de covariance des parametres (A‘N~1A)~! evaluée pour

inverser le syteme

®=AS+n (8.6)

ou S = (I,Q,U), et n est l'erreur associée aux mesures individuelles de flux ®. Cette
estimation est néanmoins purement statistique et ne dépend que de l'erreur sur les
mesures de flux. L’analyse des résidus ® — AS nous permet de constater que cette erreur
est sous-estimée, notamment en raison d’effets systématiques affectant les détecteurs.
On se propose donc de re-éstimer 'erreur sur les parametres de Stokes en ré-écrivant

notre systeme

®=AS+n/ (8.7)
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8.3 Résultats

Correction couleur pour le crabe

B=-03
202}t : : . B==035

B=-04

100-1a
100-16

Figure 8.9: Facteurs de correction couleur a appliquer pour chaque détecteur en rai-
son des différences de bande-passantes pour le Crabe pour des indices spectraur [ =

~0,3;-0,35, —0,4.

avec n’ une erreur qui tient compte non seulement de I'erreur statistique sur chacune
des mesures mais aussi des effets systématiques évalués sur les résidus. En raison du
faible nombre de mesures, étudier la statistique des résidus n’est pas possible et on se
contentera de supposer pour n’ une distribution gaussienne dont la variance est donnée
par 'addition en quadrature de 'erreur statistique n et de la déviation standard des
résidus

o' =+/0? + std(res). (8.8)

L'erreur sur (I,Q,U) est alors donnée par (A'N'~'A)~!. La corrélation entre les pa-

rametres étant faible (< 5%), on prendra

o1.QU = \/diag((AtN/flA)fl). (8.9)

8.3 Reésultats

8.3.1 Choix de la méthode

On a vu que 'ajustement du Crabe par un gaussienne ou par la convolution des

cartes IRAM par le lobe pouvait donner des résultats significativement différents (jus-
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Figure 8.10: FEcart relatif des flux du Crabe mesurés par passage. La dispersion des fluz
entre les passages est de l'ordre de 1 — 2%, de maniére cohérente avec l'erreur estimée. On
remarque dans le cas de lajustement par le modéle IRAM/Lobe un effet systématique lié a

lorientation du passage discuté dans le texte.

qu’a 5% a 100 GHz). Pour la suite de ce chapitre, on choisira de présenter les résultats
utilisant la méthode IRAM/lobe, qui sont moins susceptibles d’étre biaisés, puisqu’ils
tiennent compte de la forme de la source. La comparaison avec les estimations de den-
sité de flux du Crabe (que ce soit sur les cartes ou dans le domaine temporel) d’autres
membres de la collaboration montre un bon accord entre la méthode IRAM/lobe et la
photométrie d’ouverture (qui ne dépend pas de la forme de la source), alors que 'ajus-
tement par une gaussienne donne des résultats différents; ce résultat vient appuyer le

choix effectué.

8.3.2 Intensité

Accord entre les passages

La stratégie d’observation de Planck permet d’observer le Crabe environ tous les
six mois, avec des angles de passages décalés de 14°. On cherche a estimer la cohérence
entre les mesures réalisées pour les différents passages. La figure [8.10] montre 1’écart
relatif entre les mesures par passage et les mesures absolues par passage sont données

en annexe[Cldans le tableau Cet écart est faible et en accord avec les barres d’erreur
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estimés & basse fréquence, et augmente pour les plus hautes fréquences (de l'ordre de
1—2% a 857 GHz).

Par ailleurs, pour les mesures faites en utilisant le modele IRAM/lobe, il existe un
décalage entre les mesures des passages 1/3 et 2/4 (chacun de ces couples de passage
est fait avec le méme angle d’observation). Cet effet systématique est sans doute 1ié &
I'erreur faite sur la forme du modele ajusté (convolution de la carte IRAM et des lobes
des détecteurs) par rapport a la forme réelle. En particulier, on a supposé que la forme
du Crabe, mesurée par 'IRAM & 90 GHz, était constante jusqu’a 857 GHz; les écarts
entre les différents passages indiquent que cette hypothese n’est pas tout a fait valide.
Dans le cas de I'ajustement gaussien, aucune supposition n’est faite sur la forme de
la source et la différence de forme entre les passages 1/3 et 2/4 est absorbée dans la
gaussienne, ce qui explique le meilleur accord.

Sur 'argument de la cohérence entre les passages, il faudrait donc préférer I'ajus-
tement gaussien au modele IRAM /lobe. On a cependant vu précedemment que ’ajus-
tement par une gaussienne était lui aussi biaisé et aboutissait a une mesure surestimée
de la densité de flux. Dans la suite de ’analyse, on considérera comme mesure Planck
HFI la valeure déterminée en utilisant tous les passages, et on incluera dans 'erreur la

dispersion des mesures pour chaque passage.

100 GHz - 353 GHz

On a vu que ’emission en intensité du Crabe dans cette gamme de fréquence pouvait
étre modélisée par une simple loi de puissance d’indice spectral constant permettant de

décrire ’emission synchrotron :

v o\B
B(v,t) = A <1GHZ> . (8.10)
On cherchera donc a déterminer & partir des données les deux coefficients (A, 3).
On trouve des valeurs de 5 = —0.397 4 0.003 pour les données Gaussienne et de
f = —0.377 £ 0.002 pour les données TRAM /lobe, sensiblement différentes de la valeur
B = —0.296+0.005 trouvée par Macias-Perez et al.| (2010]) en utilisant une combinaison

de mesures entre 1 GHz et 100 GHz (c¢f. figure [8.11)). En ajoutant les données WMAP,
Archeops et IRAM, la dispersion des mesures (entre les instruments, mais aussi entre
les différentes méthodes utilisées pour 'extraction du flux avec un méme instrument)

est importante et semble permettre une variation importante de I'indice spectral. Les
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mesures WMAP 7 sont en meilleur accord avec Planck HFI que la ré-évaluation des
données WMAP par Macias-Perez et all On utilisera donc ces données pour la suite.
Le tableau [8:2] récapitule les résultats de I'ajustement des données du Crabe par une

loi de puissance.

1 GHz - 500 GHz

Si on élargit ’analyse en incluant les mesures depuis 1 GHz, il devient impossible
d’ajuster de maniere satisfaisante I’ensemble des données par une loi de puissance d’in-
dice spectral constant (x?/dof = 2.58). La premiere extension & une loi de puissance
a indice spectral constant que ’on peut envisager est un indice spectral variable pa-

ramétrisé de la maniere suivante :

as
50 = o+ gy 0B, (3.11)

qui permet d’améliorer sensiblement ’ajustement (y2/dof = 0.72). Les parameétres de

I’ajustement sont donnés dans le tableau [8.3| et la figure [8.12] montre ces ajustements.

1 GHz - 105 GHz

Ajoutons maintenant les mesures au-dela de 500 GHz et jusqu'a 10 GHz (cf. fi-
gure . Il est intéressant de noter que 'ajustement réalisé uniquement & basse
fréquence n’est pas loin d’expliquer le comportement a trés haute fréquence par une
unique contribution synchrotron dont I’'indice spectral serait variable. Malheureusement
un tel modele ne permet pas d’expliquer les mesures aux fréquences intermédiaires par
une simple contribution de poussiére modélisée par un corps gris (x?/dof = 6.12, avec
B =13 et T = 62 K). La contribution majeure a ce mauvais ajustement provient de

la mesure & 25 x 103 GHz, qui est & plus de 100 du modéle.
8.3.3 Polarisation

Accord entre les passages

De la méme maniere que pour 'intensité, il est intéressant de comparer les différents
passages. Ici aussi, ’accord entre les passages est cohérent avec les barres d’erreur, en
dépit d’un effet systématique résiduel lié a I'orientation d’observation. L’ensemble des
mesures est récapitulé sur la figure et dans le tableau en annexe [C]
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8.3 Résultats

Densiteé spectrale d’énergie du Crabe

—— O(r) =(1435 £25)PFT=0002) ¢ WMAP7T
L B(1)—(1270 115)y/ 0T 0002) . & WMAP (MP et al, 2010)
1000 |- = m B{w)=(973 £ 10)2/ 70296 +0.006) (Mp,lg)é, ©  Archeops (Desert et al. 2008) |
$  Gaussienne ; 6 IRAM {Aumont et al. 2009)
$ TRAM/Iobe ‘ : : ‘

Densité de flux (Jy)

100

I I I I I I L
20 50 100 150 200 300 400

Fréequence (GHz)

Figure 8.11: Densité d’énergie spectrale du Crabe mesurée par Planck HFI, WMAP,
Archeops et UIRAM entre ~ 20 GHz et 353 GHz. Les lignes bleu et rouge représentent
le résultat de lajustement d’une loi de puissance sur les données Planck HFI (indices
spectraux respectifs de —0.397 £ 0.003 et —0.377 + 0.002) alors que la ligne pointillé est

une loi de puissance d’indice spectral —0.296 £ 0.006 correspondant a l’ajustement effectué

dans |Macias-Perez et al.| (2010) sur plusieurs jeur de données extérieurs (dont WMAP
et Archeops). Les données WMAP sont issues de |Macias-Perez et al. (2010) et|Weiland

(2011)), celles d’Archeops de [Désert et al| (2008), et celles de 'IRAM de
)

Données 15} A

HFT (Gaussienne) —0.397 £0.003 1435+ 25
HFI (IRAM/lobe) —0.377 £0.002 1270 + 15
Macias-Perez et al|(2010) | —0.296 £+ 0.004 973 £19

Table 8.2: Ajustement de la densité d’énergie spectrale du Crabe par une loi de puissance
®(v) = A x (v/1 GHz)? sur les données Planck HFI. La derniére ligne du tableau donne

a titre comparatif les résultats obtenus sur des données entre 1 GHz et 100 GHz.
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8. LA NEBULEUSE DU CRABE VUE PAR PLANCK HFI

Ajustement A B dg/dlog(v)
Indice spectral constant | 1046 £ 15 —0.338 4+ 0.003 -
Indice spectral variable | 926 £22 —0.2504+0.014 —0.013 4+ 0.002

Table 8.3: Ajustement de la densité d’énergie spectrale du Crabe entre 1 GHz et 500 GHz

par une loi de puissance ®(v) = A x (v/1 GHz)? ou par une loi de puissance d’indice

spectral variable ®(v) = A (v/1 GHz)Pot+dB/dlog(v)xlog(v),

Densité spectrale d’energie du Crabe

Indice spectral constant : x° Jdof =2.58
103 F - - Indice spectral variable : x° /dof =0.72
k IL \L o t } Planck
= SN I | wmap7
= i T I I other observations
b T
éﬁ <A
9] e
o B,
\8 N
g RS .
3] TR
A T
~ )
- =
2 i i L L
1075 5 10 50 100

Frequence (GHz)

Figure 8.12: Densité spectrale d’énergie du Crabe entre 1 GHz et 500 GHz. Les deux ajus-

tement proposés sont une loi de puissance d’indice spectral constant ®(v) = A (v/1 GHz)”
(en jaune) et une loi d’indice spectral variable ®(v) = A (v/1 GHz)Po+d8/dlog(v)xlog(v) (op
vert), dont les paramétres sont données dans le tableau .
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Densite spectrale d’énergie du Crabe
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Figure 8.13: Densité spectrale d’énergie du Crabe entre 1

GHz et 10 GHz La ligne

en pointillé verte est l'ajustement des données entre 1 GHz et 500 GHz par une loi de

puissance d’indice spectral variable décrite précédemment. La ligne en pointillé jaune est

Uajustement, entre 1 GHz et 106 GHz, par une loi de puissance d’indice spectral variable

plus une contribution de poussiére modélisée par un corps gris (S, o B,(T) x v? avec

B=13etT =62 K). Ce modéle ne permet pas de décrire convenablement tous les points

(x?/dof = 6.12), en particulier en raison du point a 25 x 10> GHz.
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Figure 8.14: Mesures polarisées du Crabe entre 100 GHz et 353 GHz par Planck HFI. Les
siz panneaux représentent respectivement, de gauche a droite et de haut en bas, l'intensité
1, lintensité polarisée P = \/W et les parametres de Stokes @ et U en Jy, le degré
de polarisation P/I et l’angle de polarisation arctan(Q/U)/2. Chacun de ces paramétres
est mesuré pour quatre passage sur le Crabe. On remarquera l’excellent accord entre les
passages 1/3 d’une part et les passages 2/4 d’autre part (qui correspondent auz passages
avec des angles d’observations proches), mais le léger désaccord entre ces deux groupes de

passages, du a des effets systématiques non pris en compte.
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Degré de polarisation du Crabe Angle de polarisation du Crabe
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Figure 8.15: Degré de polarisation et orientation du Crabe mesurés par HFI, WMAP
(Weiland et al., [2011) et 'IRAM (Aumont et al.,|2010). L’angle est donné en coordonnées

écliptiques.

Comparaison avec d’autres mesures

La polarisation du Crabe n’a pas été étudiée aussi intensivement que son inten-
sité, et nous n’avons donc que peu de mesures auxquelles se comparer. Qui plus est,
I’émission polarisée étant localisée au centre de la nébuleuse et diminuant rapidement
en s’en écartant, la résolution de I'instrument affecte fortement la mesure du degré de
polarisation. On comparera donc uniquement les résultats de Planck HFI aux résultats
obtenus par |Aumont et al.| (2010) avec le telescope de 'IRAM & 90 GHz et de Weiland
et al| (2011) avec WMAP & 94 GHz. Pour cette comparaison, on choisira d’exprimer

les angles en coordonnées écliptiques en convertissant les valeurs de (@, U) Planck.

HFTI observe un déficit de polarisation par rapport aux mesures de 'TRAM, et
dans une moindre mesure par rapport a celles de WMAP, en particulier a 353 GHz
(6.58 £ 0.22 %). La variation de 'angle de polarisation est importante (environ 5°
entre 100 GHz et 353 GHz) et il existe une légere tension entre les mesures HFI et
IRAM (< 3.50). Les barres d’erreurs indiquées ici pour HFI n’incluent cependant pas
les erreurs de calibrations absolues, de 1’ordre de 0.2% pour 'efficacité de polarisation

et de 1° pour lorientation, d’apres les mesures effectuées au sol.

157
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8.4 Conclusions

Les résultats présentés ici sur I’émission en intensité de la nébuleuse du Crabe me-
surée par HFI sont en désaccord avec le modele proposé par [Macias-Perez et al. (2010)
(deux contributions synchrotron & basse et haute fréquence plus une contribution de
poussiere aux fréquences intermédiaires). En particulier, ’hypotheése de modélisation
des données par une unique loi de puissance d’indice spectral constant entre 1 et
500 GHz est écartée par les mesures de HFI. En revanche, une loi de puissance d’in-
dice spectral variable permet d’ajuster les données de maniére satisfaisante dans cet
intervalle de fréquence, et cette méme loi de puissance, ajustée a basse fréquence, n’est
pas incompatible avec les données a tres haute fréquence (malgré une légere tension).
Cependant, I'exces d’émission entre 500 et 1000 GHz ne peut alors plus étre expliqué
par un corps gris (principalement en raison d’une mesure a plus de 100 du modele).

En polarisation, les valeurs mesurées sont en accord avec WMAP, méme si le degré
de polarisation observé par HFI est légerement plus faible. L’angle de polarisation varie
de l'ordre de 30 entre les fréquences mais reste compatible avec la mesure WMAP. Les
erreurs associées a notre mesure sont dominées par les écarts observés entre les différents
passages et sont de l'ordre de 1 & 5% sur le degré de polarisation et du degré pour I’angle
de polarisation. Ces valeurs ne permettent actuellement pas une calibration absolue des

parametres de polarisation des détecteurs sur le Crabe.
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8.4 Conclusions

Fréquence | Degré de polarisation Orientation Instrument
(GHz) () ()
90 7.7+0.2 149.8 £ 04 IRAM
94 7.13+0.43 148.9 + 2.2(—88.7) WMAP
100 6.91+0.15 146.90 + 0.66(—89.26) HFI
143 6.99 +0.17 149.09 + 0.68(88.54) HFI
217 6.84 +0.17 153.01 £0.71(84.62) HFI
353 6.58 £ 0.22 152.52 +0.92(85.11) HFI

Table 8.4: Degré de polarisation et orientation du Crabe mesurés par HFI, WMAP (Wei-
land et al., |2011]) et VIRAM (Aumont et al., |2010). L’angle est donné en coordonnées
écliptiques (et en coordonnées galactiques pour HFI et WMAP entre parentheéses).

159



8. LA NEBULEUSE DU CRABE VUE PAR PLANCK HFI

160



Bibliographie

ALLER, H. & REYNOLDS, S. (1985). The decrease with time of the radio flux of the
crab nebula. The Astrophysical Journal, 293, L73-L75.

AumonT, J., CONVERSI, L., THUM, C., WIESEMEYER, H., FALGARONE, E., MACiAS-
PEREZ, J., PIACENTINI, F., POINTECOUTEAU, E., PONTHIEU, N., PUGET, J. et al.

(2010). Measurement of the crab nebula polarization at 90 ghz as a calibrator for
cmb experiments. Astronomy and Astrophysics, 514. 77 77
B.15, B.3.3, B.4]

DE BOOR, C. (1972). On calculating with b-splines. Journal of Approzimation Theory,

6, 50-62. [6.4]

DESERT, F.X., MACiAS-PEREZ, J., MAYET, F., GIARDINO, G., RENAULT, C., AU-
MONT, J., BENOIT, A., BERNARD, J.P., PONTHIEU, N. & TRISTRAM, M. (2008).
Submillimetre point sources from the archeops experiment : very cold clumps in the
galactic plane. Astronomy and Astrophysics, 481, 411-421.

FLETT, A. & HENDERSON, C. (1979). Observations of the polarized emission of taurus
a, cas a and cygnus a at 9-mm wavelength. Monthly Notices of the Royal Astronomical

Society, 189, 867-872. [77]

HESTER, J.J. (2008). The crab nebula : an astrophysical chimera. Annu. Rev. Astron.
Astrophys., 46, 127-155.

HUFFENBERGER, K.M., CRILL, B.P., LANGE, A.E., GORsKI, K.M. & LAWRENCE,
C.R. (2010). Measuring planck beams with planets. Astronomy and Astrophysics,
510. 6.4

161



BIBLIOGRAPHIE

Macias-PErez, J.F., MAYET, F., AumMonT, J. & DEsert, F.X. (2010). Global
spectral energy distribution of the crab nebula in the prospect of the planck satellite
polarization calibration. The Astrophysical Journal, 711, 417. B2 B3] B:3:2
77

NIETZSCHE, F. (1889). Twilight of the Idols, Maxims and Arrows.

PLANCK COLLABORATION (2013a). Planck 2013 results. ix. hfi spectral response. arXiv
preprint arXiv :1303.5070. [6.3]

PLANCK COLLABORATION (2013b). Planck 2013 results. vii. hfi time response and
beams. arXiv preprint arXiv :1305.5068.

PLANCK COLLABORATION (2013c). Planck 2013 results. xxviii. the planck catalogue of

compact sources. [7]

ROUDIER, G. (2011). Contraintes sur la biréfringence cosmique a partir de l’analyse
des données polarisées du fond diffus cosmologique de Planck. These de Doctorat,
Université Paris VII. [6.4]

TAUBER, J.A., MANDOLESI, N., PUGET, J.L., BANOs, T., BERSANELLI, M., Bou-
CHET, F.R., BUTLER, R.C., CHARRA, J., CRONE, G., DODSWORTH, J. et al.
(2010). Planck pre-launch status : The planck mission. Astronomy and Astrophysics,
520. [

THuM, C., WIESEMEYER, H., PAUBERT, G., NAVARRO, S. & MORRIs, D. (2008).
Xpolthe correlation polarimeter at the iram 30 m telescope. Publications of the As-
tronomical Society of the Pacific, 120, 777-790.

WEILAND, J., ODECGARD, N., HiLL, R., WoOLLACK, E., HiINSHAW, G., GREASON,
M., JAROSIK, N., PAGE, L., BENNETT, C., DUNKLEY, J. et al. (2011). Seven-year
wilkinson microwave anisotropy probe (wmap) observations : Planets and celestial

calibration sources. The Astrophysical Journal Supplement Series, 192, 19. [77]

B.15, B.3.3, B.4]

WEISSKOPF, M., SILVER, E., KESTENBAUM, H., LoNg, K. & Novick, R. (1978).

A precision measurement of the x-ray polarization of the crab nebula without pulsar

contamination. The Astrophysical Journal, 220, L117-L121. [77]

162



Troisieme partie

Calibration et effets

systématiques

163






La partie précédente traitait de 1’étude de sources compactes avec Planck
HFI. Outre 'aspect physique des sources elles-mémes, ce travail s’intégrait
dans une étude des effets systématiques associés a I’étude de la polarisation
du rayonnement fossile. En particulier, il découlait du besoin d’observer des
sources polarisées dans le cadre du développement d’une méthode de cali-
bration des parametres de polarisation des détecteurs. Ces aspects seront

traités dans cette partie.

Dans le premier chapitre, j'utiliserai les mesures d’une centaine de sources
pour étudier la calibration relative des détecteurs de HFI. En particulier, je
montrerai que cette calibration relative est incompatible avec la calibration
sur le rayonnement fossile, et étudierai 'impact de la forme du lobe et des
bandes-passantes sur cette estimation de la calibration.

Le second chapitre sera consacré a une méthode de calibration polarisée;
I'intérét de cette méthode est de permettre d’effectuer cette calibration en
utilisant des petites zones du ciel ou le signal est (fortement) polarisé mais
non connu a priori. Je présenterai les résultats obtenus sur simulations, les
difficultées rencontrées pour appliquer la méthode aux données. Enfin, face
a ces difficultés, je présenterai le principe d’'une méthode permettant de fa-
briquer des cartes polarisées en essayant de s’affranchir des fuites d’intensité
vers la polarisation.

Le dernier chapitre sera consacré a la calibration relative des deux canaux
haute fréquence de HFI et Herschel SPIRE.
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Calibration relative a I’aide de

sources ponctuelles

Dans les deux chapitres précédent, on a étudié des sources compactes observées
par HFI. La méthode proposée dans cette analyse permettait de reconstruire les pa-
rametres de polarisation des sources en combinant les mesures de plusieurs détecteurs.
Dans ce chapitre, on s’intéressera aux résidus de cette reconstruction, c’est-a-dire a la
différence entre les flux mesurées pour chaque détecteur, et les flux attendus en combi-
nant I’ensemble des détecteurs de chaque fréquence, pour évaluer la calibration relative
des détecteurs a lintérieur de chacun des canaux par fréquence. On s’intéressera en
particulier a I'impact du modele de lobe utilisé pour la photométrie, des non linéarités

de ’ADC et des bande passantes des détecteurs.

9.1 Méthode : comparaison des flux mesurés par les différents

détecteurs

La méthode permettant de reconstruire, pour chaque passage sur une source, les pa-

rametres de Stokes (I, @, U) de la source a été décrite extensivement dans les chapitres
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PONCTUELLES

précédents. On rappellera ici seulement le systeme que I'on résout :

Dy 1 preos2(ag +v1) prsin2(ag + 1) N,
®q 1 pacos2(ag +12) pasin2(ag + ) I N,
- Q|+ RNCR)
. ) ) ) U
P, 1 ppcos2(an+¥n) prsin2 (o, + ) ne,,

ou les ®; sont les mesures individuelles de chacun des détecteurs, (I,Q,U) les pa-
rametres de Stokes de la source, (p;, a;) les caractéristiques individuelles des détecteurs,
et U; les angles de passage sur la source.

On s’intéressera maintenant aux résidus liés a la résolution de ce systeme, a savoir,

pour chacun des détecteurs :
resqg = ®q — [I + pa (Q cos2(ag + V) + Usin2(aqg + V))] . (9.2)

Il s’agit simplement d’une extension pour les sources polarisées de la différence entre
la mesure de flux d’un détecteur et la mesure moyenne de l’ensemble des détecteurs
O — (P;)4. Dans la suite, on adoptera cette notation (®;); pour désigner le flux attendu

pour le détecteur d a partir des (I, @, U) déterminés a 1’aide de ’ensemble des détecteurs
(Pi)ag =1+ pa[Qcos2(ag+ V) + Usin2(aqg+ ¥)]. (9.3)

On a choisi pour cette analyse des sources du PCCS, vues a toutes les fréquences
HFI (pour pouvoir estimer un indice spectral et appliquer la correction couleur, les
bandes-passantes des détecteurs au sein d’'une méme fréquence pouvant différer signifi-
cativement), et suffisamment brillantes (le tableau donne les valeurs seuils utilisées
par fréquence) pour que le rapport signal sur bruit soit élevé. On exclut aussi les sources
identifiées comme étendues dans le PCCS, la méthode d’extraction de flux utilisée
(Pajustement par un modele de lobe) n’étant valable que pour des sources ponctuelles.
Pour chacune des fréquences, on a environ 80-90 sources.

Le but ici sera d’analyser les résidus observés de maniere statistique en faisant 1’hy-
potheése que les caractéristiques propres des sources pouvant conduire a des désaccords
entre les détecteurs (forme, polarisation notamment) seront moyennées. On modélisera

I’écart relatif de chacun des détecteurs a la moyenne des détecteurs a cette fréquence
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9.1 Méthode

comparaison des flux mesurés par les différents détecteurs

Fréquence (GHz) | 100

10

143 217 353

Flux seuil (Jy)

4 10

50

Table 9.1: Flux seuil appliqué pour la détermination a partir des sources ponctuelles du

facteur résiduel de calibration relative entre les détecteur.

1.05 T T — T — — T T —T T
1.03}F é . i
= ¥
=
§1.02* B
= ] = =
£101_ W a i. 4
8 [ ] * m
o 100 L] LI ...
= W [ s L] . n [ ]
= 0.99 B
= i [ ]
et L
So098F . = .
=
0.97 E B
0.96 B
oos b o v by b b
T o ®mo oo Mmoo ©O 0O ®0oOo 0o ©.O OO ©o 0o .0 00
O A s S S B S A e e U Ll L A s e e 4
cgoQo@ocoeomMmmmMmMmMmMMmMmMNMSMSSMcSMMS~MMM MMM MM
ooco0coococooStgsFTs T T T A AAA—A A= AN VYN WWN DN
A A A A A A= A A ANNNNNNNNMMA MM MM mm

Figure 9.1: Facteur de calibration kg estimé a partir des sources ponctuelles, pour l’en-
semble des PSBs de HFI.
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par un facteur de calibration[l] kg
g = ka(Pi)a; (9-4)

et on cherchera & estimer ce facteur en ’ajustant sur I’ensemble des sources étudiées.
On regardera aussi les valeurs moyennes et médianes de ®4/(®;)q pour vérfication.
Les figures [D.1], [D.2] [D.3] et [D.4] en annexe [D] représentent le rapport des flux me-

surés/attendus en fonction du flux attendu, pour I’ensemble des sources et des passages

sur chacune des sources (certains des points sont donc corrélés; il y a en moyenne quatre
passages par source). L’ajustement du facteur de calibration k; donne des valeurs allant

jusqu’a quelques %. Les valeurs par détecteur sont données sur la figure [9.1

9.2 Interprétation des résultats

9.2.1 Lobes

La méthode utilisée pour I'extraction des flux consistant a ajuster directement un
modele de lobe sur les données, une erreur dans le modele de lobe se traduirait direc-
tement dans les résultats observés. Le budget total d’erreur associée a ’angle solide
par fréquence donnée dans Planck Collaboration| (2013a)) est inférieure & 1 % pour les
fréquences 100-353 GHz.

Pour vérifier I'impact du modele de lobe, ’analyse a été faite en utilisant les trois
modeles de lobes disponibles et décrit dans le chapitre : B-Spline Beams (BSB),
StackedBeams et Gauss-Hermitte. Les facteurs de calibration obtenus pour ces trois
méthodes sont donnés sur la figure Il existe des désaccords entre les méthodes,
en particulier entre le modele Gauss-Hermitte et les deux autres, principalement a
100 GHz. Les écarts observés sont néanmoins faibles par rapport a l'amplitude de

I'effet que ’on considere.

9.2.2 Version des données

Cette méthode a été utilisée a chaque version successive des données comme test de

I'impact des changement effectués sur la mesure des sources ponctuelles. En particulier,

1. Calibration étant ici a comprendre au sens large; l'origine de ce facteur sera discutée dans la

suite.
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Figure 9.2: Facteur de calibration kg estimé a partir des sources ponctuelles, pour l’en-

semble des PSBs de HFI, pour les trois modéles de lobes.

la variation de gain apparente due a la non linéarité de I’ADCE se traduisait par des
écarts significatifs entre les différents passages sur une méme source. A partir de la v47
des données, un module permettant d’estimer cette variation de gain, bogopix, a été
appliqué sur les données pour corriger de cet effet et a sensiblement amélioré ’accord
entre les différents passages. Je ne montrerai ici que les résultats sur les versions les plus
récentes des données (v51, v53). La figure montre la stabilité des résultats obtenus
entre ces deux versions. A partir de la version v53, la variation effective de gain a été
interprétée comme non-linéarité de '’ADC. Les tentatives de correction de cet effet se
traduisent directement sur les résultats obtenus ici, en particulier en terme d’accord
entre les différents passages (autrement dit, corriger directement les non-linéarités de
I’ADC offre de meilleurs résultats que le modeéle adopté par bogopixz d’une simple varia-
tion temporelle du gain), comme le montre la figure Elles n’améliorent cependant

pas le désaccord global entre les détecteurs.
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Figure 9.3: Facteur de calibration kg estimé a partir des sources ponctuelles, pour I’en-

semble des PSBs de HFI, pour deux versions successive des données.

9.2.3 Bandes-passantes et corrections couleurs

Pour tenir compte des différences de bande-passantes des détecteurs, on applique
une correction couleur aux mesures individuelles de flux. Une mauvaise détermination
des bande-passantes, ou de l'indice spectral permettant de calculer cette correction
(on a considéré ici que le spectre d’une source dans la bande-passante d’un détecteur
pouvait étre modélisé par une loi de puissance d’indice spectral constant) aboutirait
a un effet similaire a celui observé. La figure [9.5| représente la distribution des indices
spectraux utilisées pour la correction couleur. L’impact de la correction couleur sur le
facteur de calibration relative déterminé, représenté sur la figure[9.6| peut-étre de l’ordre
de quelques %, excepté & 100 GHz ou les sources présentent un spectre proche de la

convention IRAM, et donc nécessitent une correction faible.

Les différences de bande-passantes jouent donc un role important ici, et une mau-

vaise correction couleur pourrait expliquer une partie des désaccords observés.

1. Analog to Digital Converter
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Figure 9.4: Rapport entre le flux mesuré et le flux attendu pour toutes les sources, tous
les passages ¢ 100 GHz (il y a généralement quatre passages par source, donc les points
représentés ne sont pas indépendants). En haut, sans correction d’ADC mais avec bogopix,
en bas, avec correction ADC mais sans bogopix. On peut constater une amélioration de la
cohérence entre les passages pour une méme source (les points correspondant & une méme
source sont moins dispersés) en utilisant la correction d’ADC putdt que bogopiz. Cependant,

la valeur du facteur global reste inchangée.
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Figure 9.6: Facteur de calibration kg estimé a partir des sources ponctuelles, pour I’en-

semble des PSBs de HFI, avec et sans correction couleur.
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9.2.4 Conclusion

On a montré ici que la cohérence entre les mesures de chacun des détecteurs au
sein d’une fréquence sur les sources ponctuelles était de I'ordre du pourcent, alors
que la calibration relative, sur le CMB, est de l'ordre de la fraction de pourcent,
bien trop faible pour expliquer ce que l'on observe. L’influence des modeles de lobe
sur I'extraction des flux a été étudiée et ne semble pas en mesure d’expliquer de tels
écarts. De plus, cet effet ne semble pas se résorber au fur et a mesure des versions de
données, pour lesquelles ont notamment été améliorées la détermination des fonctions
de transfert/constantes de temps des bolometres, la compréhension et le traitement
des variations de gain/non-linéarités de PADC. L’'impact des bande-passantes est lui
plus important. Ne pas prendre en compte les différences de bande passantes entre les
détecteurs aboutit a des différences relatives de 'ordre de quelques pourcent pour les
sources considérées. La correction couleur appliquée pour traiter ce probleme permet de
résorber une partie de cet écart, mais pas l'intégralité. Cette correction n’est cependant
pas aisée, puisqu’elle suppose que 'on connaisse d’une part la forme des bande pas-
santes de chacun des détecteurs, et d’autre part la dépendance spectrale des sources;
on peut envisager que la correction appliquée ici ne soit pas suffisante, et que 1’écart
résiduel observé dans la calibration relative des détecteurs en soit le résultat.

Cet effet, qui a été observé sur d’autres sources, telles que les planetes ou le Crabe,
par d’autres membres de la collaboration, n’est pas encore pleinement compris et remet
en question la calibration des parametres de polarisation des détecteurs a partir de

sources compactes.
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10

Calibration polarisée

Dans le chapitre précédent, on a vu que l'utilisation de sources ponctuelles pour
réaliser la calibration polarisée était délicate, étant donnée 'ampleur des écarts ob-
servées sur la calibration relative non polarisée des détecteurs. Je m’attacherai ici a
décrire une méthode de calibration polarisée a partir de zones réduites du ciel, ne
nécessitant a priori pas de connaissance du signal observé. Cette méthode itere entre
la construction de cartes et la calibration, par minimisation d’une fonction de vraisem-
blance. Elle a initialement été développée pour étre utilisée sur des sources compactes,
mais ne suppose rien sur la forme du signal observée, et peut donc étre appliquée sur
des zones d’émission diffuse polarisée.

Dans un premier temps, je décrirai cette méthode, puis je présenterai les résultats
obtenus sur simulation en utilisant des sources ponctuelles. Enfin, je présenterai les
difficultés rencontrées pour 'application aux données de cette méthode, principalement
liées a l'obligation de combiner plusieurs détecteurs pour reconstruire le signal pola-
risé, et exposerai les principes d’une méthode de fabrication de cartes polarisées par

détecteur en cours de développement.

10.1 Description de la méthode

10.1.1 Modélisation des données

Les données temporelles mesurées par un détecteur peuvent étre modélisées par

une combinaison linéaire du signal polarisé (I, Q, U) dépendant des caractéristiques
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intrinseques du détecteur (gain, efficacité de polarisation et orientation dans le plan
focal, bruit) et de la stratégie d’observation du satellite (direction et orientation du
plan focal par rapport au référentiel dans lequel les parametres de Stokes sont définis).

En supposant une pixelisation du ciel, cette mesure peut s’écrire sous la forme
mid = 9d [Ipi + pd (C082 (ad + 1/11) Q@ +sin2 (ad + wz) U)] + N d (10.1)

ou les indices d font référence au détecteur considéré, les indices i font référence au
numéro d’échantillon et p; au pixel observé. La rotation permettant de passer du
référentiel du bolometre au référentiel de mesure de (Q, U) est ici décomposée en deux
parties - la rotation du référentiel de mesure du bolometre au référentiel du plan focal,
et la rotation du référentiel du plan focal au référentiel de mesure de (Q,U) - afin de
faire apparaitre clairement les trois catégories de variables qui interviennent dans la
mesure :

— le signal I, @Q,U que l'on ne connait pas a priori,

— les caractéristiques des détecteurs gg4, p4, @q, que 'on cherche a calibrer,

— le pointage p;, ¥; que 'on supposera ici connu.

On peut réécrire cette équation sous forme matricielle :
m=AS+n (10.2)

ol m est un vecteur contenant l’ensemble des mesures de tous les détecteurs, S est
un vecteur contenant le signal (I, @, U) pour ’ensemble des pixels, et A est la matrice
contenant toute l'information sur Iinstrument et le pointage. Chaque ligne de A ne
contient que des 0, sauf les trois éléments correspondant au pixel observé, qui sont de

la forme :
(94 9apacos2(aaq+ ) gapasin2(oq+ ;) ) (10.3)
On peut explicitement séparer les caractéristiques des détecteurs du pointage en expri-

mant la partie non nulle de la matrice A comme le produit d’un vecteur de calibration

K et d’une matrice de rotation R tels que :

9d
K = | gqpacos22ay (10.4)
gdpd sin 2aq
et
1 0 0
R=1 0 cos2y; sin2y; (10.5)

0 —sin2y; cos2y;
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ce qui nous permet de réécrire les données comme :
m=K'RS+n (10.6)

J7utiliserais dans la suite alternativement ces deux notations (10.2 et [10.6) selon la
nécessité de faire apparaitre explicitement ou non les parametres de calibration.

Le x? de ce systeme s’écrit :
X2 = (m—AS)' N1 (m — AS) (10.7)

avec N la matrice de corrélation du bruit. Dans le cas général, cette matrice n’a pas
nécessairement une forme simple. Dans notre cas, nous ferons deux hypotheses pour
simplifier 'expression du 2 :

— on suppose que le bruit n’est pas corrélé entre les différents détecteurs,

— on suppose que le bruit est blanc (ce n’est pas le cas, principalement a cause du

bruit 1/f, que 'on traitera dans la section .

Dans notre probléme, les inconnues sont le signal S et les caractéristiques des détecteurs
K. En minimisant le x? par rapport & chacune de ces variables, on arrive & reconstruire
a la fois le signal (fabrication de cartes) et les caractéristiques des détecteurs (cali-
bration). En pratique, on minimisera alternativement le x? par rapport au signal/a la
calibration en supposant la calibration/le signal connu, en partant des caractéristiques

des bolometres mesurés au sol avant le lancement du satellite.

10.1.2 Fabrication de cartes
10.1.2.1 Projection

La minimisation du x? par rapport au signal nous donne une estimation du signal

et de sa matrice de covariance :

x>
= = 10.
G 0 (10.8)
2A'N~Y (m — AS) = 0 (10.9)
AINTIAS = A'N"Im (10.10)
S = (A'NT'A) T AINTIm (10.11)

Pour un pixel p donné et un bruit blanc non-correlé de variance 03 = 1/wy, la
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quantité A'N~'m correspond au vecteur :
Z 9dWai,d
i,d
> gawapa cos2 (ag + i) mig (10.12)
i,d

> gawapasin2 (aq + i) mi g
id

et la matrice de covariance AN~ A (on remarquera qu’elle est symétrique par construc-

tion) :
> wagi Y wagipacos?2 (g + i) > wagapasin2 (aq + ;)
id id id
Z wagap3 cos® 2 (ag + ;) Z wagap3 cos 2 (ag + 1) sin 2 (ag + 15)
id id

Z wagapssin? 2 (ag + ;)
id
(10.13)
Ces deux quantités s’interprétent aisément dans le cas non polarisé, ot A'N~lm se
réduit a la somme des mesures dans le pixel, pondérées par le niveau de bruit et le gain
des détecteurs, et A’N~1A au nombres de mesures dans ce pixel. Le signal reconstruit
est simplement la moyenne des mesures dans le pixel. Dans le cas polarisé, il faut

inverser la matrice de covariance pour estimer le signal.

En pratique, on construit A!N~'m et A!N~1A et on résout le systeme linéaire
(AINTYA)S = AIN"Im (10.14)

pour chaque pixel.

10.1.2.2 Destriping

La projection des données temporelles sur une carte nécessite une estimation de la
matrice de covariance du bruit. Dans le cas général, cette matrice n’est pas triviale,
ce qui complique la projection. L’hypothése de bruit blanc permet de simplifier le
probleme, mais cette hypothese n’est généralement pas valable, en particulier a cause

de la partie basse fréquence du bruit.lﬂ On peut néanmoins s’affranchir du bruit basse

1. L’électronique de lecture des détecteur introduit du bruit a basse fréquence, que 1'on appelle
généralement bruit 1/f, en raison de son comportement spectral. La figure [10.1| montre un exemple de
spectre de bruit pour un détecteur de Planck HFI, faisant clairement apparaitre la partie 1/f du bruit

a basse fréquence, puis un plateau de bruit blanc au-dela de la frégeunce de coude.
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143-5; _Watt_byRing_p1#%41; zones 4000——4199

NEP [1e—17+Wpp/sqrt(Hz)]

1 — -

0.001 0.010 0.100 1.000 10.000 100.000

Figure 10.1: Spectre de bruit du bolométre 143-5 de Planck HFI (Ade et al., |2011Y]).

fréquence dans la matrice de covariance du bruit en considérant que sur 1’échelle de
temps d’un anneau, ses variations sont négligeables. On peut donc faire I’approximation
que le bruit basse fréquence introduit un offset constant par anneau dans les données,

et ainsi les modéliser de la facon suivante :
m = AS+ PO +n (10.15)

ou O est un vecteur contenant un facteur de décalage par anneau et par détecteur,
P la matrice permettant d’associer le bon anneau & chaque échantillon, et n la partie

blanche du bruit.

Le x? s’écrit maintenant :
x? = (m—AS — PO)'N~! (m — AS — PO) (10.16)
et 'estimateur du signal devient :
S = (AIN"1A) AN (m — PO) (10.17)

Pour déterminer O, il s’agit maintenant de minimiser le nouveau x? par rapport a O,

et on obtient :
0= (A'NTTA) AN (m — AS). (10.18)
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Le signal et les offsets étant inter-dépendant, une solution est de procéder de maniere
itérative en déterminant alternativement le signal et les offsets. En pratique, on utilise la
solution analytique pour le signal afin d’obtenir une expression des offsets indépendante
du signal :

O=(P'N"'ZP) " P'N~'Zm (10.19)

avec

Z=1—-A(AIN"A) AN (10.20)

Cette expression peut se comprendre de la facon suivante :

— Popérateur Z appliqué a un vecteur d’échantillons fait la différence entre chaque
échantillon et la moyenne des échantillons du méme pixel (pour 'ensemble des
anneaux et des détecteurs). En supposant une valeur constante du signal dans un
pixel, on obtient donc pour chaque échantillon un offset assurant la compatibilité
des mesures dans le pixel.

— lopérateur P permet d’associer a chaque échantillon 'anneau correspondant,
donc P! appliqué & un vecteur d’échantillons donne pour chaque anneau, la somme
de tous les échantillons correspondant. Dans notre cas, P! est appliqué au vecteur
Zm et fournit donc un offset par anneau, qui est la moyenne des offsets de tous
les échantillons de ’anneau.

Inverser la matrice (PtN *1ZP) n’est pas trivial pour un nombre de pixel élevé, et on

résout plutot le systeme
(P'N'ZP)O = P'N~'Zm. (10.21)

A chaque itération, on reconstruit ainsi le signal en utilisant les offsets de I'itération
précédente, et on utilise ce signal pour estimer les offsets. A condition d’avoir suffisam-

ment de croisement entre les anneaux, la procédure converge rapidement.

10.1.3 Calibration

Une fois déterminés les parametres de Stokes de la carte et les offsets, on peut
déterminer les parametres de calibration des bolometres. On réalise séparément la
détermination des offsets et la calibration, donc pour la partie calibration, pour sim-

plifier les notations, on incluera les offsets dans la partie signal par une transformation

m — m — PO. (10.22)
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A partir de I'expression (10.7) et de I'expression analytique de la carte S (10.11)),

on peut ré-écrire une expression du y? qui ne dépend plus que des parametres K que

'on veut calibrer, a travers A = K!R (cf. (10.4) et (10.5)) :
Y2 (K) = const + (AtN_lm)t (AtN_lA)i1 (AtN_lm) (10.23)

La minimisation du x? par rapport & chacun des parametres K permet d’obtenir la
solution. Pour effectuer cette minimisation, on peut utiliser I’expression analytique des
dérivées du x? par rapport a K pour faciliter la convergence

t AL

tar—1 A\ 7L ptar—1 =1 (gt ar—1 4\ "L gt
(AN T AN ] SN (AN T AN L] (1024)

x> B
0K
La minimisation du y? étant effectuée par itérations, la carte S est ré-évaluée & chaque

itération avec les nouveaux parametres de calibration K.

10.2 Simulations

Afin de tester la méthode nous avons réalisé des simulations sur des sources ponc-
tuelles polarisées. La méthode est néamoins générale et ne suppose rien sur le signal
utilisé, on pourrait utiliser une zone d’emission étendue; le choix d’utiliser des sources

ponctuelles est motivé par un souci de simplicité.

10.2.1 Description

Pour cette simulation, nous avons utilisés des sources ponctuelles. On génere des
cartes de 1°x 1° de pixel 2’/ x 2/, centrées sur une source ponctuelle, convoluée par un lobe
circulaire gaussien de 5" (voir figure . A partir de ces cartes, on simule un signal
temporel pour chaque détecteur a partir d’'un pointage réaliste, avec un rapport signal
sur bruit comparable & celui obtenu pour les observations du Crabe (le bruit ajouté
est du bruit blanc). On considére deux passages sur chacune des sources, passages
pour lesquels l'orientation de balayage differe de 14°. On utilise quatre détecteurs dont
les caractéristiques sont proches des PSBs HFI a 100 GHz (efficacité de polarisation
p ~ 0.94, angles répartis entre 0° et 180°.)
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Figure 10.2: Ezemple d’une source utilisée pour la simulation, polarisée a 10 %. De gauche

a droite, I, Q et U.

10.2.2 Résultats

A partir de ces simulations, on cherchera & évaluer le nombre de sources et leur ni-
veau de polarisation nécessaires pour atteindre la précision souhaitée sur les parametres
de calibration (g, p, a) définie dans Rosset et al.| (2010), c’est & dire une précision re-
lative de 0.15 % sur le gain, de 0.3 % sur lefficacité de polarisation, et de 0.75° sur
I’orientation.

On fera donc un Monte-Carlo sur 1000 réalisations de bruit pour les deux configu-
rations suivantes :

— N sources polarisées & 10 %,

— 5 sources polarisées a n %.

Les figures et montrent les résultats de la simulation. Le parametre le
plus contraignant est l'efficacité de polarisation. Dans le cas de sources polarisées a
10 %, il en faut au moins 12 pour atteindre la précision souhaitée, alors qu’en utilisant
uniquement 5 sources, il faudrait qu’elles soient polarisées a plus de 15 %.

Bien entendu, ces résultats sont obtenus dans le cadre d’une simulation tres simple,
et sont a analyser en conséquence. En particulier, il est évident qu’il n’y a que tres
peu de sources suffisemment brillantes et polarisées pour étre utilisées directement avec
cette méthode. On a choisi ici d’utiliser des sources ponctuelles, pour la simplicité de la
simulation, mais cette méthode peut étre utilisée sur n’importe quelle zone du ciel dont
le signal est polarisé. Qui plus est, en ne considérant ici que des sources ponctuelles,
on réduit d’autant plus l'efficacité de la méthode : pour chaque zone considérée, on
n’a en fait que trois parametres (I,Q,U) a mesurer, chacun des pixels contenant la

méme information. Dans le cas d’une zone d’emission diffuse, ou ’angle peut varier, la
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Figure 10.3: Simulation du nombre de sources nécessaire pour atteindre la précision re-
quise pour la calibration polarisée. Les trois figures représentent le niveau de précision
atteint sur la détermination relative, pour trois détecteurs, d’un des parameétres a calibrer,
en fonction du nombre de sources utilisées (les sources sont polarisées ¢ 5 % et d’orienta-

tions réparties équitablement entre O et ). La ligne bleue représentent la précision fizée

par|Rosset et al.| (2010). En haut a gauche, Uerreur relative sur le gain, en haut & droite,

sur Uefficacité de polarisation, et en bas sur [’orientation.
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Figure 10.4: Simulation du nombre de sources nécessaire pour atteindre la précision re-
quise pour la calibration polarisée. Les trois figures représentent le niveau de précision
atteint sur la détermination relative, pour trois détecteurs, d’un des parametres a calibrer,
en fonction du degré de polarisation des sources (pour 5 sources, d’orientations réparties
équitablement entre 0 et ). La ligne bleue représentent la précision fixée parw
, En haut o gauche, l'erreur relative sur le gain, en haut a droite, sur l’efficacité de

polarisation, et en bas sur l’orientation.
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méthode serait d’autant plus efficace.

10.3 Perspective d’application aux données

En dépit de résultats prometteurs sur les simulations, ’application aux données
réelles s’est révélée infructueuse pour le moment, pour deux raisons principales. La
premiere est que 'un des intéréts de la méthode présentée, en utilisant de petites
zones de ciel, était sa légereté en terme de temps de calcul, notamment par rapport
a une approche utilisant le ciel complet. Malheureusement, dans le cas des données
réelles, le traitement du bruit basse fréquence pose probleme. Ainsi, la détermination
des offsets s’est révélée impossible sur de si petites zones de ciel, avec trop peu de re-
coupement entre les anneaux utilisés. Il faudrait donc envisager une procédure itérative
détermination du signal/des offsets/de la calibration qui se ferait alternativement sur
le ciel complet pour les offsets et sur des zones réduites pour la calibration. On perdrait
alors 'avantage de la légereté de la méthode.

Le deuxieme probleme, plus fondamental, est lié & la combinaison des détecteurs
de bande-passantes différentes. On a jusqu’ici négligé les effets de bande-passantes des

détecteurs. En réalité, la mesure d’un détecteur d est donnée par

mg = /du 4(v) [I(v) + p (Q(v) cos 2¥; 4+ U (v) sin 2¢;)] , (10.25)

ou 7(v) est la bande-passante du détecteur. On peut ensuite décomposer I(v) (et Q,U

de la méme fagon) en une somme de contributions dont la dépendance spectrale differe
Iw) =) fw) (10.26)
C

ou I. correspond & 'intensité de la composante ¢ a la fréquence centrale du détecteur, et
fe(v) sa dépendance spectrale. En adoptant cette notation, pour un signal non polarisé

on peut ré-écrire la mesure du détecteur comme
ma =Y agle, (10.27)
(&

ou les coeflicients aq4. sont donnés par

age = /dy T4(v) fe(v). (10.28)
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On s’est contenté ici du cas non polarisé, mais on peut aisément étendre le raisonnement
au cas polarisé.

Calibrer les détecteurs revient a renormaliser les données de maniere & obtenir
age = 1,Vd pour une composante ¢ donnée. Dans le cas de Planck, la composante
choisie est bien entendue le CMB, et on applique ensuite une correction couleur lorsque
I’on s’intéresse & une composante dont la dépendance spectrale est différente. Si ’on ne
fait pas cette correction couleur, la combinaison de plusieurs détecteurs aboutit & une
fuite de I vers (Q,U).

Dans le cas de la calibration polarisée, on cherche justement a combiner des zones
de ciel dont la dépendance spectrale n’est a priori pas connue, et sans un traitement
approprié des bande-passantes, les fuites de I vers (@, U) sont importantes, et en par-
ticulier plus importantes que les effets d’une mauvaise détermination de (p, ), ce qui

empéche la méthode décrite précédemment de donner des résultats pertinent.

Ces difficultés liées a la combinaison de détecteurs pour extraire le signal polarisé
nous ont amené a envisager une autre facon de fabriquer les cartes, de maniere a

s’affranchir des fuites de température.

10.4 Vers une fabrication de cartes polarisées

La difficulté majeure a laquelle on se heurte pour la calibration des parametres de
polarisation a partir de cartes est la suivante : en raison de ’absence de modulation
de la polarisation autre que par la stratégie de balayge (par une lame rotative par
exemple), et de la stratégie de balayage de Planck, qui offre pour la majeure partie du
ciel que deux angles de passages différents, on ne peut pas reconstruire (I, Q,U) pour
un seul détecteur. On est donc obligé de combiner les détecteurs, et les bande-passantes
des détecteurs, les formes des lobes etc., induisent des fuites de la température vers la
polarisation s’ils ne sont pas maitrisés. En particulier, la calibration des détecteurs est
faite pour une forme spectrale donnée, celle du CMB. Or le signal que ’on observe est
la somme de contributions ayant des spectres différents, donc on ne peut pas faire la
supposition d’un gain constant sur tout le ciel.

Pour éviter ce probléeme, on peut envisager une méthode permettant de faire directe-

ment des cartes de polarisation par détecteur, et en s’affranchissant de la température,
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10.4 Vers une fabrication de cartes polarisées

en mettant a profit la configuration de HFI. La méthode présentée s’appuie sur une idée
de J. Delabrouille et a été développée avec J. Delabrouille, C. Rosset, J-M. Colley et J.

Kaplan. Ce travail est en cours et je ne présenterai ici que des résultats préliminaires.

10.4.1 Principe général

On l’a dit précédemment, la stratégie de balayge de Planck n’offre généralement que
deux angles de passages différents pour une zone donnée du ciel. On ne peut donc pas
reconstruire (I,Q,U). En revanche, on peut choisir le référentiel dans lequel on définit
(Q,U) de maniere a mesurer, en faisant des sommes et différences du signal, d’une
part de l'intensité pure, et d’autre part de la polarisation pure. En particulier, dans
le référentiel définit par la bissectrice de I’angle entre les deux orientations définis par

Iorientation du polérimetre a chaque passage, on obtient pour chacun des passages :
m 1 cos(2a)  sin(2a) I n
1\ , .
< ma > a < 1 cos(—2a) sin(—2a) > 8/ + < - > (10.29)

En faisant la différence entre les deux mesures, on obtient U’

, _ ml—m2
U = 25in(20) sin(2a) (10.30)

On peut maintenant fairre la méme chose pour le détecteur compagnon, orienté a 90°,
et on obtient alors une mesure de U”. Les deux détecteurs étant orthogonaux, la matrice
de rotation permettant de passer de (Q’,U’) a (Q",U") se réduit a ’opposé de I'identité,
etonalU' =-U".

On a considéré ici uniquement deux mesures, une par passage, pour comprendre
I'idée générale. En pratique, pour un pixel donné, il y a N; mesures pour le premier
passage, et No pour le second, et les angles peuvent varier légerement au sein d’un

méme passage. En reprenant la formulation classique des mesures
m = AS +n, (10.31)
on cherchera non plus a évaluer directement
S = (AINTTA)TTAINTIm (10.32)

mais a trouver un référentiel dans lequel on peut mesurer directement une combinaison

linéaire de (Q,U). En diagonalisant la matrice (A’!N~'A), la valeur propre la plus
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Figure 10.5: Cartes des vecteurs propres associés a (A'N=LA) pour le détecteur 100-2a.
Les vecteurs sont en colonne, et correspondent aux valeurs propres de la plus grande a la
plus petite rangées de gauche a droite. Les lignes successive sont associées a I, Q, U en
partant du haut. La deuziéeme colonne montre qu’il existe un référentiel dans lequel on peut

mesurer essentiellement de la polarisation.

grande est associée au vecteur propre contenant essentiellement I, alors que la seconde
valeur propre contient essentiellement ) et U, comme le montre la figure En
raison des variations d’angle au sein d’'un méme passage, et de I’asymétrie en terme de
nombre d’échantillons par passage, la contribution de I pour le second vecteur propre
est faible mais néanmoins non négligeable sur une portion importe du ciel. La figure[10.6
représente la fraction de ciel en fonction de la proportion de I dans la carte. On constate
notamment que si 'on ne veut garder que les pixels dans lesquels la contamination de

I est inférieure & 1 %o, on ne peut garder que ~ 15 % du ciel.

10.4.2 Soustraction de ’intensité

L’idée présentée ci-dessus n’étant pas suffisante pour produite une carte de pola-
risation par détecteur pour une fraction importante du ciel, on envisage de traiter a
priori les données temporelles pour y soustraire l'intensité. Pour cela, on va projeter

les données temporelles sur le sous-expace orthogonal a I de la fagon suivante : si 'on
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Figure 10.6: Ce graphique représente la fraction de pixels pour lesquels la contribution de
I au signal est inférieur ¢ une valeur entre 1076 et 1, pour le détecteur 100-2a. Autrement
dit, si l’on veut produire une carte de polarisation dans laquelle les fuites de température
sont inférieure a f, quelle fraction du ciel peut on garder ¢ On voit notamment que moins

de 20 % de la carte sont contaminés a moins de 1 %o.

écrit les données sous la forme
m=arl +agQ + ayU + n, (10.33)

oll m est un vecteur contenant k valeurs les (ar, ag, ay) correspondent aux colonnes de

la matrice A de ’équation [10.31} alors la matrice

t
p= 2% (10.34)
ar.afr

est la projection orthogonal dans la direction définie par I, et

P=1-P (10.35)

la projection sur le plan orthogonal a la direction définie par I. On peut alors appliquer

P aux données et on obtient le nouveau systeme

Pm = PA < CU2 > + Pn; (10.36)
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ou la matrice PA vaut
cos2ay — % > cos2a; sin2aq — % > sin2q;

cos 2ag — % > cos2q;  sin2ag — % > sin 2y

PA= ' ' . (10.37)

cos2apn — % > cos2q; sin2ay — % > sin 2y

On s’est ici simplement arrangé pour soustraire I & toutes les mesures en enlevant
la moyenne. Bien entendu, en faisant cela, le nouveau terme de bruit Pn n’est plus
constitué de N valeurs indépendantes mais de N — 1.

On remarque dés maintenant que pour un détecteur tourné de 90°, la matrice (PA)’

est 'opposée de la matrice PA.

10.4.3 Résolution du systeme

Par construction, notre nouveau systéme est redondant (on a soustrait a chaque
eobservation la moyenne des observations). Autrement dit, la nouvelle matrice de co-
variance de bruit N = PN P! n’est pas inversible.

On peut ’écrire sous la forme
N =VAV?Y (10.38)

ou A est diagonale (mais posséde au moins une valeur propre nulle), et V' est la matrice
des vecteurs propres associés. On se restreint alors au sous-espace correspondant aux
valeurs propres non-nulles de A (on note V. la sous-matrice de V' correspondant a ce

sous-espace, et A, la sous-matrice de A). Notre systeme s’écrit maintenant

ViPm =V!PA ( g > + VEPn, (10.39)
ou encore
I Al Ql /
m =A ) T (10.40)

" se réferent aux grandeurs projetées sur le sous-espace or-

ou les quantités dénotés
thogonal a I, et définies dans un référentiel tourné d’un rotation définie par V.. Il est
évident ici que le systeme écrit de cette facon ne veut pas dire que 'on peut mesurer
(Q',U’") avec une bonne précision. Le rapport signal sur bruit pour I'un des deux reste

extréemement faible ; en revanche, pour le second, on a maintenant une estimation dans
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laquelle il n’y a plus de fuite de température. De plus, pour le détecteur compagnon,

tourné de 90°, on mesure exactement (—Q’, —U’) dans le méme référentiel.

Cas du bruit blanc

Dans le cas ot le bruit est blanc (N = ¢21) notre systéme se simplifie grandement.

En particulier, on a les relations (cf. annexe [E) :

V.Vt = P, (10.41)
VINV, = o21. (10.42)

La matrice de covariance de (Q,U) devient alors

PAY(PA)

v [vs—w] vipay) = LA (10.43)

g

dont la forme est relativement simple :

So(cos? 20) — (F X cos 2a;)? | S(cos 20y sin 20;) — (4 3 cos 20;) (% > sin 2ay;)

So(sin? 20y) — (3 Y sin 2a;)?

(10.44)

10.4.4 Premiers résultats
Carte par détecteur

En appliquant cette procédure aux données d’un seul détecteur, on trouve les cartes
de valeurs propres représentées sur la figure[10.7} La valeur propre la plus grande permet
de mesurer une combinaison de (Q,U) sur une zone relativement large du ciel. La carte
obtenue pour cette combinaison de (Q,U) est exactement la méme (& ’erreur numérique
pres) que celle obtenue pour la méme combinaison de (Q,U) en utilisant une fabrication
de cartes (I,Q,U) < classique > (cf. : on a simplement déterminé la combinaison

de (Q,U) mesurable avec le meilleur rapport signal sur bruit.
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Figure 10.7: Cartes des deux valeurs propres du systéme (4 gauche la plus élevée, a droite

la plus faible). Seules les valeurs propres ayant un rapport signal sur bruit supérieur ¢ 0.1

sont représentées.
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Figure 10.8: Comparaison entre les paramétres (Q,U) reconstruit par la méthode < clas-

sique > (en ordonnée) et la méthode polarisée (en abscisse). La pente entre les deux mesures

correspond a Uefficacité de polarisation du détecteur (non prise en compte pour la méthode

polarisée. Les valeurs trouvées pour les deux méthodes sont identiques a l’érreur numérique

pres.
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Best Q,U comb for 100-2a
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Figure 10.9: Cartes de polarisation obtenues pour les détecteurs 100-2a/b. La combi-
naison de (Q,U) représentée est déterminée par le référentiel <« moyen > défini par les
valeurs propres du systéme pour chacun des détecteurs; c’est-a-dire par la bissectrice des
deuz référentiels associés a la combinaison de (Q,U) la mieux mesurée pour chacun des
détecteurs. Les deux cartes du haut représentent les cartes respectives pour les détecteurs

100-2a/b et celle du bas la différence entre les deu.

Combinaison de détecteurs

Dans le cas idéal, les deux PSBs d’un méme cornet sont orientés a 90° I'un de
I’autre. Dans ce cas, on mesure pour ces deux détecteurs la méme combinaison linéaire
de (Q,U). En comparant les cartes obtenues, on pourrait alors directement calibrer
lefficacité de polarisation. En pratique, ce n’est pas exactement le cas. Pour comparer
les mesures des deux détecteurs, il faut donc trouver un référentiel commun et effectuer,
pour chaque détecteur, la rotation correspondante (combinaison entre les deux cartes
correspondant aux deux valeurs propres du systeme). Cette rotation dégrade le rapport
signal sur bruit puisqu’il combine les mesures correspondant aux deux valeurs propres.
On choisit comme référentiel commun le référentiel dont les axes sont définis par les
bissectrices des référentiels correspondant aux valeurs propres les moins bruitées de

chacun des deux détecteurs.

Les figures et|10.10|montrent les cartes de polarisation obtenues pour les couples
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Figure 10.10: Cartes de polarisation obtenues pour les détecteurs 143-1a/b. La combi-
naison de (Q,U) représentée est déterminée par le référentiel <« moyen > défini par les
valeurs propres du systéme pour chacun des détecteurs; c’est-a-dire par la bissectrice des
deuz référentiels associés a la combinaison de (Q,U) la mieux mesurée pour chacun des
détecteurs. Les deuz cartes du haut représentent les cartes respectives pour les détecteurs

143-1a/b et celle du bas la différence entre les deux.

de PSBs 100-2a/b et 143-1a/b, dégradées & Ngqe = 64. Ces cartes sont fortement
bruitées, et les différences entre les détecteurs sont importantes, notamment autour du
plan galactique. On remarque aussi des discontinuitées importantes autour des pixels

de base Healpix, diies a la couverture inhomogene des pixels.

Couverture inhomogeéne des pixels

En raison de la stratégie de balayage de Planck et de la géométrie des pixels Healpix,
des discontinuités dans le signal reconstruit apparaissent. Cet artefact est di unique-
ment a la pixellisation et a la couverture inhomogene du ciel induit par la stratégie de
balayage (cercles espacées de quelques arcmin). On peut essayer de s’affranchir de cet
effet en interpolant le signal entre les données, de maniére a obtenir une couverture

homogene des pixels. Ce travail d’interpolation est en cours.
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10.4.5 Conclusion

La méthode de calibration proposée en début de chapitre, reposant sur une minimi-
sation d’une fonction de vraisemblance alternativement par rapport au signal (fabrica-
tion de carte) et par rapport aux parametres a calibrer (gain, efficacité de polarisation
et orientation des polarimetres), sur des zones réduites du ciel, a été testée avec succes
sur des simulations. Son application aux données s’est heurtée aux problemes liés a
la combinaison de détecteurs pour reconstruire la polarisation, combinaison qui intro-
duit des fuites de température vers la polarisation en raison des différences de bande
passantes.

Cette difficulté nous a amené a réflechir a une méthode de production de cartes
de polarisation par détecteur, dont le principe général et les premiers résultats ont été
exposés ici. Ces premiers résultats, préliminaires, ne permettent pas d’effectuer une
calibration polarisée, notamment en raison du bruit important dans les cartes finales.
On voit néanmoins apparaitre quelques pistes a développer pour continuer ce travail. En
particulier, les discontinuités qui apparaissent de part et d’autres des bordures des pixels
de base Healpix nous poussent a envisager une méthode d’interpolation permettant

d’obtenir une couverture plus homogene des pixels.
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"Its [the sun] similarities to the other
globes of the solar system ... leads us to
suppose that it is most probably ...
inhabited.”

]_ 1 Herschel| (1795)

Intercalibration Planck

HFI1/Herschel SPIRE

La calibration absolue des différents canaux de Planck HFI repose sur deux sources
externes. Aux basses fréquences (100 GHz - 353 GHz), on utilise les dipdles orbital et
solaireﬂ Aux plus hautes fréquences (545 GHz - 857 GHz), le signal galactique d’avant
plan devient dominant par rapport aux dipodles, et il faut trouver d’autres sources pour
effectuer la calibration. La premiere solution est d’utiliser ce signal galactique, qui a été
mesuré par COBE-FIRAS. Cette calibration a été utilisée par la collaboration Planck
jusqu’a 2013 (Ade et al., 2011a)). La seconde solution est d’utiliser les planetes (en
particulier Mars, Uranus et Neptune). Méme si leurs mesures et leur modélisation ne
permettent pas une calibration & un niveau meilleur que 5% actuellement, la colla-
boration Planck a décidé d’utiliser Uranus et Neptune comme sources premieres de
calibration a partir de 2013 (Planck Collaboration, 2013b).

Comparer les mesures de Planck HFT avec d’autres instruments couvrant les mémes
fréquences permet de tester cette calibration. L’instrument SPIREE] du satellite Her-
schel observe dans deux bandes de fréquences tres proches des deux canaux haute-
fréquence de Planck HFI et permet cette comparaison. Dans ce chapitre je m’intéresse

aux sources ponctuelles observées a la fois par Planck HFI et Herschel SPIRE pour

1. Ces dipodles sont induit par le mouvement propre du satellite par rapport au référentiel du rayon-
nement fossile. On distingue ici deux contributions & ce mouvement : le mouvement du satellite par

rapport au Soleil, et le mouvement du Soleil par rapport au référentiel du rayonnement fossile.
2. Spectral and Photometric Imaging receiver.
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tester la calibration relative de ces deux instruments. Ce travail est aussi présenté dans

Bertincourt et al| (In prep.).

11.1 Herschel SPIRE

11.1.1 Caractéristiques techniques

L’observatoire spatial Herschel est une mission de 'ESA. Mis en orbite au méme
moment que Planck, son but principal est d’étudier la formation des étoiles et galaxies,
grace a des observations dans les domaines infrarouge lointain et submillimétrique.
Le satellite possede un télescope de 3.5 m de diametre et trois instruments (HIFI|I|,
SPIRE et PACSE[) permettant de couvrir une large bande de longueur d’onde, de 55
a 672 ym. L’un des instruments, SPIRE, comporte une caméra et un spectrometre
composés de matrices de bolometres. La caméra possede trois canaux d’observations
(respectivement PSW, PMW, PLWE[) a 250 pum (~ 1200 GHz), 350 um (~ 857 GHz)
et 500 pm (~ 600 GHz), d’une résolution spectrale de 'ordre de A/AX ~ 3, et spatiale
de l'ordre de ~ 25”. Le champ de vue de la caméra fait 4’ x 8. Pour observer de larges
zones, le télescope balaie des bandes de ciel & une vitesse constante (30” /s ou 60” /s selon
le mode d’observation). Les caractéristiques des trois canaux d’observations de SPIRE
sont récapitulés dans le tableau[T1.1]et une description plus compléte de I'instrument et
de ses performances peut étre trouvée dans Griffin et al.| (2010)). La calibration absolue
de Herschel SPIRE est réalisée en utilisant les observations de Neptune et est a un

niveau de l'ordre de 15%.

Le recouvrement des deux canaux PMW et PLW avec les canaux Planck HFI
857 GHz et 545 GHz permettent une comparaison des observations des deux instru-
ments pour tester leur calibration relative. Le travail présenté ici concerne la compa-
raison sur des sources ponctuelles, et a été effectué en collaboration avec notamment
B. Bertincourt (qui s’est en particulier interessé a la comparaison de zones d’émission
diffuse), H. Dole et G. Lagache.

1. Heterodyne Instrument for the Far Infrared.
2. Photoconductor Array Camera and Spectrometer.
3. Photometer Short/Medium/Long Wavelength.
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11.1 Herschel SPIRE

PSW | PMW | PLW

Longueur d’onde (pm) 250 350 500
Fréquence (GHz) 1200 857 600
Résolution spectrale (\/AX) | 3.3 3.4 2.5

Résolution spatiale (arcsec) | 18.2 24.9 36.3

Champ de vue 4 x &

Table 11.1: Caractéristiques des canaux d’observations de la caméra SPIRE.

11.1.2 Champs d’observation

De nombreux programmes d’observation exploitent 1’observatoire spatial Herschel
pour étudier le systeme solaire, la formation stellaire et galactique, ou encore la cosmo-
logie. Le programme H-ATLAS (Eales et al., [2010) a obtenu 600 h d’observations sur
les instruments PACS et SPIRE, pour couvrir ~ 550 degrés carré. Ses observations se
repartissent sur cinq zones du ciel : une est située dans I'hémisphere galactique nord,

une dans I’hémisphere sud, et trois autour de I’équateur galactique.

— le champ North Galactic Plane (NGP) : zone rectangulaire de 15° x 10° centrée
sur les coordonnées RA/DEC = 199.5°/29° et tournée de 8° dans le sens horaire,
— trois champs choisis pour coincider avec les zones d’observation du relevé Galazy
And Mass Assembly (GAMA), chacune couvrant environ 12° en RA et 3° en
DEC et situées autour de I’équateur galactique (DEC = 0°) :
— GAMAY : centrée sur RA = 9h
— GAMA12 : centrée sur RA = 12h
— GAMAI15 : centrée sur RA = 14.5h
— le champ South Galactic Plane (SGP) : deux zones rectangulaires couvrant 26.7° x
6° et 17° x 6° centrées sur les coordonnées RA/DEC = 351.3°/ — 32.8° et
RA/DEC = 36.7°/ — 30.7°.

La figure montre la position de ces champs en coordonnées galactiques et le tableau

11.2) récapitule leur position et taille.
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. | " «
& South galactic c

Figure 11.1: Position des champs d’observation H-ATLAS en coordonnées galactiques.
Les champs correspondent aux zones en blanc sur la figure. Les cadres de couleurs
représentent d’autres relevés - 2dF, SDSS, KIDSS.

crédit : http ://www.h-atlas.org

Nom Position du centre (RA/DEC) Taille

NGP 199.5°/29° 15° x 10°
SGP1 351.3°/ — 32.8° 26.7° x 6°
SGP2 36.7°/ — 30.7° 17° x 6°
GAMA9 135°/0° 12° x 3°
GAMA12 180°/0° 12° x 3°
GAMA15 217.5°/0° 12° x 3°

Table 11.2: Champs H-ATLAS utilisés pour I'intercalibration HFI/SPIRE.
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11.2 Méthode

11.2 Méthode

Pour vérifier la calibration relative des deux canaux hautes fréquences de Planck
HFT (545 GHz et 857 GHz) avec deux des canaux de Herschel SPIRE (35 pm et 50 pm),
je propose une comparaison des mesures de densité de flux de sources ponctuelles
observées dans le cadre du relevé Herschel-ATLAS. En raison du caractere privé des
données des deux expériences au moment de ce travail, cette comparaison n’a pu se
faire que grace a l'accord des deux consortia d’échanger les mesures de densité de flux

respectifs des deux expériences et la collaboration des deux équipes.

11.2.1 Sélection des sources

En utilisant les coordonnées approximatives des quatre champs H-ATLAS retenus,
j’ai extrait du catalogue de sources compactes Planck (PCCS dans la suite, |[Planck
Collaboration|2013c)) les positions des sources vues a chaque fréquence, avec une densité
de flux mesurée par Planck supérieure a 350mJy a 545 GHz et 710mJy a 857 GHZEI.
Cette liste a été envoyée a la collaboration Herschel pour extraction des densités de
flux & ces positions.

Pour pouvoir appliquer la correction couleur, on ne garde que les sources vues aux

deux fréquences, ce qui laisse 35 sources pour cette étude.

11.2.2 Méthode d’estimation de la densité de flux

Le PCCS contient plusieurs estimations de densité de flux pour chaque source. On
utilisera ici les flux Planck mesurés en utilisant la photométrie d’ouverture. Dans le
cadre du PCCS, cette photométrie d’ouverture est réalisée en intégrant le flux de la
source dans un disque de rayon égal a la largeur & mi-hauteur du lobe circulaire gaussien,
centré sur la position de la source. Le fond est évalué a 'intérieur d’un anneau allant
de rayons intérieurs et extérieurs égaux respectivement a une et deux fois la largeur
a mi-hauteur du lobe, et est soustrait a I'estimation du flux de la source. Un facteur
correctif permettant de tenir compte du flux de la source dans ’anneau (en supposant
une source ponctuelle) est appliqué. Il est donné par

401 — Q
Smesure = <1392> Svrah (11'1)

1. Ces limites correspondent & 80% de complétude (cf. [Planck Collaboration|(2013c)).
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545 GHz 857 GHz
FWHM (arcmin) 4.84 4.63
Angle solide (2 26.53 24.24
Angle solide 8 FWHM ; (arcmin?) 24.29 22.65
Angle solide 4 2xFWHM Q5 (arcmin?) 26.30 23.99

Table 11.3: Caractéristiques du lobe HFI o 545-857 GHz (Planck Collaboration) |2013a).

ou (; est ’angle solide contenu dans un un rayon de ¢ fois la largeur a mi-hauteur, et
Q2 I'angle solide total. Les caractéristiques du lobe sont données dans le tableau [11.3]
Cette méthode est décrite dans article consacré au catalogue (Planck Collaboration)
2013c)).

Etant donné la différence de résolution importante entre les deux instruments, on
choisit de convoluer les cartes SPIRE par un lobe gaussien a la résolution Planck avant
d’extraire les densités de flux en utilisant la méme méthode que celle utilisée dans
le cadre du PCCS. La convolution et 'extraction des flux a été réalisée par I’équipe
Herschel a partir des cartes calibrées. Une description de la procédure de production

des cartes et de la calibration SPIRE est donnée par [Pascale et al.|(2011).

11.2.3 Correction couleur

Pour pouvoir comparer les densités de flux des sources mesurées par les deux ins-
truments, dont les bande passantes et fréquences centrales d’observation different, il
est nécessaire d’appliquer une correction couleur. La procédure que j’ai adoptée pour
calculer cette correction couleur est la suivante.

Les densités de flux S,, fournies par Planck HFI et Herschel SPIRE sont donnée

dans la convention TRAM, a la fréquence de référence 1y, en supposant un spectre plat
vS, = cste. (11.2)

Par ailleurs, la puissance recue par le détecteur peut s’exprimer sous la forme :
P = /T(Z/)Sydl/: /T(l/)gl,dl/ (11.3)

ou 7(v) est la transmission du détecteur a la fréquence v (cf. . figure|11.2)). En utilisant
les équations et on peut en déduire 'expression de la densité de flux fournie
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Figure 11.2: Transmissions spectrales des bolométres de Planck HFI 6 545 GHz et 857 GHz
(a gauche) et de Herschel SPIRE PLW et PMW (a droite). Pour les bandes SPIRE, la ligne
pleine correspond a la transmission pour une source ponctuelle, alors que la ligne pointillé

est corrigée pour une zone d’émission diffuse.

5’,,0 en fonction de la densité spectrale de la source S,

> v)S,dv

Svy = f .
o [ Wd

Pour comparer deux mesures de densité de flux par deux détecteurs (1) et (2), il est

(11.4)

donc nécessaire d’appliquer une correction couleur K telle que 5’1(,(1)) 5'5) dont

I’expression est donnée par :

&_ fT2l(/VdV Jn(w)S, dv

K==
S5 le(”) dv fTQ (v)S, dv

(11.5)

La densité spectrale d’énergie des sources que 'on considére n’est pas connue a
priori, mais on peut utiliser une loi de corps noir modifiée de température T" et d’indice
B pour calculer le facteur de correction couleur entre HFI 545/857 GHz et SPIRE
500 pm/350 pm :

S, < B,(T)/* (11.6)
Pour des sources infrarouge et sub-millimétrique, 5 varie généralement entre 1.6 et 2.0.
On utilisera ici § = 1.8. La figure représente la valeur du facteur de correction

couleur & appliquer aux mesures de densité de flux HFI pour les comparer aux mesures

SPIRE, en fonction de la température de corps noir modifié de la source.
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Figure 11.3: A gauche, facteur de correction couleur SPIRE/HFI en fonction de la
température de la source, pour = 1.8. A droite, rapport des densités de flur a 857 GHz
et 545 GHz en fonction de la température, pour une source dont la densité spectrale est

donnée par un spectre de corps noir modifié d’indices f = 1.6,1.8,2.0.

Pour estimer la température de corps noir modifié de chacune des sources, on utilise
le rapport des densités de flux HFT a 545 GHz et 857 GHz, qui est fonction uniquement
de la température (cf. figure|11.3) :

Sgs7 _ Best(T) <857>'B
Ss45 B545(T) 545 ’

Le tableau donne les températures et facteurs de correction couleurs appliqués

(11.7)

aux sources utilisées pour ’'inter-calibration.

11.3 Résultats

Le fond étant soustrait, on peut directement comparer les densités de flux estimées

par HFI et SPIRE pour estimer un facteur de calibration entre les deux instruments
GSPIRE _ PS gHFI (11.8)
v v : *

La figure montre les flux SPIRE en fonction des flux HFI, et le résultat de 'ajus-
tement du facteur de calibration. On trouve GEi = 0.962 + 0.153 & 545 GHZ et
GES = 0.912 £ 0.144 & 857 GHZ. Etant donné le faible nombre de sources et les er-
reurs associées a leur mesure, ’ajustement n’est pas trés contraignant et est notamment

compatible avec un facteur de calibration de 1.
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Champ | Position de la source | Température (K) | Ksu5 | Kss7
GAMA9 223.43/23.00 10.54 0.84 0.98
GAMA9 226.49/23.25 7.7 0.92 0.99
GAMA9 227.26/24.72 12.99 0.81 0.98
GAMA9 228.63/29.60 10.60 0.84 | 0.98
GAMA9 231.44/32.11 13.16 0.81 0.98
GAMA12 263.82/57.53 19.52 0.76 | 0.97
GAMA12 270.58/58.54 8.15 0.91 0.99
GAMA12 277.35/59.21 23.28 0.75 0.97
GAMA12 280.26/58.41 12.95 0.81 0.98
GAMA15 345.12/54.88 14.83 0.79 | 0.98
GAMA15 351.02/52.14 20.97 0.75 0.97
GAMA15 351.20/51.99 23.36 0.75 0.97
GAMA15 353.18/54.47 21.66 0.75 0.97
GAMA15 354.49/52.85 19.79 0.76 | 0.97
GAMA15 354.97/52.96 14.94 0.79 0.98
NGP 0.96/84.46 12.96 0.81 0.98
NGP 9.00/84.14 18.35 0.77 0.97
NGP 27.43/84.86 9.31 0.87 | 0.99
NGP 44.65/86.76 12.00 0.82 0.98
NGP 61.27/83.42 9.29 0.87 | 0.99
NGP 71.90/78.55 13.19 0.81 0.98
NGP 72.05/78.36 17.38 0.77 | 097
NGP 82.99/80.62 24.43 0.74 | 097
NGP 101.92/88.05 28.74 0.73 | 097
NGP 107.35/88.72 13.61 0.80 | 0.98
NGP 140.18/84.69 13.52 0.80 | 0.98
NGP 294.65/88.38 16.09 0.78 | 0.98
NGP 306.01/88.65 13.91 0.80 0.98
NGP 351.37/83.79 18.68 0.76 0.97
SGP 12.06/-57.78 14.44 0.79 0.98
SGP 16.46/-57.98 11.83 0.82 0.98
SGP 4.50/-77.18 15.16 0.79 | 0.98
SGP 15.48/-75.68 14.30 0.79 | 0.98
SGP 355.70/-75.24 9.40 0.87 | 0.99
SGP 6.26/-68.56 11.85 0.82 0.98
SGP 4.50/-77.18 15.16 0.79 | 0.98
SGP 225.24/-79.04 11.59 0.83 | 0.98

Table 11.4: Température et facteurs de correction couleur des sources utilisées pour l’inter-
calibration Planck/Hershel.
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HF1 545GHz vs SPIRE 500um HFI 857GHz vs SPIRE 350um,
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Figure 11.4: Densités de flux des sources mesurées par SPIRE vs HFI. En rouge, l’ajus-
tement d’un facteur de calibration sur ces sources. En noir pointillé, 'ajustement sur

l’émission diffuse.

On peut cependant comparer ces résultats avec ceux plus précis obtenus sur I’émission
diffuse (Bertincourt et all In prep.) : GHT = 0.972 £ 0.019 & 545 GHZ et GUT =
0.936 £+ 0.022 a 857 GHZ. L’accord entre les deux estimations est bonne, les gains es-
timés sur les sources ponctuelles étant légerement inférieurs, principalement tirés par
la source la plus brillante. Les résidus sur les sources par rapport au gain déterminé sur

I’émission diffuse
GSPIRE
14

res = G (11.9)

SHFT
montre une bonne compatibilité, avec des valeurs moyennes de 0.08840.147 et —0.001 4
0.132 & 545-857 GHz. Ils sont représentés sur la figure

Le bon accord entre les sources ponctuelles et 1’émission diffuse semble indiquer
un gain systématique entre Herschel SPIRE et Planck HFI. Cet écart est néanmoins

inférieur aux erreurs sur la calibration absolue de chacune des expériences.
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Figure 11.5: Résidus du gain pour les sources ponctuelles par rapport au gain estimé a

partir de ’émission diffuse.
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Conclusion

Le 14 mai 2009, le satellite Planck était lancé depuis Kourou, en Guyane. En janvier
2012, apres 31 mois de prise de données, l'instrument HFI a cessé de fonctionner, et
en avril 2013, la collaboration Planck révélait ses premiers résultats cosmologique a la
communauté. Mes trois années de these, entre les étés 2010 et 2013 ont coincidé avec
cette période passionante, et j’ai eu la chance d’assister, et de contribuer pour partie, a
I’ensemble du processus ayant conduit aux résultats présentés. Durant ces trois années,
j’ai pu appréhender la richesse et la complexité des données qui se cachent derriere les
produits finaux de Planck, parametres cosmologiques, cartes ou catalogues de sources.
Travailler au plus prés des données brutes m’a permis de prendre conscience du défi

que représente une telle expérience, et de la difficulté d’en tirer le meilleur.

Mon travail, orienté vers la polarisation, s’est développé selon deux axes principaux :
I’études de sources compactes, et la calibration et les effets systématiques liés a la

polarisation.

J’ai pour cela développé une méthode de photométrie basée directement sur les
données temporelles, me permettant de m’affranchir d’un certain nombre de problemes
spécifiques a la photométrie a partir de cartes. Cette méthode propose d’ajuster direc-
tement sur les données temporelles un modele de source pour en extraire sa densité de
flux. Ce modeéle peut étre une gaussienne, un modeéle de lobe dans le cas de sources
ponctuelles ou la convolution d’une forme propre de la source avec le lobe de 'instru-
ment. Cette méthode permet d’obtenir la densité de flux d’une source pour chacun des
détecteurs et chacun des passages sur la source. On peut ensuite combiner les détecteurs

et/ou les passages pour reconstruire la polarisation ou étudier la variabilité de la source.

J’al utilisé cette méthode pour étudier des sources compactes, de maniere statistique
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ou individuelle, ce qui a aboutit & la production d’un catalogue contenant la polari-
sation et la variabilité des sources, et a une étude plus approfondie de la nébuleuse
du Crabe. Pour cette derniere, les mesures de Planck HFI ont été replacées dans un

contexte observationnel plus large, entre 1 GHz et 106 GHz.

Ce travail sur les sources compactes m’ont permis d’étudier certains effets systématiques,
tels que les effets dus aux différences de bande-passantes entre détecteurs ou les lobes.
En particulier, j’ai montré que la calibration relative des détecteurs de Planck HFI,
d’une précision inférieure & 0.5% sur le CMB, était en revanche beaucoup moins bonne
sur les sources compactes, de ’ordre de quelques %, ce qui rend actuellement impossible
la calibration des efficacités de polarisation et des orientations des détecteurs polarisés
a partir de sources.

J’ai aussi réalisé des simulations pour une méthode de calibration polarisée basée
sur des petites zones de ciel ou le signal est fortement polarisée, méthode itérative entre
la fabrication de carte et la calibration, qui ne suppose aucune connaissance a priori du
signal observé. Cette méthode, prometteuse sur simulation, n’a pas pu étre appliquée
aux données, notamment en raison des problemes de différences de bande-passantes
entre les détecteurs. Ce probleme, crucial pour extraire le signal polarisé, résulte de
I'obligation pour HFI de combiner les mesures de plusieurs détecteurs pour reconstruire
la polarisation, et nous a amené a réfléchir a une autre méthode pour fabriquer des
cartes. Cette réflexion est encore préliminaire mais j’en présente néanmoins les idées
principales et les premiers résultats.

Enfin, j’ai testé la calibration relative des plus hauts canaux de Planck HFI et de
Herschel SPIRE, en utilisant des sources ponctuelles. Le faible nombre de sources com-
munes observées par les deux instruments, et les erreurs associées a leur mesure de flux
ne permet pas une calibration précise mais est en excellent accord avec la calibration

déterminée sur des zones d’émission diffuse, et vient renforcer sa robustesse.

Pour atteindre les objectifs ambitieux que Planck s’est fixé en terme de recherche des
modes B, le travail restant & accomplir par la collaboration est important. Il lui faudra
résoudre le probleme posé par la combinaison de détecteurs ayant des bande-passantes
différentes, induisant des fuites de température vers la polarisation pour les composantes

hors CMB. Le traitement des différentes composantes astrophysiques ayant des compor-
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tement spectraux différents, et donc une calibration relative des détecteurs différente
de celle pour le CMB, pose notamment probleme. Les fuites de la poussiere dans les
cartes de polarisation par exemple représentent une contribution importante.
Résoudre ces problemes passe notamment par une réflexion sur les méthodes uti-
lisées pour 'analyse de la température des anisotropies du rayonnement fossile, qui ne
sont pas forcément optimisées pour 'analyse en polarisation. La fabrication classique
de carte de (I,Q,U) en combinant ’ensemble des détecteurs par exemple subit direc-
tement les fuites de température vers la polarisation et un travail spécifique pour la
fabrication de cartes de polarisation est en cours de développement. La séparation de
composantes, extréemement efficace en température doit étre adaptée elle aussi pour la
polarisation, ou les contributions des différentes composantes sont moins bien connues.
Le role de Planck dans I’étude de la polarisation du rayonnement fossile & I’avenir
sera crucial, peut-étre pas pour la détection des modes B elle-méme, mais pour la
compréhension de la polarisation du ciel centimétrique. En I’absence de mission spatiale
dédiée a I'observation de la polarisation dans un futur proche, Planck doit permettre
d’aider les nombreuses expériences au sol ou en ballon a la recherche des modes B

primordiaux en fournissant les meilleures cartes polarisées de l'intégralité du ciel.
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Annexe A

Réponse d’un bolometre de

Planck HFI a un signal polarisé

On cherche a montrer que 'on peut modéliser la réponse d’un bolometre polarisé

de Planck HFT par ’expression
m =g (I + p|Qcos2¥ + U sin 2¥]) + n, (A.1)

a partir des formalismes de Jones et de Mueller, usuellement utilisés pour traiter un
rayonnement polarisé. Un détecteur sensible a la polarisation de Planck HFI se com-
porte comme un polariseur associé a un détecteur de puissance. On cherche donc a
déterminer, pour un signal incident (I, @, U, V') quelconque, la composante I’ reque par
le détecteur de puissance apres propagation a travers le polariseur.

Le formalisme de Jones permet de décrire la propagation d’un champ électrique a

travers un composant optique grace a une matrice 2 X 2 complexe
e = Je. (A.2)

On peut considérer plusieurs composants optiques en multipliant les matrices de Jones
respectives, et en appliquant les matrices de rotation adéquates le cas échéant. En

particulier, un polariseur peut étre décrit par la matrice de Jones

J:(g g) (A.3)

ou (n,d) = (1,0) correspond a un polariseur parfait. En utilisant cette expression et les

relations trigonométriques, on peut écrire la matrice de Jones d’un polariseur orienté
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A. REPONSE D’UN BOLOMETRE DE PLANCK HFI A UN SIGNAL
POLARISE

selon un anlge 1 quelconque

J:1<(T]+6)+(77—.5)cos2¢ (n—§&)sin2¢ > (A1)
2 (n—d)sin2¢ (n+0)—(n—23)cos2y

Dans notre cas, on cherche a propager les parametres de Stokes a travers le polari-
seur, plutot que les composantes du champ. Le formalisme de Mueller permet de faire
cela. Comme dans le cas du formalisme de Jones, chaque composant est décrit par une

matrice complexe M, 4 x 4, que 'on applique aux parametres de Stokes (I,Q, U, V).

Mir Mg My My

. M, M, M,
M = QQ QU Qv . A5
: . Myy Myy (A.5)
Myy

Les matrices de Jones et de Mueller sont reliées par ’expression
1
M;j = Etr(al-JajJT ), (A.6)

ou les o sont les matrices de Pauli.

Le signal recu par le détecteur de puissance est
I,:M[]I—FMIQQ—{—M]UU—{—M[\/V (A?)

et les éléments de M a considérer valent :

1

M = §(772+52), (A.8)
Mig = S —5)cos2u, (A.9)
My = %(772—(52)sin21/1, (A.10)
My, = 0. (A.11)

Le signal recu par notre bolometre peut donc se ré-écrire
m=g(I+p[Qcos2¥ + Usin2V]) (A.12)

ol on a introduit le gain g et 'efficacité de polarisation p tels que :

1
g o< S0’ +06%), (A.13)
1— 8%/’
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Annexe B

Polarisation et variabilité de

sources compactes
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Nom ‘ Flux (Jy) Q (Jy) U (Jy) Flux polarisé (Jy) Degré de polarisation (%) Angle (degrés) ‘
(G328.22-00.54 226.78 £ 0.24 -10.14 £ 0.37  -2.52 £ 0.40 10.45 + 0.37 4.61 £ 0.16 -83.03 £ 1.08
G336.93-00.16 63.47 £ 0.30 -1.78 £ 0.47 1.31 £0.48 2.21 £ 048 3.49 £ 0.75 71.78 £ 6.19
G305.214-00.02 | 128.90 £+ 0.19 -3.10 £ 0.31 2.16 £ 0.31 3.78 £ 0.31 2.93 £0.24 72.52 £ 2.37
G219.18-08.95 32.99 £ 0.12 1.56 £ 0.20 1.20 +£ 0.20 1.97 £ 0.20 5.98 £ 0.60 18.76 £ 2.87
G263.62-00.53 48.06 + 0.10 -1.61 £0.16 -1.65 £ 0.16 2.31 £0.16 4.80 £ 0.34 -67.19 £ 2.04
(G023.42-00.20 200.84 + 0.26 -8.46 £ 0.42 0.06 £+ 0.43 8.46 £ 0.42 4.21 £0.21 89.81 £+ 1.46
G206.55-16.35 278.02 £ 0.21 -2.88 £ 0.34 5.92 + 0.33 6.58 £ 0.33 2.37 £ 0.12 57.99 £+ 1.46
G061.484-00.10 98.10 £ 0.11 -2.28 £ 0.18 0.48 £+ 0.19 2.33 £ 0.18 2.38 £ 0.18 84.09 £+ 2.27
(G353.41-00.35 214.17 + 0.25 -1.32 £ 0.38 6.07 £ 0.40 6.21 £ 0.40 2.90 + 0.19 51.14 £+ 1.78
(G002.904-00.05 70.24 £ 0.24 -0.59 £+ 0.38 2.43 £ 0.37 2.50 + 0.37 3.56 + 0.53 51.82 £+ 4.39
(G339.68-01.18 67.92 £+ 0.15 -1.30 £ 0.23 1.50 £ 0.25 1.98 £+ 0.24 2.92 + 0.36 65.41 £+ 3.49
(G286.224-00.17 69.50 £+ 0.11 0.26 £ 0.17 -2.58 £ 0.17 2.59 + 0.17 3.73 £ 0.25 -42.17 £ 1.89
G019.07-00.25 65.62 £ 0.22 -2.29 £ 035 -1.03 £ 0.36 2.52 £ 0.35 3.83 £ 0.53 -77.85 £ 4.07
(G319.884-00.80 52.49 £ 0.14 -2.15 £ 0.21 0.30 £ 0.22 217 £ 0.21 4.13 £ 0.40 86.01 £+ 2.93
G043.174-00.01 | 383.88 £ 0.20 -4.97 £ 0.31 3.30 £ 0.32 5.96 + 0.31 1.55 £ 0.08 73.21 £ 1.52
(G000.65-00.02 1934.20 £ 0.59 -20.81 £0.92 15.54 + 0.96 2597 £0.93 1.34 £ 0.05 71.63 £ 1.04
(284.03-00.85 70.33 £ 0.12 -2.06 £0.19 -1.04 £ 0.19 2.30 £ 0.19 3.27 £ 0.27 -76.55 £ 2.37
G294.80-01.79 23.77 £ 0.12 -1.40 £0.19  -0.92 £ 0.19 1.68 + 0.19 7.06 £ 0.81 -73.28 £ 3.23
(338.43-00.24 48.53 + 0.24 -1.37 £ 0.36 1.36 + 0.39 1.93 £ 0.38 3.98 £0.78 67.64 + 5.63
(G328.304-00.43 80.18 £+ 0.14 -2.12 £+ 0.22 0.77 £ 0.23 2.25 + 0.22 2.81 + 0.28 79.97 £ 2.96
G305.664-01.62 47.82 £ 0.12 -0.68 £ 0.19 1.81 £0.20 1.93 £ 0.20 4.04 £ 041 55.29 £+ 2.77
(G331.33-00.34 53.99 £ 0.26 -1.26 £+ 0.40 2.01 £ 0.44 2.38 + 0.43 4.40 £ 0.80 61.05 £+ 4.95
G212.10-19.15 47.94 £+ 0.18 -0.27 £ 0.29 1.93 £ 0.28 1.95 £+ 0.28 4.06 £ 0.58 48.98 + 4.21
G048.97-00.29 101.56 £ 0.22 -5.27 £+ 0.35 0.88 £+ 0.35 5.34 + 0.35 5.26 + 0.34 85.23 £+ 1.88
G134.214-00.76 | 125.18 £ 0.15 4.53 £0.24 -1.86 £ 0.24 4.90 £ 0.24 3.91 + 0.19 -11.19 4 1.42
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5144

(G268.42-00.83
G308.924-00.13
(G298.22-00.32
G006.58-00.30
G054.09-00.07
G327.29-00.55
G118.614-06.15
G012.784-00.33
G300.47-00.15
G192.60-00.03
G353.204-00.91
G013.184-00.05
G300.924-00.91
(G184.55-05.78
G315.31-00.27
G331.52-00.10
G160.47-17.98
G340.79-01.03
(G106.82+4-05.31
G345.204-01.04
G029.94-00.03
G012.82-00.21
G345.41-00.95
G033.12-00.10
G344.25-00.58
G341.95-00.17
G018.344-01.77

119.50 £ 0.13
38.62 £ 0.12
78.72 £ 0.12
38.05 + 0.17
59.03 £ 0.13
339.38 £ 0.28
45.47 £ 0.11
50.06 £ 0.17
46.99 + 0.14
93.87 £+ 0.14
132.60 £ 0.21
87.60 + 0.19
78.02 £ 0.14
110.46 £ 0.12
34.39 + 0.14
248.33 £ 0.26
48.03 £ 0.15
116.28 £ 0.17
134.12 £ 0.12
151.61 £ 0.27
209.52 £ 0.22
292.65 £ 0.34
177.91 £ 0.20
42.28 £ 0.16
140.15 £ 0.21
61.64 £+ 0.18
42.46 £ 0.19

-2.43 £0.21
-1.60 £ 0.19
-2.51 £ 0.20
-1.22 £ 0.28
-0.22 £ 0.20
-5.55 £ 0.44
1.91 £ 0.17
-3.73 £ 0.27
-1.05 £ 0.22
2.70 £ 0.23
0.30 £ 0.33
-2.86 £ 0.30
-1.99 £ 0.23
-8.17 £ 0.20
-1.35 £ 0.22
-3.78 £ 0.41
1.65 £ 0.25
-3.61 £ 0.27
0.98 £ 0.19
-3.22 £ 0.42
-3.75 £ 0.34
-8.61 £ 0.54
-2.96 £ 0.32
-1.23 £ 0.25
2.52 £ 0.33
-1.00 £ 0.29
-1.32 £ 0.30

-1.06 £ 0.21
0.01 £ 0.19
-0.55 +£ 0.20
1.66 £ 0.28
2.17 £0.21
4.53 £ 0.45
-1.39 £ 0.17
-0.58 £ 0.28
1.31 £ 0.23
-0.10 £ 0.23
-2.66 £ 0.35
0.63 £ 0.31
0.81 £+ 0.22
2.64 £ 0.20
0.93 £ 0.23
-0.54 £ 0.43
-1.13 £ 0.25
2.51 £ 0.28
-2.49 £ 0.20
0.84 £ 0.44
1.31 £ 0.35
-0.87 £ 0.56
2.16 £ 0.33
1.78 + 0.26
2.38 £ 0.35
1.59 £+ 0.30
0.95 £ 0.32

2.66 + 0.21
1.60 £ 0.19
2.57 £0.20
2.06 £ 0.28
2.18 £ 0.21
7.16 £ 0.44
2.36 £ 0.17
3.77 £ 0.27
1.68 + 0.22
2.70 £ 0.23
2.68 £ 0.35
2.93 £ 0.30
2.14 £ 0.23
8.59 £ 0.20
1.65 + 0.22
3.81 £ 0.41
2.00 £ 0.25
4.40 £ 0.27
2.67 £ 0.19
3.33 £ 0.42
3.97 £ 0.34
8.65 £ 0.54
3.67 £ 0.32
2.16 + 0.26
3.47 £ 0.34
1.88 + 0.30
1.62 £ 0.31

2.22 £ 0.18
4.15 £ 0.49
3.26 £ 0.25
5.42 £ 0.73
3.70 £ 0.36
2.11 £0.13
5.20 £ 0.37
7.54 £ 0.53
3.58 £ 0.48
2.88 + 0.24
2.02 + 0.26
3.35 £ 0.35
2.75 £ 0.29
7.77 £0.18
4.79 £+ 0.65
1.54 £ 0.17
4.17 £ 0.51
3.78 £ 0.23
1.99 £ 0.14
2.20 £ 0.28
1.90 £ 0.16
2.96 £ 0.18
2.06 £ 0.18
5.12 + 0.61
247 £ 0.24
3.05 £ 0.48
3.82 £ 0.72

-78.19 + 2.23
89.86 £ 3.42
-83.76 + 2.22
63.20 + 3.85
47.85 £ 2.63
70.38 £ 1.77
-18.02 + 2.05
-85.61 £+ 2.10
64.30 + 3.81
-1.02 £ 2.43
-41.80 £ 3.54
83.76 + 3.06
78.93 £ 2.97
81.04 &+ 0.67
72.70 = 3.90
-85.90 &+ 3.21
-17.25 £ 3.54
72.62 £ 1.80
-34.29 £ 2.04
82.73 £ 3.74
80.37 £ 2.55
-87.13 £ 1.85
71.94 £ 2.55
62.39 + 3.34
21.72 £ 2.81
61.14 £+ 4.41
72.12 £ 5.48




9¢¢

G337.93-00.47
G191.914-00.88
G048.604-00.05
G045.454-00.07
G011.92-00.60
G291.28-00.71
G018.14-00.29

155.59 £ 0.25
24.89 £ 0.12
76.99 £ 0.14
106.74 £ 0.19
78.91 £ 0.18
350.31 £ 0.16
107.34 £ 0.22

-2.92 £ 0.39
1.81 £ 0.18
-2.23 £ 0.22
-3.49 £ 0.30
-2.05 £ 0.28
-5.72 £ 0.25
-3.02 £ 0.34

0.32 £ 0.41
-1.02 £ 0.19
3.26 £ 0.23
-1.95 £ 0.32
0.33 £ 0.29
-7.87 £ 0.27
0.45 £ 0.36

2.93 £ 0.39
2.08 £ 0.18
3.95 £ 0.23
4.00 £ 0.30
2.08 £ 0.28
9.73 £ 0.26
3.05 £ 0.34

1.88 £ 0.25
8.36 £ 0.74
5.13 £ 0.30
3.75 £ 0.28
2.64 £ 0.36
2.78 £ 0.07
2.84 £ 0.31

86.90 £ 4.00
-14.62 £+ 2.54
62.19 + 1.64
-75.41 + 2.23
85.45 + 4.03
-63.01 + 0.76
85.76 + 3.38

Table B.1: Caractéristiques des sources polarisées a 353 GHz. Les angles sont ici donnés en coordonnées galactiques.
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Annexe C

La nébuleuse du Crabe vue par

Planck HF1
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’

C. LA NEBULEUSE DU CRABE VUE PAR PLANCK HFI

Fréquence (GHz) Passage 1 Passage 2 Passage 3 Passage 4  Tous les passages
Gauss
100 233.75£043 233.25£0.37 232.95£0.39 232.81 £0.37 233.19 £ 0.25
143 198.62 £ 0.33 198.29 £0.33 198.31 £0.33 198.35+0.33 198.39 £ 0.17
217 171.04+£0.24 171.42+0.25 171.234+0.27 171.30+£0.23 171.24 +0.18
353 140.10 £ 0.28 140.44 £0.27 139.87 +£0.27 139.86 £ 0.28 140.07 £ 0.16
545 138.00 £ 0.66 137.37 £0.64 137.824+0.05 138.63+0.08 138.08 + 0.92
857 116.33 £ 0.16 115.57+0.04 115.66 +1.53 115.48 +0.05 116.08 £ 1.31
IRAM/lobe
100 225.09 £0.40 224.044+0.35 224.27+0.39 223.724+0.36 224.28 +£0.24
143 194.53 £0.32 194.35+0.32 194.41 +£0.33 194.32+£0.33 194.40 £ 0.17
217 168.26 £ 0.26 167.11 +£0.25 168.17 £0.27 167.02 + 0.25 167.64 +0.17
353 139.27 £ 0.27 138.51 £0.25 139.154+0.26 138.1040.26 138.76 +0.16
545 141.074+£0.82 139.44+0.54 140.894+0.70 139.94+0.21 140.17 + 0.89
857 117.78 £0.31 115.65+0.55 117.644+0.68 115.324+0.28 116.59 4+ 1.29

Table C.1: Mesures de densité de flur du Crabe par passage, pour les deux méthodes d’estimation utilisées.
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C. LA NEBULEUSE DU CRABE VUE PAR PLANCK HFI
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D. SOURCES

Flux mesuré/attendu

100-1a

100-1b

100-2a
110

110

0.90

110

0.95

— fit:k-1=(-1.61 +/- 0.21) %

110

— fit:k-1=(-142 +-021)%
— median

— fit: k-1 =1(0.13 +/-0.20) %
— median

10°
: 100-2b 110— 100-3a 110— 100-3b
— fit: k-1 = (-0.80 +/- 0.19) % — fit: k-1 = (-2.80 +/- 0.22) %
— median
105 Feberer . . ~-mean-

doy by
12 Fo
0.95 [~ fit k-1 =(1.09 +/-0.18) % e o 1 i -
—— median
- mean N
0.90 L
10*
100-4b
110
m—% § . 353GH
105 K b T z
addil ¥ oE, 3C!
f
A % v53

095 [ ek = (2066 4/ 0:29) %

Figure D.1: Rapport flux

[ it el =(2.99 /- 0.25) %
—~ median — median
mean mean
i 0.90 —
10! 10*

Flux attendu [Jy]

mesuré / attendu en fonction du fluzx attendu pour l’ensemble des sources et passages, a 100 GHz.
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D. SOURCES

/attendu

Flux mesur
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110
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I % - S —— it k1= (2:95 +/- 0:13) % | 095} —— it k-1-={0:95 +/- 0:13) % -| 0.95
— median : — median :
mean mean
L . 0.90 . 0.90 — .
10* 217-6b 10° 0’ 217-7 10* 0’ 217-7b 10*
. - . 110 — -8 , 110 — -
i fit: k-1 =(-1.89 +/-0.12) % i i — fit: k-1=(-1.23 +/-0.11) % i — fit: k-1 =(-0.70 +/- 0.11) %
— median : T median :
Loskt e 0 I R SRt |
I
, ! 000 ,

b i 2 ke R o= 156 /- 0:13) %o

F B e 1 0.95
% — median .
Hw mean
; ; 0.00 ;
10! 10? 10! 10?

Flux attendu [Jy]

10! 10° 10! 10°
217-8a
- _,_WT._ =(0.62 +/- 0.13) &
L median :
I ean . - 353GHz
Wl vy BSE
L3 is. BEiEEs : v53

Figure D.3: Rapport flur mesuré / attendu en fonction du flux attendu pour l’ensemble des sources et passages, a 217 GHz.
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Annexe E

Fabrication de cartes polarisées

E.1 Relations utiles dans le cas du bruit blanc

E.l11 VVi=P
La matrice de covariance de bruit N peut s’écrire par définition
N = PINP = PY(c?1)P = o°P, (E.1)
et, par construction de V,. et A,
N = VA, VL (E.2)

On a donc

o?P =V, A\, V!, (E.3)

Ar est la matrice des valeurs propres de P. Puisque P est un projecteur, ses valeurs
propres sont 0 ou 1, et par construction de A, (restriction de A a ses valeurs propres

non-nulles), elle est donc proportionnelle & 'identité. On obtient donc A, = o021, et

enfin
V,.Vi=P. (E.4)
E.1.2 V!NV, =01
On a par cobstruction
N = VA, V!, (E.5)
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E. FABRICATION DE CARTES POLARISEES

et on vient de montrer au paragraphe précédent que
A, = o1.

On a par conséquent

Vi(oa?1)V!i = N < VINV, = ¢°1.
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