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Introduction

La vision du monde proposée par la physique d’aujourd’hui est basée sur les modéles stan-
dards de la cosmologie et de la physique des particules qui permettent de rendre compte avec
une étonnante précision des phénomenes observés dans la nature. Le modele standard de la
physique des particules décrit les constituants matériels de 1'Univers les plus fondamentaux
connus a ce jour ainsi que trois des quatres interactions fondamentales. Le modéle standard de
la cosmologie décrit I'histoire de 1'Univers déterminée par son contenu matériel et 'interaction
gravitationnelle décrite par la Relativité Générale. Néanmoins, certains aspects de ces modéles
sont encore mal compris. En particulier, le modele standard de la cosmologie fait '’hypothese
de I'existence d'un secteur sombre composé de matiere noire et d’énergie noire, qui représen-
teraient respectivement environ 25% et 70% du contenu de 1'Univers. Ces constituants dont
la nature est inconnue, mais dont I'existence est trés bien motivée par les observations as-
trophysiques et cosmologiques, posent probleme a la fois pour la cosmologie et la physique
des particules. La matiére noire est décrite en cosmologie comme un fluide de matiere non-
baryonique et permet d’expliquer le comportement de certains objets sous 1'influence de la
gravitation (la rotation des galaxies par exemple [1} 2]). Cependant, de telles particules de ma-
tiére non-baryonique sont absentes du modele standard de la physique des particules. L'éner-
gie noire permet, quant a elle, d’expliquer 1’accélération de I'expansion de I'Univers découverte
en 1998 [3} 4]. L'existence d"une constante cosmologique, supposée dans le modele standard de
la cosmologie, peut expliquer cette accélération mais souléve de nombreuses autres questions

théoriques.

Pour résoudre les problémes liés au secteur sombre, de nombreuses extensions des modeles
standards ont été proposées. Une approche simple, naturelle et riche consiste a inclure l'effet
d’un champ scalaire additionnel dans la théorie. Les modeéles & champ scalaire sont tres pré-
sents dans 1’éventail des extensions existantes, a la fois pour la cosmologie (avec des champs
classiques dans ce cas) et pour la physique des particules (avec des champs quantiques). Cette
approche semble d’autant plus pertinente que 1’existence d"une particule relique d'un champ
scalaire, candidate au boson de Higgs prédit par le modéle standard de la physique des parti-

cules, a été découverte au Grand Collisionneur de Hadrons en 2012 [5}6]. Cette these présente
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I’étude d"un modele & champ scalaire en cosmologie pour expliquer 1’accélération de ’expan-
sion de I'Univers, le modéle du galileon [7], et d"'un modéle a champ scalaire en physique
des particules qui fournit un candidat a la matiére noire, le modele du branon [8, 9]. En plus
de supposer tous deux 'existence d'un champ scalaire, ces deux modéles ont en commun de
pouvoir trouver leurs origines dans les théories supposant I’existence de dimensions spatiales
supplémentaires. Ces théories a dimensions supplémentaires ont été développées tout au long
du XXe siécle et font récemment 1’objet de recherches intenses du fait de leur richesse. Le cadre
conceptuel de ces théories est, en effet, 'un des rares dont on dispose aujourd’hui capable

d’expliquer la nature des deux constituants du secteur sombre.

Apres avoir décrit brievement les principes généraux des modeles standards de la cosmologie
et de la physique des particules dans le chapitre [1} les travaux présentés dans ce manuscrit
feront I'objet de deux parties indépendantes. La premieére partie traite 1’étude des perturba-
tions cosmologiques dans le chapitre 2l Celles-ci serviront a étudier le modele du galileon qui
propose une alternative a la constante cosmologique. Les problémes posés par cette derniere
ainsi que le modele du galileon sont présentés au chapitre 3| Les résultats de mon étude du
modele du galileon a la lumiere des observations cosmologiques et astrophysiques récentes
sera le sujet du chapitre ] Dans la seconde partie, les tenants et les aboutissants du probleme
de la matiére noire ainsi qu'une proposition théorique originale pour le résoudre, le modele du
branon, seront présentés dans le chapitre 5| La recherche de branons que j'ai effectuée a I'aide
des mesures expérimentales obtenues par le solénoide compact & muons, lui-méme décrit au

chapitre[6} sont présentées au chapitre
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Les modeéles standards
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La meilleure description scientifique que nous avons aujourd’hui de la réalité tient dans deux
modeéles : un modéle de l'infiniment grand (cosmologie) et un modele de I'infiniment petit

(physique des particules). L’accord impressionnant entre ces deux modéles et les observations

en font des

modeles standards reposent sur deux révolutions théoriques qui ont bouleversé notre compré-
hension du monde tout au long du XXe siecle : la relativité générale et la physique quantique.
Dans ce chapitre, nous présenterons succintement la construction des modéles standards ba-
sée sur ces théories, en mettant ’accent sur le concept de symétries cher aux physiciens. Nous

en profiterons pour pointer les quelques difficultés rencontrées par ces modeles, qui bien que

théories incontournables, si bien qu’on les appelle des modeles standards. Ces

standards, ne sont pas parfaits.
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14 Chapitre 1 Les modeles standards

1.1 Le modele standard de la cosmologie

La cosmologie, qui s’attaque a des questions qui ont intrigué les hommes aussi loin que les
écrits remontent, est en fait un domaine récent de la physique puisqu’elle commence a se dé-
velopper en tant que discipline scientifique au cours du XXe siecle. L'avancée ayant permis
d’apporter une réponse scientifique a I'histoire de 1’'Univers est le développement d’"une théo-
rie dynamique de 'espace-temps dans laquelle ce dernier devient un acteur qui interagit avec
son contenu materiel et évolue. En faisant des hypotheses supplémentaires de symétrie de cet
espace-temps et en peuplant celui-ci de matiére, on obtient un modele cosmologique. Nous
allons présenter ici le modele cosmologique moderne, que 1'on appelle modéle standard ou
modele de concordance, de la cosmologie. Il est, cependant, important de noter que la cosmo-
logie est une discipline scientifique un peu a part. En effet, nous n’observons qu'un unique
Univers a partir d'une position unique de 1’'espace et du temps, qui plus est dans des condi-
tions que nous ne maitrisons pas. Il est donc difficile de se passer, en cosmologie, d’hypotheses

invérifiables.

1.1.1 La relativité générale, une théorie de 1'espace-temps
L’espace et le temps en mécanique newtonienne

Dans ses Principia Mathematica [1], Isaac Newton fut le premier & mathématiser 1’espace et le
temps. L'objectif était simplement de décrire le mouvement des points matériels. L'espace y est
décrit mathématiquement comme un espace euclidien a trois dimensions. On peut construire
un repére absolu a l'aide d’un point d’origine et de trois axes de référence. Le temps est lui
aussi absolu, il est le méme pour tout observateur et joue le role d’'un parametre externe. Ainsi,
le caractere absolu du temps entraine 'existence d’une notion de simultanéité. Pour deux éve-
nements distincts, s'il est possible de voyager du premier au second, alors le premier est dans
le passé du second (et inversement). Si c’est impossible, alors les deux évenements sont simul-

tanés. Cette structure causale est résumée sur le schéma

Comme l'espace est euclidien, dans une base cartésienne (z',2?,2%) on peut calculer la dis-

tance ds entre deux points voisins en utilisant le théoréme de Pythagore :

3
. 2 . .
ds® = Z (da')” = d;ja'a? (1.1)
i=1
ol 4;; est le symbole de Kronecker, et o1 on a utilisé la notation d’Einstein pour les sommes,
selon laquelle les indices répétés sont implicitement sommés. De plus, le temps pour aller d"un

point A a un point B est indépendant de I'observateur et est simplement 6t = tp — t 4.
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FIGURE 1.1 Représentation de la structure causale dans un espace-temps newtonien tirée de[2].
S’il existe une trajectoire définie par z’ (¢) de vitesse finie reliant deux éveénements P et (), alors
@ se situe dans le passé ou dans le futur de P. Sinon, les deux événements sont simultanés.

Le choix d’un repere et d'une origine du temps, c’est-a-dire d’un référentiel, est arbitraire.
Ainsi, les transformations qui conservent I’élément de distance (1.1), transforment un référen-
tiel en un autre référentiel physiquement équivalent. Ces transformations correspondent aux

rotations rigides (qui ne dépendent pas de la position) et aux translations de 1’origine :

-2t = R;- (t)z? 4+ T (t) (1.2)

Le sous-groupe pour lequel les translations sont de la forme T% = T} + vt est le groupe de
Galilée, et il transforme les référentiels inertiels en d’autres référentiels inertiels. Les référen-
tiels inertiels sont les référentiels dans lesquels le principe d’inertie est vérifié, c’est-a-dire que
tous les corps ponctuels libres sont dans un mouvement de translation rectiligne uniforme.
En mécanique newtonienne, les lois de la physique sont supposées étre les mémes dans tout
référentiel inertiel, c’est-a-dire que les lois de la physique sont invariantes sous 1’action d"une

transformation galiléenne.

L'espace-temps de la relativité restreinte

Cependant, les lois de I'électromagnétisme de Maxwell ne sont pas invariantes lors d'une
transformation du groupe de Galilée. Par exemple, une charge au repos dans un référentiel
ne crée pas de force magnétique, mais en produit une dans un référentiel en mouvement iner-

tiel par rapport au premier. De plus, les lois de Maxwell prédisent une vitesse de la lumiere
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dans le vide indépendante du référentiel, ce que les interprétations des expériences de Mi-
chelson et Morley [3] ont confirmé. Ainsi, puisque la vitesse de la lumiére dans le vide est la
méme dans tous les référentiels, les lois de la physique ne peuvent pas étre invariantes selon

les transformations du groupe de Galilée.

Les transformations de coordonnées pour lesquelles il existe une vitesse invariante (la vitesse
de la lumiere ¢ dans notre cas) et qui se réduisent aux transformations galiléennes lorsque la
vitesse est faible par rapport a c¢ sont les transformations de Lorentz [446]. Un observateur
inertiel peut repérer un évenement, a I'aide d"un référentiel euclidien ainsi que d"une horloge,
par le quadruplet (¢,z', 2%, 2%). Si un second observateur se déplace & une vitesse v constante
selon I'axe O, et qu'il repere les événements par le quadruplet (¢, z'*, 2%, 2/3), alors les deux

quadruplets sont reliés par la transformation de Lorentz :

ct’ v =By 0 0 ct
't =By v 00 x! 13
2 1 o 0o 1 0]|]|a? (13)
'3 0 0 0 1) \a?

ol on a défini le facteur de Lorentz v = [1 — (v/ 0)2} e et f = v/c. On note ici que le temps
n’est plus absolu et dépend du référentiel, ce qui est une particularité de la relativité restreinte
par rapport a la physique newtonienne. De plus, la vitesse de la lumiere dans le vide ¢ ap-
parait comme une vitesse limite impossible a dépasser pour les objets physiques. La quantité
invariante par changement de référentiel n’est plus la distance dans 1’espace euclidien a trois
dimensions, mais un analogue qui prend en compte la coordonnée temporelle et qui est inva-
riant sous une transformation de Lorentz :
3

ds®> = — (cdt)2 + Z (d$i)2 = N drtdz” (1.4)
i=1

On a ici défini 2° = ct de sorte que les indices grecs vont de 0 a 4, et la métrique de Minkowski
N = diag(—1,1,1, 1)ﬂ L’élément de longueur entre deux événements d’espace-temps peut
ici étre positif, négatif ou nul. L'ensemble des points tels que ds* = 0 est le cone de lumiére
passé et futur, illustré par

Il représente 1’ensemble des points d’espace-temps qui peuvent étre rejoints par un faisceau
lumineux. Le cone de lumiere sépare 1’ensemble des points d’espace-temps qui peuvent étre

causalement reliés, pour lesquels ds* < 0 (on dit alors que la distance est de genre temps) des

1. Dans toute la suite, on utilise la signature (—, +, 4+, +) pour la métrique. Attention, 1'utilisation de cette si-
gnature est standard en cosmologie, mais pas en physique des particules. Cela a pour effet de modifier occasion-
nellement les signes des formules, vous voila prévenus.
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Ailleurs

Passé

FIGURE 1.2 Représentation de la structure causale dans un espace-temps minkowskien tirée
de [2]. La notion de simultanéité est ici remplacée par le cone de lumiere défini par ds? = 0. Les
trajectoires, appelées maintenant lignes d'univers, 2/ (A) se trouvent a l'intérieur du cone de
lumiere et sont dites de genre temps. Au contraire, les points a I'extérieur du cone de lumiere
ne peuvent pas étre atteints a partir de P par une ligne d’univers. Les intervalles séparant ces
points de P sont tels que ds® > 0, ils sont dits de genre espace.

points qui ne peuvent étre reliés par aucune trajectoire dont la vitesse est inférieure a ¢, pour

lesquels ds®> > 0 (on dit alors que la distance est de genre espace).
q q & p

Alors que pour l'espace-temps euclidien, on considérait les transformations qui laissaient inva-
riante la distance euclidienne (1.1)), on s’intéresse en relativité restreinte a celles qui conservent
I’élément de longueur d’espace-temps (1.4). Ces transformations correspondent aux transfor-
mations de Lorentz, qui ne concernent que les changement de référentiels en mouvement les
uns par rapport aux autres, et aux translations. L'ensemble de ces tranformations forme le
groupe de Poincaré :

ot — 2P = Al + T (1.5)

out Al est un élément du groupe de Lorentz qui comprend les rotations et les boosts, et T* est
une translation. Ici, A et T# ne dépendent pas du temps, contrairement au cas de la mécanique
newtonienne, ce qui implique que le groupe des transformations qui conservent 1’élément de
longueur est plus petit. D’apres le principe de relativité restreinte, les lois de la physique sont
les mémes pour tous les référentiels inertiels. Elles sont donc invariantes sous toute transfor-

mation du groupe de Poincaré.
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Vers une géométrisation de I’espace-temps en relativité générale

Cependant, une nouvelle incohérence émerge du principe de relativité restreinte. En effet, la
force de gravitation newtonienne exerce une action a distance de maniere instantanée, ce qui
est incompatible avec l'existence d'une vitesse limite. Les nombreux succes de la relativité
restreinte obligent donc a repenser la nature de l'interaction gravitationnelle, ce que fit Albert

Einstein au début du XXe siecle.

Einstein base sa réflexion sur la remarque selon laquelle tous les corps tombent de la méme
fagon dans un champ de gravitation. En effet, pour un point matériel soumis a un champ gra-
vitationnel constant g, le principe fondamental de la dynamique appliqué dans un référentiel
galiléen nous permet de prédire sa position Z a I'instant ¢ :

4>z

ou on a défini la masse inerte du point matériel m; et sa masse grave m,. Si ces deux masses
sont égales, ce que I'on observe expérimentalement a une tres grande précision [7], alors le
mouvement de chute libre est universel. L'égalité entre masse grave et masse inerte m, =
m; = m, purement fortuite en physique newtonienne, est ici centrale et sera posée par Einstein
comme principe premier de construction sous le nom de principe d’équivalence [8]. Il suit du
principe d’équivalence que I’on peut faire disparaitre 'effet de la gravitation en se placant dans

un référentiel accéléré par la transformation de coordonnées suivante :

T—d=f—=-gt> e t'=t (1.7)

N |

Le mouvement dans ce référentiel en chute libre est alors simplement donné par :

2
‘flt—,”z =0 (1.8)
La force de gravitation apparait similaire aux forces fictives que 1’on introduit en mécanique
newtonienne dans les référentiels accélérés telles que la force d’inertie et la force de Coriolis,
puisque I'on peut s’en affranchir pourvu que 1’on se place dans un référentiel en chute libre. Ce
n’est possible que si le principe d’équivalence est vérifié, auquel cas on peut toujours trouver
(localement) un référentiel dans lequel il n’y a pas de force de gravitation. Cependant, dans
un espace-temps plat, il n’est possible d’annuler la gravitation que pour un seul corps, ce qui
est en contradiction avec 'universalité de la chute libre qui découle du principe d’équivalence.
Cette incohérence peut se résoudre en considérant un espace-temps courbe, ot la gravitation

a disparu localement pour tous les corps. Tout référentiel, inertiel ou non, est alors équivalent,
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ce qui réconcilie la gravitation et la relativité restreinte dans un principe de relativité plus gé-
néral. La gravitation s’y interprete comme la manifestation de la courbure de I’espace-temps,
et le fait que l'on puisse toujours trouver un référentiel dans lequel la gravitation a disparu,
c’est-a-dire un référentiel localement inertiel, nous invite a utiliser le formalisme de la géomé-
trie pseudo-riemanienne. Dans ce formalisme, on peut associer a 1’espace-temps un systeme
de coordonnées locales pour décrire la variété de 1’espace-temps qui est localement minkows-
kien. Le principe de relativité générale stipule donc que les équations sont invariantes sous
un changement général de coordonnées. Les corps en chute libre suivent des trajectoires de
plus court chemin dans 1'espace courbe, appelées géodésiques, c’est-a-dire des trajectoires qui

minimisent I’élément de longueur :

ds?® = gudztdx” (1.9)

On a ici défini la métrique g,,, qui décrit la géométrie de 1'espace-temps. L’équation des géo-
désiques s’obtient en déterminant les lignes de plus court chemin, c’est-a-dire qui minimise
la distance parcourue. Comme ds peut prendre des valeurs négatives, les chemins correspon-
2 sz P o . . . L d82

dants sont forcément favorisés; pour éviter cela, on minimise la distance au carré f (W) d,
ou A est un parametre parcourant la trajectoire. L'équation des géodésiques dans un espace
courbe est alors :

.. TR 70 N

I Ve =0 (1.10)

On a ici défini les symboles de Christoffel I'//, qui sont une connexion, c’est-a-dire qu’ils per-
mettent de transporter un systeme de coordonnées locales d"un point a un autre. Ils sont don-
nés par :

5, = 56 (Gug + Dgir — Orgn) (1.11)
A partir de ces connexions, on peut définir la notion de dérivée covariante V,,, qui généralise
la dérivée spatiale. En effet, celle-ci correspond a la variation d"une grandeur entre deux points
infiniment proches. Cependant, comme on n’utilise que des systéemes de coordonnées locales,
cela n’a de sens que si 'on prend soin au préalable de transporter le systéme de coordonnées.
Les scalaires, vecteurs et tenseurs ayant des comportement différents par changement de coor-
données, I'expression de la dérivée covariante est différente d'un cas a ’autre. Pour un scalaire
¢, un vecteur A, et un tenseur d’ordre 2 7}, qui seront les cas utilisés dans cette these, elle

s’exprime selon :

Vyud = Oud (1.12)
Vudy = 0,4, —T), A\ (1.13)
VuTve = 0uTyp — T, Top — T, Ton (1.14)



20 Chapitre 1 Les modeles standards

L'interaction gravitationnelle est générée par les corps massifs qui modifient la géométrie de
I'espace-temps dans leur voisinnage. La métrique devient en relativité générale un objet dy-
namique, dont les équations d’évolution dépendent du contenu matériel de 1’espace-temps.
Ces équations d’évolution sont obtenues en utilisant 1’action pour la gravité la plus simple
construite a partir de la métrique et qui soit invariante par changement général de coordon-

nées, I’action d’Einstein-Hilbert [9] :

1 4
T / o/ =g (R — 2A) (1.15)

SEH =

ol G est la constante de gravitation, d*z\/—g est I'élément de volume d’espace-temps, R est
le scalaire de Ricci et A est une constante arbitraire appelée constante cosmologique. Ainsi,

l’action totale qui décrit la dynamique de la matiere dans un champ de gravité est donnée par :

S =3Spn+ / d*an/=gLmat (1.16)

avec L4 le lagrangien décrivant le contenu matériel de I'espace-temps. On applique le prin-
cipe variationnel en faisant varier cette action par rapport a g,, pour obtenir les équations

d’évolution de la métrique :

5SEH . 1 4 1

Sgh 167Gy / dov/=g { B = 5890 + Mgy (1.17)
5Smat o 4 5£mat 1

6g‘“’ - /d v —g < 59#1, - 2£matg,u1/> (118)

On obtient alors les équations d’Einstein, qui sont les équations de la gravitation en relativité

générale dont la métrique est solution :
Guv + Mgy = 87GNT (1.19)

N Ll ol . . 1 p .. .
ot on a défini le tenseur d’Einstein G, = R, — 5Rg,, et le tenseur énergie-impulsion de la

s 0Lma
matiere Ty, = LatGpw — 2 5g;wt-

1.1.2 L'Univers homogene et isotrope

La relativité générale étant une théorie dans laquelle I’espace-temps est dynamique, elle consti-
tue un cadre adapté pour la cosmologie. En effet, 1'Univers observable est un espace-temps
contenant de la matiere, il doit donc suivre les équations d’Einstein (1.19). Pour poursuivre
I’étude, on fait des hypothéses supplémentaires de symétrie sur la répartition de matiére dans

I"Univers. Ces hypothéses se regroupent derriere I’appellation de principe cosmologique :
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1. Homogénéité : aucune position n’est privilégiée dans 1'Univers, la métrique ne dépend
donc pas de la position. Cette hypothese n’est vérifiée qu’a de tres grandes échelles [10],
car on observe que la matiere s’est agglomérée pour former des structures complexes

(étoiles, galaxies, amas de galaxies, par exemples).

2. Isotropie : aucune direction n’est privilégiée, la métrique peut donc s’exprimer en co-
ordonnées sphériques. La encore, cette hypothése n’est vérifiée que statistiquement, no-
tamment dans les cartes de température du fond diffus cosmologique dans lesquelles on

observe des anisotropies de 1’ordre de % ~ 1075 [11].

La solution des équations d’Einstein pour la répartition de matiere supposée homogene et
isotrope est la solution de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), exprimée en coor-

données sphériques (x, 8, ¢) [12,13] :

-1 0 0 0
0 a? 0 0

Guv = 9 9 (120)
0 0 a*()fik () 0
0 0 0 a? (t) f (x) sin%0

avec a une fonction inconnue du temps appelée facteur d’échelle, K la courbure de 1’espace-
temps qui est identique en tout point du fait des symétries de 1’espace-temps et fx (x) une
fonction qui dépend de la courbure K, c’est-a-dire de la géométrie de 'espace-temps. Trois
familles d’espaces sont possibles en fonction de la valeur de K qui, par un changement de co-
ordonnées peut toujours étre prise égale a -1, 0 ou 1 : respectivement un univers hyperbolique,

plat ou sphérique.

Dans la métrique FLRW, la distance physique est la quantité a (t) r, elle évolue donc au cours
du temps. Le facteur d’échelle a décrit I’évolution, contraction ou dilatation, des distances
en fonction du temps. On appelle x la distance comobile, c’est-a-dire la distance a laquelle
se situerait un objet si le facteur d’échelle était constant. De méme, on peut définir le temps

conforme 7 tel que dr = %, de maniere a écrire la métrique sous la forme :
ds® = a® (1) [—62d72 + 'yijd:rid:vj] (1.21)

ou ;5 est tel qu'on retrouve la forme en coordonnées sphériques. On peut alors défi-
nir des observateurs comobiles, dont la quadrivitesse u* n’est due qu’a I'évolution du facteur
d’échelle :

ut = 2(1,0,0,0) (1.22)

De plus, le tenseur énergie-impulsion de la matiere vérifiant les principes cosmologiques est
celui d’un fluide parfait 7} = diag (—p, P, P, P) avec p la densité d’énergie du fluide et P sa

pression. En introduisant la métrique FLRW et le tenseur énergie-impulsion pour un fluide
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parfait dans les équations d’Einstein, on obtient les deux équations de Friedmann [12], qui

sont les deux seules équations ayant des termes non-nuls :

a  8nG A K
H =% = 3Np+§—a—2 (1.23)
: i 81G A
H+H2:%:_”6N(p+3p)+§ (1.24)

ol un point désigne une dérivée par rapport au temps ¢ et ot on a défini le taux d’expansion
de Hubble H = a/a. Les équations de Friedmann décrivent I’évolution du facteur d’échelle a,
donc des distances cosmologiques, en fonction du temps. On peut également obtenir une équa-
tion d’évolution, qui n’est pas indépendante des deux équations de Friedmann, en utilisant la

conservation de l'énergie V, T*" = 0 :

p+3H (p+P)=0 (1.25)

Puisque les distances se dilatent ou se contractent avec le temps, par un effet purement géo-
métrique, les longueurs d’onde des photons sont altérées par I'expansion de 1'Univers. Cette
variation de longueur d’onde est un analogue d’origine gravitationnelle de I’effet Doppler, et

peut étre caractérisée par le parametre de décalage vers le rouge z (redshift) selon :

142= )‘observation _ a (tobservation) (126)

)\émission a (témission)

Ainsi, toute observation cosmologique nécessite d’étre interprétée dans un modéle cosmolo-
gique donné En particulier, les distances et le temps physiques sont différents pour tout univers
de Friedmann-Lemaitre, a travers les définitions des temps conformes et des distances como-
biles. Ces univers sont caractérisés par I’évolution du facteur a a travers le taux d’expansion
H. On peut en fait définir un certain nombre de grandeurs associées aux notions de durées
et de distances a partir du taux d’expansion, utiles pour interpréter les observations cosmolo-
giques et dont les évolutions sont propres a une cosmologie donnée (voir par exemple [2] pour
plus de détails a propos des notions de distances). Premiérement, le temps de regard en arriere

correspond au temps mis par un photon émis a ¢ (z,) pour nous atteindre :

#x dz
At (2) = /0 e (127)

La distance radiale comobile x d"un objet ayant émis un photon a z,, requ par un observateur
situé a z = 0 correspond a la distance comobile parcourue par la lumiere suivant une géodé-

sique radiale de genre lumiere, c’est-a-dire pour laquelle :

ds? =0 = —c2dt? + a® (1) dx* (1.28)
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Cette expression détermine la relation entre distance radiale comobile et temps de parcours a

travers dx = cdt/a, ce qui se traduit pour la distance comobile par :

cdz

X (24) = /0 o (3) (1.29)

De la méme maniére, on peut définir la distance angulaire, qui généralise le concept de pa-
rallaxe, comme le rapport entre la taille transverse physique d"un objet, et ’angle solide sous

lequel il est observé :

_ dSsource —a fK (X)
Q2 "1 +2

obs

Dy

(1.30)

Enfin, la derniere distance importante en cosmologie est la distance de luminosité, qui met
en lien la luminosité L d"un objet situé a une distance comobile x au flux observé ¢qps par la

relation :

L(x)
AT Pobs

dp = =ao(1+2) fx (x) (1.31)

Ces distances, qui sont les grandeurs que 1’on observe directement, dépendent toutes de I'évo-
lution du taux d’expansion de Hubble H, déterminé par les équations et (1.24). Pour
calculer cette évolution, il faut néanmoins faire quelques hypothéses supplémentaires sur le
contenu en matiére de I'Univers, la présence ou non d"une constante cosmologique ainsi que

sur la courbure de 1'Univers.

1.1.3 Le modeéele de concordance

Le modele de concordance de la cosmologie moderne, parfois appelé modele standard de la
cosmologie, est un modele d"univers homogene et isotrope, qui contient de la matiere baryo-
nique, de la matiere noire froide (CDM pour Cold Dark Matter), une constante cosmologique
et qui est plat :

1. homogene et isotrope car sa géométrie est donnée par une métrique FLRW (1.21);

2. cet univers contient de la matiere baryonique, c’est-a-dire la matiere du modele standard
de la physique des particules, que 'on détaillera dans la partie Les constituants les
plus importants pour la cosmologie sont les photons et les baryons, ces derniers étant ma-
joritairement sous forme de galaxies et de nuages de gaz. Un autre composant important
de I'Univers est la matieére noire froide, qui est un fluide de matiére non-relativiste dont
on ignore la nature précise. On regroupe I'ensemble de ces constituants en deux groupes
aux comportements différents dans un espace-temps en expansion : la radiation ou le
rayonnement (matiere relativiste, donc les photons et une partie des neutrinos) et la ma-

tiere (matiere non-relativiste, donc principalement les baryons et la matiére noire froide).
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Leurs comportements respectifs peuvent étre compris en adoptant une description sous
forme de fluide. Dans ce cas, le rayonnement et la matiere vérifient une équation d’état

caractérisée par un parametre w propre a chaque fluide :
P=wp (1.32)

La thermodynamique des gaz de photons indique que pour la radiation w, = 1/3 [14]. De
plus, la matiere non-relativiste étant froide, on la modélise par un fluide sans pression,
c’est-a-dire pour lequel w,,, = 0. On observe donc que w = cste pour les fluides qui nous
intéressent, la résolution de 1’équation (1.25) permet dans ce cas de déduire 1'évolution

de la densité d’énergie du fluide considéré :
poc a 30+ (1.33)

Ainsi, la densité de radiation évolue selon p, o a~%, etla densité de matiére non-relativiste

évolue selon p,, x a™3;

. le modele suppose de plus la présence d’une constante cosmologique A. Cette constante

peut s’interpréter comme un fluide de densité d’énergie constante d’apres (1.23) et (1.24),
c’est-a-dire comme un fluide d’équation d’état P = —p. La constante cosmologique per-
met, dans le modele de concordance, de rendre compte de 1’accélération de 'expansion

de I'Univers observée en 1998 par les équipes de Brian Schmidt [15] et de Saul Perlmutter
[1el;

. plat car il est de courbure nulle. A priori, il n’est pas nécessaire de faire '’hypothése d"une

courbure spécifique pour I'Univers, mais les observations cosmologiques sont compa-
tibles avec ’hypothese d’une courbure nulle [17]. Il se trouve en fait quun Univers plat
nécessite une densité d’énergie tres précise, appelée densité critique, définie par 1'équa-
tion (1.23) ou l'on a integré la contribution de la constante cosmologique a la densité

d’énergie totale :
_ 3H?
- 871Gy

Le caractere plat de 'Univers se traduit par la relation suivante sur les quantités réduites
tirée de (1.23) :

pe (1.34)

Qo +Q,+02=1 (1.35)
o1 on a défini Q,, , = P ;”c’r ety = m. Sila courbure est nulle, la relation précédente

doit étre vérifiée a tout z, ce qui pose un probleme d’ajustement fin résolu par le concept

d’inflation cosmique en 1979 par Alan Guth [18].
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Dans le modéle de concordance ACDM, les équations de Friedmann deviennent donc :

H\? &2
<H> = a72 = Q%a_g + QEG_E} + Q([)\ (136)
0
H H\? 1
2t <H> = —§ana_3 —40%* + 0} (1.37)
0 0

ol les quantités ayant un 0 en exposant ou en indice représentent les quantités correspondantes
aujourd’hui. Le modeéle ACDM est un modele a six parametres (le détail de ces parametres est

explicité dans [19]) :
— Y : 1a densité d’énergie des baryons aujourd’hui;
— QY :la densité d’énergie de la matiere noire froide aujourdhui;
— Hj : le taux d’expansion de Hubble aujourd’hui;

— A, : I'amplitude spectrale des fluctuations primordiales a l'issue de la phase inflation-

naire;
— n, : I'indice spectral de ces mémes fluctuations primordiales;
— 7 :la profondeur optique due a la réionisation.

Les valeurs de ces parameétres sont aujourd’hui contraintes a 1’échelle du % par les observa-
tions cosmologiques [17] dont le modéle rend trés bien compte, malgré quelques points de
tension. Néanmoins, comme tout modele de la réalité, il répond a autant de questions qu’il en
pose, parmi lesquelles deux sont particulierement importantes et difficiles. En effet, la présence
de la constante cosmologique, et en particulier la valeur tres spécifique de celle-ci dans notre
Univers pose des problemes théoriques. De plus, alors que la nature de la matiere baryonique,
qui constitue environ 5% de 1’énergie totale de 1'Univers, est trés bien connue, celle de la ma-
tiere noire, qui en constitue environ 25%, nous échappe encore. Le détail des questions posées
par la constante cosmologique et par la matiére noire est développé dans les chapitres 3| et

respectivement.

1.2 Le modele standard de la physique des particules

Le modele standard de la physique des particules est sans doute 'une des plus belles réussites
théoriques de la physique du XXe siecle, le modele physique le mieux vérifié expérimentale-
ment aujourd’hui, et un socle solide sur lequel se baser avec confiance pour développer les
modeéles de demain. Il décrit le comportement de la matiére baryonique et de trois des quatres
interactions fondamentales (électromagnétique, nucléaire faible et nucléaire forte), I'interaction
gravitationnelle n’étant pas incluse. Nous allons ici introduire ce pilier qui décrit I’ensemble de

la matiere connue a ce jour en plagant le concept de symétrie au coeur de notre réflexion.
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1.2.1 Un soupgcon de théorie quantique des champs

Le modele standard de la physique des particules s’appuie sur la théorie quantique des champs,
une théorie quantique relativiste extrémement riche. Nous allons ici décrire briévement les
concepts les plus simples et généraux, une description plus détaillée étant bien en dehors du
cadre de cette these. Pour un développement (beaucoup) plus complet et rigoureux, on pourra
consulter [20, 21].

Les ingrédients d’une théorie quantique

La théorie quantique des champs est elle-méme un cas particulier de la classe plus générale des
théories quantiques. En tant que théorie quantique, elle décrit le comportement d’objets quan-
tiques, dont la caractérisation constitue la premiere étape de la construction de la théorie. En
effet, certains ingrédients sont nécessaires pour qu’une théorie quantique soit completement
définie [22] :

1. il faut tout d’abord définir un ensemble irréductible d’opérateurs hermitiens (par exemple
les opérateurs X, P et S pour le modele de la particule a spin). Toutes les observables se

construisent a partir de ces opérateurs;
2. puis, on définit ’espace des états du systeme, qui a la structure d"un espace de Hilbert;

3. il faut déterminer les relations de commutation entre les opérateurs de 1’ensemble irré-
ductible. Il se trouve que ces relations de commutation sont déterminées par les symétries
du systéme. Ces symétries permettent également de caractériser I’ensemble irréductible,
qui est composé des générateurs de ces symétries, et I’espace des états, qui sont des repré-
sentations du groupe de symétries. On comprend alors pourquoi la notion de symétrie
est si importante en théorie quantique des champs, et a fortiori dans le modele standard

de la physique des particules;

4. enfin, on a besoin d'un lagrangien ou de maniere équivalente d’un hamiltonien, défini
a partir des opérateurs de 1’ensemble irréductible, pour décrire la dynamique du sys-
teme. L'évolution temporelle du systeme peut étre décrit a partir de son hamiltonien.
Les valeurs propres des opérateurs qui commutent avec ce dernier sont donc des gran-
deurs conservées qui caractérisent le systéme, et sont appelées nombres quantiques. En
particulier, les valeurs propres des opérateurs de Casimir, qui sont les opérateurs qui
commutent avec tous ceux de ’ensemble irréductible, sont des nombres quantiques. En
théorie quantique des champs, on utilise classiquement plutoét I’approche lagrangienne
qui permet d’obtenir facilement les équations de conservation liées aux symétries par le
théoreme de Noether [23] et dont I'exploitation est grandement facilitée par le forma-

lisme des intégrales de chemin [24].
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Ainsi, la donnée d’un ensemble de symétries vérifiées par le systeme permet de définir tous les
éléments nécessaires a la construction d"une théorie quantique. Pour construire le modele stan-
dard de la physique des particules dans la suite de ce chapitre, nous allons partir des symétries
dont nous déduirons les éléments de la théorie et leur dynamique, qui est une approche bien

différente de la réalité historique mais qui gagne en clarté.

Une théorie quantique relativiste

Les symétries les plus naturelles qui sont vérifiées par les systemes quantiques ont été intro-
duites dans la section [I.1.1} il s’agit des symétries d’espace-temps. Si ’on considere le groupe
de Galilée comme groupe des symétries d’espace-temps, on obtient la mécanique quantique
non-relativiste avec le modele de la particule a spin. Cependant, nous avons vu que cette ap-
proche n’est valable que lorsque les vitesses des objets sont négligeables devant la vitesse de la
lumiere dans le vide. Or, les particules se déplacent typiquement a des vitesses tres proches de
¢, d’ot1 la nécessité de se placer dans le cadre de la relativité restreinte (et pas la relativité géné-
rale car l'interaction gravitationnelle n’est pas incluse dans le modéle standard de la physique

des particules).

La structure particuliere de 'espace-temps en relativité restreinte a de nombreuses consé-
quences. En effet, si les états de la théorie quantique galiléenne sont des particules indivi-
duelles, ce n’est plus possible dans le cadre relativiste pour de nombreuses raisons. Parmi les
incohérences qui apparaissent lorsqu’on essaye de quantifier individuellement des particules
relativistes, on peut citer 'apparition d’états dont 1’énergie est négative, ou encore le fait que
la structure causale sous forme de cones de lumiére ne peut pas étre respectée [21]. Une ma-
niere élégante et tres efficace de résoudre ces incohérences est de considérer la quantification
d’états de plusieurs particules relativistes, sous la forme de champs relativistes. Les particules
individuelles de méme type sont alors interprétées comme des excitations d"un unique champ

fondamental.

Comme nous l’avons vu dans la section [1.1.1} le groupe des symétries d’espace-temps en rela-
tivité restreinte est le groupe de Poincaré, dont les transformations sont données par (1.5). Les
opérateurs de 1’ensemble irréductible sont les générateurs de ces transformations lorsqu’elles
sont appliquées a des champs, au sein desquels on peut distinguer les générateurs des trans-

formations de Lorentz L, et les générateurs des translations P, qui sont donnés par :

Ly =i(xu0y — 2,0,) (1.38)
P, =10, (1.39)
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Les relations de commutations entre ces opérateurs sont les suivantes :

[Llwv Lpa] =—1 (nl/pL/LO' - nupLua + 77,u,ULVp - nyoLup) (140)
[Py, P,] =0 (1.41)
[P;u Lpo} =—1 (nupPo - moPp) (1.42)

Un opérateur de Casimir de 'ensemble (L,,, P,) est 'opérateur P2, dont la valeur propre
s’interprete, en s’inspirant de la mécanique relativiste non-quantique, comme le carré de la
masse m?. On peut également trouver un second opérateur de Casimir, qui est différent selon
que la masse est nulle ou non. Que le champ soit massif ou non, les valeurs propres de ce
second opérateur de Casimir correspondent au spin s qui peut prendre des valeurs entieres ou
demi-entieres La projection du spin sur I'impulsion peut prendre les valeurs entre —s et +s par
saut de une unité dans le cas massif, et seulement les valeurs —s ou +s dans le cas non-massif.
Cela explique pourquoi le photon, qui est de masse nulle et de spin 1 ne possede que deux
degrés de liberté de spin. On a un résultat similaire pour le graviton, qui est de spin 2, lorsqu’il
est de masse nulle (voir la section pour plus de détails). Les états des champs sont donc
étiquetés par leur masse qui caractérise leur comportement sous une translation, et par leur
spin qui caractérise leur comportement sous une transformation de Lorentz. Les champs de
spin 0 sont des champs scalaires car ils sont invariants sous une transformation de Lorentz, les
champs de spin 1/2 sont des bi-spineurs de Dirac constitués d’un spineur dit "gauche" et d'un
spineur dit "droit", les champs de spin 1 sont des champs vectoriels et les champs de spin 2 des
champs tensoriels d’ordre 2. Les champs de spin différents des précédents n’interviennent pas
dans le modele standard de la physique des particules et ne seront donc pas utilisés dans cette

these.

L’action de la théorie doit étre invariante selon les symétries que 1'on a supposé, et donc ici doit
étre invariante sous une transformation de Poincaré. L'action résulte de l'intégration sur tout

l'espace de Minkowski M? d’une densité de lagrangien selon :

S= Ldz (1.43)

M4
L’action est donc, par construction, toujours invariante par translation dés lors que le lagran-
gien est local (tous les termes sont évalués au méme point). Pour que la théorie soit inva-
riante sous le groupe de Poincaré, il suffit donc que le lagrangien soit invariant de Lorentz. Par
exemple, pour un champ 1 de spin 1/2 et de masse m, sans interaction, le lagrangien invariant

par transformation de Lorentz est le lagrangien de Dirac [25] :

£Dirac = —¢ (i’}/“a‘u + ’ITL) ¢ (1-44)
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ol on a défini les matrices de Dirac v* et le bi-spineur conjugué W = a0 qui s’interprete

comme l'anti-particule de 1.

La théorie quantique des champs dans laquelle on ne considére que les symétries d’espace-
temps sans interaction décrit donc la propagation de champs relativistes caractérisés par leur
spin et leur masse. Ce modele sert de base aux théories quantiques des champs avec inter-
actions, qui sont celles qui nous intéressent pour la construction du modele standard de la

physique des particules, et dans lesquelles on suppose 'existence de symétries additionnelles.

1.2.2 Les théories de jauge

Les théories de jauge, qui décrivent les interactions dans le modele standard de la physique
des particules, partent du postulat de I'existence d"une symétrie interne locale dite de jauge. Il
s’agit de supposer que la théorie est invariante par une transformation du type suivant, pour
un bi-spineur v :

¥ () = explia® (2) ] ¢ (x) (1.45)

Les o (z) sont les parametres des transformations et les ¢ les générateurs du groupe de sy-
métrie. Le caractere local des transformations réside dans la dépendance en z* des parametres

a’.

Cas d’un groupe commutatif

Par souci de simplicité, nous développerons ici le cas du groupe de symétrie U (1) qui corres-

pond & un simple changement de phase :

Y (z) — Dy (1) (1.46)

Le cas de ce groupe est particulier car celui-ci est commutatif mais les résultats se généralisent
avec peu de modifications au cas des groupes non-commutatifs. On remarque que le terme
de masse de mi) est déja invariant sous une transformation (T.46). De plus, lorsque le
parametre « est indépendant de la position, c’est-a-dire dans le cas d’une symétrie globale,
le terme dérivatif {v*9,1 I'est également. La subtilité vient donc du fait que la symétrie est
locale et I'angle o dépend de la position, ce qui pose probleme lorsqu’on essaye de dériver .

La définition méme de dérivée spatiale suivant une direction n* est ambigtiie dans ce cas :

0 (x) = lim LEE ) ¥ (@)

e—0 €

(1.47)
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En effet, ¢ (z + en) et ¢ (x) se transforment de fagcon completement différente sous (1.46). L'as-
tuce pour résoudre ce probleme est de définir une quantité U (y, z) qui transporte la transfor-

mation de jauge du point x au point y, c’est-a-dire qui se transforme selon :

U (y,z) = WU (y, z) e @) (1.48)

On constate dans ce cas que ¢ (y) et U (y) ¢ (z) se transforment de la méme maniere sous la
transformation de jauge (1.46). Si, de plus, U (y,y) = 1 et U (y, x) est continue selon x et y, alors

on peut écrire pour une séparation infinitésimale :
U(zx+en,z) ~1—igen'A, () (1.49)

oll on a extrait une constante arbitraire g et défini un champ vectoriel, donc un boson de
spin 1, A, qui décrit le transport infinitésimal de la transformation de jauge, et qui est ap-
pelé connexion, champ de jauge ou encore boson vecteur. Cette connexion se transforme sous

une transformation de jauge du type (1.46) par :

A, (z) = Ay (z) + ;@La () (1.50)

On peut alors définir le concept de dérivée covariante, dans laquelle on compare des objets qui

se transforment de la méme maniere :

—nuD,ﬂ/J (x) _ lg% W (w + 677,) — Ué(m + 671)1/} (:L‘)]

= " (9 (2) — ig A (2) (151)

Tout calcul fait, on constate que D1 () se transforme ainsi de la méme maniere que ¢ (z),
de sorte que ¢y* D, est invariant sous une transformation de jauge, de méme que sous une
transformation de Lorentz car A, est un champ vectoriel. Il reste a déterminer un terme de pro-
pagation du champ de jauge, construit a partir de A, et invariant sous la transformation (1.50).
On peut montrer [21] qu’un tel terme doit étre construit a partir du tenseur antisymétrique de
Maxwell :

F, =0,A, —0,A, (1.52)

Le lagrangien le plus général qui soit invariant de Lorentz et invariant sous une symétrie de
jauge de U (1), dont le lagrangien de 1’électrodynamique quantique (QED) est un bon exemple,
est donné par :

Loy =~ D+ m) § — 7 (Fun)’ (1.59)
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On a alors une interaction entre les fermions v et le champ de jauge A, a travers la dérivée
covariante, de constante de couplage g. Il est intéressant de remarquer qu'un terme de masse

pour A, de la forme m? A, A* n’est pas invariant de jauge.

Cas général

Dans le cas général, le groupe de symétrie n’est pas commutatif, ce qui se traduit par des

relations de commutation sur les générateurs ¢t* du groupe :
[ta, tb} — jfabese (1.54)

Les f% sont des nombres appelés constantes de structure. Il y a alors autant de champs de

jauge Aj, que de générateurs du groupe, et leur transformation sous la transformation de jauge

généralise (1.50) :
1
Al — A%+ ;8#04“ + freAbaf (1.55)

La dérivée covariante est donnée par :

Dy, = 8, — igA%t® (1.56)

Le tenseur de Maxwell correspondant n’est plus invariant sous la transformation de jauge :

Ff, = 0,AL — 0,A% + gf ™ Ab AC — F, — [ o F, (1.57)

Toutefois, on peut construire un terme invariant de jauge et de Lorentz a partir de ce tenseur,
par exemple le terme de Yang-Mills (F/j‘,,)2 [26]. Le lagrangien pour un groupe de jauge non-

commutatif est alors donné par :

ﬁGauge = —1; (i'y“DM + m) ’lb — i (F;(LIV)2 (158)

La principale nouveauté par rapport a (1.53) vient de ce qu’il y a des interactions entre les

champs de jauge dans le terme de Yang-Mills d’apres la définition de F;,.

Les symétries de jauge du modele standard

Les trois interactions présentes dans le modéle standard peuvent toutes étres décrites par des

théories de jauge. L'interaction nucléaire forte, décrite par la chromodynamique quantique
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(QCD pour Quantum ChromoDynamics), est intégrée au modele standard de la physique des
particules sous la forme d’une symétrie de jauge de SU (3). Ce groupe possede 8 générateurs,
donc 8 bosons de jauge G, appelés gluons, dont la représentation matricielle la plus simple
est donnée par les matrices de Gell-Mann \* [27]. Ces matrices sont de dimension 3, donc les
fermions sensibles a cette interaction doivent étre écrits sous formes de vecteurs de fermions
de dimension 3. On introduit une base d’états pour ces fermions, que I'on appelle états de

couleur :

0
r) = l9) =11 b) =10 (1.59)
1

o O =

Les fermions sensibles a l'interaction forte se décomposent alors en triplets de couleur :

Py
Y= |1y (1.60)
by

L’interaction électrofaible, qui décrit dans un cadre unifié 'interaction électromagnétique et
l'interaction nucléaire faible correspond a une théorie de jauge dont le groupe de symétrie est
SU (2) x U (1). Les transformations de U (1) agissent sur tous les fermions qui possedent un
nombre d’hypercharge Y non nul (on note alors le groupe U (1)y), et le boson de jauge cor-
respondant est noté B,,. Les transformations de SU (2) n’agissent que sur les spineurs gauches
(on note alors le groupe SU (2),), elles possedent 3 générateurs, donc 3 bosons de jauge no-
tés W23, De maniere similaire au cas de SU (3), la représentation matricielle de SU (2) la
plus simple est de dimension 2 et donnée par les matrices de Pauli 0. Les fermions gauches
11, sensibles a cette interaction, sont donc représentés sous forme de vecteurs de dimension 2

notés L, de la méme maniere que pour la représentation des états de spin :

(3
L= (1.61)
(w’)

Les propriétés de 1'électromagnétisme et de I'interaction faible sont obtenues par mélange des

champs de jauge de la théorie électrofaible, en fonction de 1’angle de Weinberg 6,,,, selon :

Wt 1 (1 —i VV,} . A, cosf, sind, B, (1.62)
= e = )
W, V2 \1 w2 Z, —sinf,, cosby, ) \W}

Le photon A, qui est le boson de jauge de l'interaction électromagnétique est couplé de la
méme maniére a toutes les particules chargées. Les bosons de l'interaction faible sont les W

qui se couplent aux fermions gauches mais également au photon car ils sont chargés, et Z,,
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dont les couplages avec les fermions gauches et droits sont différents et dépendent de I’angle
Ow-

Le modele de l'interaction électrofaible propose une solution tres élégante qui unifie 1'interac-
tion électromagnétique et I'interaction faible. Il pose toutefois deux problémes. Premierement,
les bosons W+ et Z observés expérimentalement possédent une masse. Or, nous avons vu
qu’un terme de masse pour les bosons vecteurs n’est pas invariant de jauge. Deuxiémement,
le terme de masse des fermions M1, qui ne posait pas de probléme pour les interactions pré-
cédemment étudiées, n’est plus invariant de jauge dans le cadre de l'interaction électrofaible.

Ce terme de masse se décompose en termes de fermions gauches ¢, et droits {5 selon :

my = mprg + myryy (1.63)

Comme 1, appartient a un doublet de SU (2), mais pas 1'r, une telle combinaison n’est pas
invariante sous le groupe de jauge de la théorie électrofaible. Ainsi, aucune particule ne devrait
avoir de masse dans le cadre de la théorie électrofaible, ce qui est contraire aux observations
faites depuis les débuts de la physique des particules. Heureusement, il existe une solution a

cet épineux probléme : le mécanisme de Brout-Englert-Higgs [28,29].

1.2.3 Le mécanisme de Brout-Englert-Higgs

Le mécanisme de Brout-Englert-Higgs se base sur le principe fondamental de brisure spon-
tanée de symétrie, qui sera développé en détail au chapitre 5, selon lequel I'état fondamental
d’un des champs du modele acquiert une valeur moyenne non nulle appelée vev (pour va-
cuum expectation value). Afin de préserver l'invariance de Lorentz, seuls les champs scalaires
peuvent avoir une vev. De plus, I'invariance par translation interdit a cette vev de dépendre de

la position, elle doit donc étre constante.

Pour engendrer le mécanisme de Brout-Englert-Higgs, on introduit un champ scalaire com-

plexe, qui doit étre sensible aux groupes de jauge qu’il va briser, donc il doit étre un doublet

oF 1 (1 +1p2
= = 1.64
=)= () nes

Ce champ scalaire complexe (¢1,2,3 4 sont réels) est un doublet de SU (2); composé d'un champ

chargé :

chargé ¢T et d'un champ neutre ¢° qui est différent de son anti-particule car complexe. Il suit

le lagrangien suivant, qui est invariant sous une transformation locale de SU (2); x U (1)y :

Lo = Db D' + 52616 — X (676)” (1.65)
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ol p et A sont deux parameétres positifs. Comme ¢ est sensible aux transformations de

SU (2); x U (1)y, la dérivée covariante est donnée par :

a

ot
D,=0,—- ch?Wu —icoBy, (1.66)

oll ¢; et ca dépendent notamment des constantes de couplages de SU (2); etde U (1),.. La vev
v minimise "énergie de 1’état fondamental (pour lequel la valeur moyenne des champs des

bosons de jauge est nulle) et est donnée par :

2
O+ 03+ 03+ ot = =0 (167)

Une infinité de choix est possible pour 1’état fondamental, mais si I’'on veut que celui-ci soit

neutre, et que le photon soit de masse nulle, ce qui semble correspondre a notre Univers, alors

¢ef = \}i <2> (168)

Cet état fondamental n’est pas invariant sous une transformation de SU (2), x U (1)y,, cette

I’état fondamental est le suivant :

symétrie est donc brisée spontanément. Il est néanmoins invariant sous une transformation
d'un groupe U (1),,, différent de U (1),,, associé a la charge électrique. La brisure spontanée

de symétrie suit donc le schéma suivant :

SU©2), xU(1)y = U(1),, (1.69)

Il faut toutefois noter que la théorie fondamentale est invariante sous une transformation de
SU (2); x U(1)y, ce n’est que le choix de I’état fondamental parmi un ensemble de choix

équivalents qui brise cette symétrie.

Le champ ¢ correspond a des excitations autour de 1’état fondamental, que 1’on paramétrise

sous forme d’excitations "azimutales" 6 et d’une excitation "radiale" h, de sorte que le champ

_ L i) 0
¢ V2 (v +h @)) (1.70)

¢ s’écrit :

Or, la théorie étant invariante sous une transformation de SU (2); x U (1)y,, on peut effectuer

une transformation locale de jauge qui élimine les excitations 6 :

¢ = \}i P [(9 (@) = 042(:c)> Ua] (v +(;L(x)> a.71)
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Les degrés de liberté azimutaux sont donc absorbés par la liberté de jauge. On dit parfois
que les champs de jauge "mangent" ces degrés de liberté. Le champ ¢ se réduit alors a son
composant du bas, c’est-a-dire que ¢+ = 0 et ¢° = [v + h ()] /+/2. Le quantum d’excitation du
champ de higgs h (z) est associé a la particule appelée boson de Higgs, découverte au CERN
en 2012 [30,31]], qui a valu I’attribution du prix Nobel en 2013 a Peter Higgs et Frangois Englert.
Les masses des bosons vecteurs, de la forme oc v? (Wu_ )T W, pour le boson W™ par exemple,
sont générées par la dérivée covariante du terme cinétique de ¢ dans (L.65). Les termes de
masse pour les fermions, de la forme o vi)1) sont introduits sous forme de termes de Yukawa

dans le lagrangien [32] :
Lyux = —Yi;Lidbir — yijLid“bjr — h.c. (1.72)

ol y;; et y;; sont les matrices des couplages de Yukawa qui interviennent dans les masses des
fermions, ¢¢ = i02¢* est le conjugué de charge de ¢ (on rappelle que ¢ n’est pas sa propre
anti-particule) et l'inscription h.c indique qu’il faut ajouter les conjugués hermitiens de ces

termes.

1.2.4 Le modéle et ses limites

Maintenant que nous avons précisé la description des interactions présentes dans le modele
standard de la physique des particules en terme de théories de jauges, et que nous avons ré-
solu le probleme de la masse des particules posé par 'interaction électrofaible a 1’aide du méca-
nisme de Brout-Englert-Higgs, il reste a préciser quelles particules interagissent par I’échange
de champs de jauge, c’est-a-dire quel est le contenu fermionique du modele standard. Les fer-
mions sont présents dans le modéle standard en trois exemplaires, ou familles, aux propriétés
identiques a 'exception de la masse, elles-mémes regroupées en deux grandes catégories :

— Les quarks qui sont des fermions sensibles a toutes les interactions. Les quarks gauches

Q= (qf> (1.73)
qr,

Les éléments du doublet ainsi que les quarks droits gr et ¢}; sont des triplets de couleur.

sont donc des doublets de la forme :

Les quarks ¢ ont des charges électriques égales a +2/3 et les quarks ¢’ ont des charges

égales a —1/3 en unité de charge élémentaire e;

— Les leptons qui sont tous sensibles a I'interaction faible mais dont une partie seulement

est chargée électriquement. Les leptons gauches sont des doublets de la forme :

L= (ZL) (1.74)
L



36 Chapitre 1 Les modeles standards

Les états v sont appelés des neutrinos, et ils ont la particularité d’étre de charge électrique
nulle. Ainsi, seule leur composante gauche interagit par l'interaction faible. Puisque des
neutrinos droits ne pourraient pas interagir avec les particules du modele standard, on
fait I'hypothese qu'ils n’existent pas. Il n’est alors pas possible de leur fournir une masse
par le mécanisme de Brout-Englert-Higgs, et dans le modéle standard a stricement parler,
les neutrinos sont sans masse. Cependant, les observations d’oscillations de neutrinos
indiquent que ces derniers possedent une masse [33]], ce qui est intriguant mais se résout
facilement en supposant l’existence de neutrinos droits. A I'inverse, les états ¢ ont une

charge électrique égale & —1 en unité de ¢, et sont donc massifs.
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FIGURE 1.3 Résumé des particules présentes dans le modéele standard de la physique des par-
ticules ainsi que leurs principales propriétés.

La donnée des symétries d’espace-temps, des symétries de jauge, du mécanisme de brisure
spontanée de symétrie et des constituants fermioniques détermine complétement le modele

standard, résumé dans la figure[I.3} et dont la dynamique est décrite par le lagrangien suivant :

Lsy = —iLy"D,L — ilgy* Dyl — iQy" D@ — iqry* Dugr — iqpy"  Dudn
1 2 ]. i 2 ]_ a \2 2
1Bl = Wi)’ = 1 (G1)" = Dudl D6+ 1?16 — A (610)

—yi/ Lidtin — v} Qrodir — vf, Lrd“ar — hoc. (1.75)
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Ce modele décrit I'ensemble de la matiére connue ainsi que 3 des 4 interactions fondamentales,
dont l'interaction électromagnétique et l'interaction faible apparaissent dans le cadre unifié de
la théorie électrofaible. Il n’a a ce jour jamais été mis en défaut expérimentalement et n’a eu de

cesse d’étre confirmé depuis son développement dans les années 1960.

Cependant, il apparait clair que le modéle standard de la physique des particules reste incom-
plet. Evoquons quelques raisons de le penser, la liste présentée ici n’étant pas du tout exhaus-
tive.

L'élément manquant le plus flagrant est I'interaction gravitationnelle actuellement décrite par
la relativité générale. Malheureusement, a 1'heure actuelle, nous n’avons pas assez d’éléments
experimentaux permettant de discriminer entre les différentes descriptions quantiques de la
relativité développées jusqu’a aujourd’hui. Cependant, ce probléme est pour l'instant surtout
important du point de vue théorique, les dispositifs expérimentaux de physique des parti-
cules ne permettant pas d’aller a des énergies importantes au point de nécessiter de prendre
en compte l'interaction gravitationnelle.

On peut également citer le probleme de la matiére noire, dont I’existence est trés bien motivée
par les observations astrophysiques et cosmologiques qui seront décrites au chapitre |5 Elle
n’est, cependant, pas encore incluse dans le modele standard de la physique des particules
qui a pourtant pour vocation de décrire les constituants matériels de 1’'Univers. De nombreux
candidats aujourd’hui activement recherchés ont été proposés a partir d’extensions du modele
standard, dont la plus connue est la supersymétrie [34]. Mais jusqu’a aujourd hui, toujours au-
cune trace de particules de matiere noire.

Nous finirons par un probleme du modele standard plus subtil, appelé probleme de la hiérar-
chie, qui concerne la masse du boson de Higgs my = v/2u = 125.09+0.21 (stat.)+0.11 (stat.) GeV
[35]. En effet, le vide de la théorie quantique des champs est le théatre de fluctuations inces-
santes, si bien que I’on n’observe jamais les particules "nues". Ainsi, les valeurs observées des
parameétres de ces particules ne correspondent pas aux valeurs de ces parametres s’il n'y avait
pas ces fluctuations, et en particulier elles dépendent de 1’échelle d’énergie a laquelle a lieu
I'interaction. On appelle ce phénomene la renormalisation. Pour le cas qui nous intéresse, la
renormalisation dans le cadre du modéle standard de la physique des particules devrait faire
diverger la masse observée du boson de Higgs. Celle-ci devrait alors étre observée a la masse
de Planck qui correspond a I’énergie limite en théorie quantique, ce qui n’est pas le cas comme
illustré en figure Si I'on reformule le probléeme de la hiérarchie, il s’agit de se demander
pourquoi 1’échelle de Planck, qui est 1’échelle d’énergie caractéristique de la gravitation, est si

grande comparée a 1’échelle électrofaible, donnée par la masse du boson de Higgs.

Les masses des autres particules du modele standard sont protégées contre une telle divergence
de leur masse par la renormalisation grace aux symétries de la théorie. Ce n’est pas le cas du

boson de Higgs, a moins qu’existent des symétries impliquant ce dernier et des particules de
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FIGURE 1.4 Régions de stabilité, méta-stabilité et instabilité du vide quantique dans le plan
(masse du quark top My, masse du boson de Higgs M},). Le contour de confiance correspond
aux observations expérimentales qui déterminent les parametres du modele standard. La fi-
gure est tirée de [36].

masses plus élevées, activement recherchées. Cela semble a nouveau indiquer que le spectre

du modele standard n’est pas complet.
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Comme nous l'avons vu au chapitre [1} la relativité générale permet de décrire 1'évolution
globale de notre Univers. Néanmoins, tout le développement précédent s’appuie sur 1’hypo-
thése de symétrie maximale de ’espace-temps. En d’autres termes, on a supposé que I'Univers
était parfaitement homogene et isotrope. Or, I'existence des étoiles, des galaxies, des amas de
galaxies et, plus généralement, des grandes structures de I'Univers contredisent ’hypothése
d’homogénéité.

Un espoir de conserver cette approche subsiste cependant. En effet, bien que 1'Univers ne soit
manifestement pas homogeéne a petite échelle, les observations a grande échelle nous assurent
qu’il I'est pour des échelles plus grandes que la distance moyenne intergalactique, soit environ
100 Mpc [1] (1 pc = 3.262 années lumiere = 3.086 x 10'® m). Comment, alors, tenir compte
de 'homogénéité de I'Univers a grande échelle, tout en permettant a la théorie de prédire la

formation des grandes structures jusqu’aux galaxies et aux étoiles ?

41
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Si l'on reformule plus formellement le probleme, nous cherchons ici a exprimer que 1'espace-
temps de notre Univers M, décrit par sa métrique g,,,,, est proche d"un espace-temps de Friedmann-
Lemaitre (M, Juv), ot I'écart entre les deux métriques est une petite perturbation dg,,.. Pour
cela, nous allons partir des équations d’Einstein dans la métrique FLRW, puis nous exprime-
rons ces équations a l'ordre linéaire dans les perturbations. Cette théorie est appelée la théo-
rie des perturbations cosmologiques, et nous la développerons dans la section A priori,
cette procédure a toutes les chances de ne pas aboutir a un résultat pertinent. En effet, si 'on
note E(g,,,) = 01’ensemble des équations d’Einstein, qui sont hautement non-linéaires, alors a
priori il n'y a pas de raison pour que E(gu) = E(Gu) + E(dguw)-

Néanmoins, comme le montreront les sections et les résultats de cette théorie offrent
des prédictions conformes aux observations, et ce a des précisions encore inégalées. Ces deux

parties s’inspirent treés largement de [2] et de [3].

2.1 La théorie des perturbations en cosmologie

Les équations d’Einstein (1.19) décrivent l'interaction entre la géométrie de 1’espace-temps (a
travers sa métrique) et son contenu matériel (par le tenseur énergie-impulsion). Afin d’obtenir
les équations d’Einstein perturbées, nous allons donc devoir commencer par perturber chacun

de ces deux ingrédients.

2.1.1 Perturbations de la métrique

Nous commencerons par nous intéresser a la métrique d’espace-temps perturbée. Nous allons

ici partir de la métrique FLRW dont on rappelle qu’elle est donnée par:
ds® = a® (1) [—dT2 + vijda’ da? | (2.1)

ol a est le facteur d’échelle et 7 le temps conforme. Nous perturbons ensuite cette métrique de

la maniere la plus générale qui soit :
ds* = a? (1) [— (14 24) dr? 4 2Bydx'dr + (yij + hij) da:idacj] (2.2)

ol nous avons introduit les perturbations A (scalaire), B; (vectorielle) et h;; (tensorielle). Cela

revient a utiliser une nouvelle métrique donnée par :

Juv = guu + 59#1} (23)

1. A partir d’ici, nous utiliserons la convention ¢ = h=1.
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avec g la métrique FLRW et dg la perturbation de métrique (les quantités précédées d'un ¢
dans la suite seront implicitement des perturbations). Cependant, les perturbations vectorielles
et tensorielles précédemment introduites contiennent des contributions scalaires, vectorielles
et tensorielles, que I'on aimerait extraire. Nous effectuons alors une décomposition scalaire-
vecteur-tenseur (SVT) des perturbations [4]. Il est en fait possible de décomposer tout vecteur

comme la somme de la divergence d'un scalaire et d"un vecteur de divergence nulle :

ot V indique une dérivée covariante comme définie en (I.14). La barre sur le vecteur indique
qu’il est de divergence nulle (V'B; = 0). Dans la suite, toutes les perturbations de vecteurs
seront décomposées de la sorte en une partie scalaire (sans indice) et une partie vectorielle
de divergence nulle (surmontée d’une barre). Il est également possible de décomposer tout

tenseur d’ordre 2 selon :
hij = 2Cvi5 + 2V V;E + 2V E ;) + 2E;; (2.5)

ottde nouveau V'E; = 0, mais également V'E;; = 0 et E! = 0. On a par ailleurs introduit la no-
tation qui indique que 'on extrait la partie symétrique d"un tenseur 7}, : T{,,,,) = 5 (T + Tp).
On définit également la notation analogue pour la partie anti-symétrique : T),,,) = 5 (T, — Typ)-
L'intérét de la décomposition SVT vient du fait que si ’on se limite au premier ordre dans les
perturbations, ce que 1’on fait dans la plupart des applications de la théorie des perturbations
cosmologiques (mais pas toutes), ces trois types de perturbations sont découplées et peuvent
étre traitées séparément [4]. Ainsi décomposée, nous pouvons voir que la nouvelle métrique
possede 10 nouveaux degrés de liberté : 4 degrés de liberté scalaires, 4 degrés de liberté vecto-
riels (2 vecteurs de divergence nulle) et 2 degrés de liberté tensoriels (1 tenseur sans trace et de

divergences nulles), résumés dans la table

Scalaires | Vecteurs | Tenseurs
A B o8
B E;
C
E

TABLE 2.1 Perturbations de la métrique autour d"un univers décrit par la métrique FLRW.
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2.1.2 Le probléme de la jauge

Nous venons de voir que lorsque 'on introduit les perturbations les plus générales possibles
a la métrique, nous obtenons 10 nouveaux degrés de liberté. Néanmoins, certains de ces de-
grés de liberté ne sont pas physiques. En effet, on cherche a exprimer ici que 1'espace-temps
(M, g) est proche de celui d’un univers de Friedmann-Lemaitre (M, g, ). 1l subsiste alors
un arbitraire lié a la maniere d’identifier les points de ces deux espaces-temps, c’est-a-dire lié
au choix du systéeme de coordonnées, illustré par la figure 2.1/ et qu'on appelle probleme de
la jauge. On peut néanmoins noter que la relativité générale est censée tendre vers la théorie
newtonienne de la gravitation a petite échelle, théorie pour laquelle il n’y a pas de probléeme

de jauge, donc les différences entre les jauges ne se voient qu’a grande échelle.

A Ao

FIGURE 2.1 Les quantités perturbées sont définies a travers une cartographie entre les espace-

temps M et M.

Il serait alors pratique de pouvoir exprimer les perturbations introduites précédemment en
fonction de nouvelles variables qui ne dépendent pas de la jauge, approche notamment dé-
veloppée dans les années 80 par James Bardeen [5]. On peut montrer que toute quantité qui
est nulle dans le cadre d'un univers non-perturbé est invariante de jauge. Il s’agit d'un cas
particulier du Lemme de Stewart-Walker [6]. Ainsi, comme les équations relativistes peuvent
toujours s’écrire comme une quantité ) = 0, il est toujours possible de les écrire uniquement

en fonction de variables indépendantes de jauge.
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Quantités invariantes de jauge pour les perturbations de la métrique

On cherche a construire des variables indépendantes de jauge a partir des perturbations défi-
nies dans la table[2.1} Toutes les équations qui suivent devront alors étre exprimées en fonction
de ces variables indépendantes de jauge. Pour faire cette construction, on va considérer le chan-
gement de variable suivant : z# — z# + ¢, ot £ est tel que 0 = T et ¢ = V'L + L. Sous
une telle transformation, qui est simplement une transformation générale de coordonnées, la

perturbation de métrique devient :

59uu — 5guu + £§guu = 5g;w + 2v(,u,§l/) (2.6)

ou £¢ est appelé dérivée de Lie dans la direction de ¢#. Cela se traduit pour les perturbations

scalaires, vectorielles et tensorielle par :

A= A+T +HT B; — B+ L! Eij — Eyj
B—-B-T+1 E; — E; + L;

C—-C+HT

E—SE+1L (2.7)

ouH =2 IC?T(Q) , et la notation prime indique une dérivée par rapport au temps conforme. On

remarque que la perturbation tensorielle £/ est d’ores et déja invariante de jauge. Pour les

autres types de perturbations, on définit les variables invariantes de jauge suivantes :

®=A+H(B-E)+(B-F) o' =E" - B EY
v=-C-H(B-E) (2.8)

On peut également définir d’autres variables indépendantes de jauge, mais ces dernieres pour-

ront toujours étre exprimées a partir de celles définies ci-dessus.

Nous avions initialement 10 degrés de liberté pour les perturbations de la métrique, mais apres
avoir extrait les 4 degrés de liberté de jauge (2 scalaires 7" et L, et un vecteur de divergence
nulle L?), les perturbations ne possedent plus que 6 degrés de liberté et sont paramétrées par

les variables résumées dans la table

2.1.3 Perturbations du tenseur énergie-impulsion

Une fois le tenseur métrique perturbé, nous allons devoir perturber le second ingrédient des

équations d’Einstein : le tenseur énergie-impulsion. Nous avons vu au chapitre (1| que, dans
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Scalaires | Vecteurs | Tenseurs

o D, E;;
U

TABLE 2.2 Variables de perturbation de la métrique FLRW invariantes par changement de
jauge.

un univers homogene et isotrope, la forme générale du tenseur énergie-impulsion d"un fluide
parfait de densité p et de pression p est donné par 7} = diag (—p, p, p, p) . Cela se traduit, dans

le référentiel d'un observateur de quadri-vitesse %, par :

T;w = (ﬁ + ﬁ) ﬂ,uau + pg,uz/ (29)

On peut perturber ce tenseur de la méme maniere que pour la métrique en introduisant 4 de-
grés de liberté scalaires, 4 degrés de liberté vectoriels et 2 degrés de liberté tensoriels. Mais
pour garder une interprétation physique intuitive de ces perturbations, il est préférable d’in-
troduire les 10 degrés de liberté sous la forme de 5 degrés de liberté associés aux perturbations
du tenseur énergie-impulsion pour un fluide parfait et 5 degrés de libertés associés a celles

caractérisant le caractére non-parfait du fluide :

5T;w = (59 + 5]9) Uy Uy + 5p§/w +2 (/_) + ]5) 'L_L(u ou v) + ]55g,uu + a2]57r,u1/ (2.10)

avec ut = u" 4 du* la quadri-vitesse de I'observateur, qui, puisque celui-ci est comobile, vé-
rifie g, ufu” = —1. On peut remarquer que la perturbation du tenseur énergie-impulsion fait
intervenir la perturbation de la métrique ég,,. Ainsi, en utilisant la métrique perturbée (2.2),

on peut écrire la perturbation de quadri-vitesse selon :

ut =

(1 — A,vi) , u, =—a(l+ A v+ By) (2.11)

SHN

ol on a défini la perturbation de vitesse v; que 'on décompose selon v; = V;v + v;, et ot
interviennent les perturbations de la métrique A et B;. Dans la décomposition (2.10), 7, est
appelé tenseur de pression anisotrope. Il est symétrique, et est choisi sans trace et orthogonal
a u. Il caractérise 1’écart du fluide a un fluide parfait, et possede donc 5 degrés de liberté. On
le décompose également en parties scalaire, vectorielle et tensorielle :

mij = DT+ V(i Ty + T ou Ay =V;V;— %7ijA (2.12)

Les perturbations introduites ci-dessus sont résumées dans la table[2.3, On peut alors détermi-

ner les composantes du tenseur énergie-impulsion perturbé a partir de ces dernieres, de celles
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introduites dans la partie et en utilisant ’équation d’état du fluide considéré p = wp :

§Too = pa’ (6 + 24)
0Toi = —pa® [(1+ w) v; + Bj]
0
0T = ]5(12 <h¢j + gp%‘j + 7T7;j> (2.13)

ol 'on a définit le contraste de densité ¢ par dp = pd.

Scalaires | Vecteurs | Tenseurs
%) T Tij
op V;
v
T

TABLE 2.3 Perturbations du tenseur énergie-impulsion d'un fluide autour de la description
d’un fluide parfait.

Quantités invariantes de jauge pour les perturbations du tenseur énergie-impulsion

De la méme maniere que pour le tenseur métrique, les perturbations du tenseur énergie-
impulsion vont dépendre du choix du systeme de coordonnées, il faut donc les exprimer en
fonction de variables indépendantes de jauge. Lorsqu’on effectue la transformation générale

de coordonnées z# — z# 4 &H, les perturbations du tenseur énergie-impulsion deviennent :

—

6*)(5+pjT ’L_}i—)’t_)l'*fzg M5 — Tij
p

op— op+p'T

v—v—L (2.14)

On peut remarquer que 7;; est invariant de jauge. Nous aurions pu le déduire du lemme de
Stewart-Walker ; puisque sa contribution est nulle dans le cas d"un univers non-perturbé. On
complete maintenant le jeu de variables indépendantes de jauge nécessaires pour la description

du tenseur énergie-impulsion :

-
5C=5+%(U+B) Vi=1v; +B; ij
-

)

C p P

=—+4+=(@w+18B

PP =7 p( )

V=uv+FE (2.15)
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L'exposant C indique que les variables indépendantes de jauge 6 et p© correspondent au
contraste de densité et au contraste de pression lorsque 'on se place dans la jauge comobile
(voir partie[2.1.5). Ainsi, dans la jauge comobile, §¢ correspond au contraste de densité et p© a

la perturbation de pression.

On sera également amenés, dans les parties et a utiliser d’autres variables indépen-
dantes de jauge, qui correspondent aux variables habituelles losqu’on se place dans la jauge

newtonienne :

(S =/
5N:£+%(B_E’):50—%V et p¥=p°-Lv (2.16)

Les variables indépendantes de jauge pour les perturbations du tenseur énergie-impulsion
sont résumées dans la table

Scalaires | Vecteurs | Tenseurs
§¢, 6N T Tij
p©.,p" Vi

V
T

TABLE 2.4 Perturbations du tenseur énergie-impulsion invariantes de jauge.

2.14 Equations d’évolution perturbées

Maintenant que nous avons perturbé le tenseur métrique et le tenseur énergie-impulsion, nous
possédons tous les ingrédients nécessaires pour écrire les équations d’évolution perturbées, et
ce en fonction uniquement de variables indépendantes de jauge. Ces équations correspondent

aux équations d’Einstein, ainsi qu’aux équations de conservation :
0G .y = K0T, V0T, =0 (2.17)

oit K = 87Gx = Mp>. De plus, comme les composantes tensorielles, vectorielles et scalaires
sont indépendantes a 1’ordre linéaire dans les perturbations, nous pouvons les traiter séparé-

ment.

Modes tensoriels

D’apres (2.7) et (2.14), les composantes tensorielles du tenseur métrique et du tenseur énergie-

impulsion sont invariantes de jauge. Les équations d’Einstein invariantes de jauge pour les
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composantes tensorielles s’obtiennent donc sans avoir a changer de variables :

E{; + QHEl{j — AEZ']' = IQGQﬁﬁ'Z‘j (2.18)

Il s’agit d’équations analogues aux équations d’évolution des ondes gravitationnelles. Et pour
cause, les ondes gravitationnelles correspondent a des perturbations tensorielles de la mé-

trique, mais autour de la métrique de Minkowski et non pas de la métrique FLRW.

IIn’y a pas d’équation de conservation pour les modes tensoriels.

Modes vectoriels

Apres quelques transformations pour faire apparaitre les variables indépendantes de jauge, on

obtient les équations d’Einstein perturbées pour les composantes vectorielles :

A®; = —2ka?p (14 w) V; (2.19)
L + 2HP; = ka’pr; (2.20)

On obtient également I'équation de conservation des modes vectoriels :
VI+H(1-32) V= —-——AT; (2.21)

oll ¢, est la vitesse du son dans le mélange de fluides dont I'Univers est constitué, définie par
2= Zp’;. On note que p = 0 pour un fluide non-relativiste, ce qui implique que la vitesse du son

y est nulle.

Les équations et indiquent que si I’on s’intéresse a un fluide parfait, c’est-a-dire
pour lequel 7; est nul ou négligeable (ce qui est une tres bonne approximation pour la matiére
non-relativiste),

P;xa? et Vix a=(1-3%) (2.22)

Du fait de leur décroissance avec a, les perturbations vectorielles de la métrique (®;) et de la
vorticité du fluide (V}), s’il est non-relativiste, sont donc effacées par 'expansion de 1'Univers.
Ces modes ne vont donc pas contribuer a la formation des grandes structures, et par consé-

quent ne seront plus traités par la suite.
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Modes scalaires

Les équations d’Einstein donnent quatre équations d’évolution des perturbations scalaires :

AV = gQQﬁ(SC (2.23)
U — & = ka’pr (2.24)
U+ HD = —gazﬁ(l Fw)V (2.25)

1 1
U+ H (24 302) U+ H +3 (cg —w) H2D + §A (®—-v) = §/£a2(5pc (2.26)

La premiere équation est analogue a 1’équation de Poisson de la mécanique newtonienne, et
sera donc appelée ainsi dans la suite. Néanmoins, contrairement au cadre newtonien, nous
avons ici deux potentiels scalaires ¥ et ®. La deuxiéme équation indique, toutefois, que pour
un fluide parfait (7 = 0), ces deux potentiels sont égaux. Les deux autres équations décrivent

I’évolution temporelle et spatiale des potentiels ¥ et .

Les équations de conservation pour les modes scalaires aboutissent a un analogue de 1’équation

de conservation de la matiére et a un analogue de 'équation d'Euler :

69" = 3HwI® = — (1 + w) AV + 2HwAR

5N
ou & 43K <I;—w5N>:—(1+w) (AV — 30) (2.27)
sp© 2 w
VA HY = @ — _z A7
e 5+p 3ltw
/ 5N 2
ou V4+HA-w)V4—2v=—p-L =2 W Az (2.28)
14w p+p 314w

2.1.5 Le choix de lajauge

Un point important qui n’a pas encore été abordé est le choix de la jauge dans laquelle on va
se placer. En effet, si les calculs peuvent s’effectuer dans n’importe quelle jauge a I’aide de va-
riables indépendantes de jauge par exemple, ces dernieres n’ont pas, a priori, le sens physique
intuitif que ’on pourrait vouloir leur donner. Par exemple, ¢ ne correspond pas au contraste
de densité J en général. Ainsi, lorsqu’on cherche a interpréter les résultats physiquement, il
va falloir se placer dans une jauge spécifique ot les variables indépendantes de jauge seront
en correspondance avec les grandeurs physiques. Nous avons vu précédemment que les per-
turbations possédent 10 degrés de libertés, dont 6 degrés de liberté physique, et 4 degrés de

liberté de jauge. Pour fixer la jauge, il faut donc fixer ces 4 degrés de liberté.

La jauge qui sera présentée ici est la jauge comobile, qui est celle utilisée par le logiciel CAMB

[7], qui constituera notre base de départ pour calculer le spectre de puissance du fond diffus
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cosmologique (CMB pour Cosmic Microwave Background) dans le cadre du modele du gali-
leon, comme nous le verrons dans le chapitre 3| Nous allons construire cette jauge en plusieurs
étapes, puis nous verrons quelles formes ont les équations dérivées précédemment dans cette

jauge.

La décomposition 3+1

Nous allons ici développer brievement une approche générique dans laquelle I'espace-temps
est décomposé en une partie de genre espace et une partie de genre temps, appelée décompo-
sition 3+1 ou formalisme ADM [8]. Cette description nous permettra de définir les conditions

dans lesquelles se place la jauge comobile. Pour plus de détails concernant cette approche, voir

[9].

On commence par décomposer 1'espace-temps M en une famille d’hypersurfaces de genre

espace X, définies par {7 = cste}, ou 7 est le temps conforme :

M=Hz, (2.29)

On considére le champ de vecteur n,, de genre temps, orthogonal aux hypersurfaces ¥, uni-

taire et orienté vers le futur, on a alors :
n, =—aV,7 et g,ntn"=-1 (2.30)

ol «a est appelé la fonction de laps associée a la famille 3. Cette décomposition de 1'espace-

temps est illustrée par la figure

Pour un observateur de quadri-vitesse n,, les hypersurfaces ¥, correspondent localement a
I’ensemble des évenements qui apparaissent simultanés. De plus, si ¢ est le temps propre me-
suré par cet observateur entre un point de X, et un point de ¥ ;,, alors on a la relation
0t = ad1. On a ainsi fabriqué une foliation de 1’espace-temps, o1 les hypersurfaces sont liées

par un filetage défini par le champ de vecteur n,, comme illustré par la figure

On peut, par ailleurs, définir la métrique induite sur les hypersurfaces ¥, qui est la projection

du tenseur métrique sur les hypersurfaces, par :

huw = g +nun, (2.31)

Il s’agit bien de la projection sur ¥, car on peut vérifier que :

nhy, =0 et hohY = h, (2.32)
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FIGURE 2.2 Décomposition de I'espace-temps M en une famille d’hypersurfaces de genre es-
pace 3, et d'un champ de vecteur de genre temps 7,,. Notons que pour que cette décomposi-
tion soit possible, il faut que 1’espace-temps ne soit pas fini, c’est-a-dire hyperbolique ou plat.

On peut alors définir une notion naturelle d’espace et de temps pour 1’observateur de quadri-

vitesse n,, car la métrique s’écrit comme la somme d"une composante "temporelle” suivant n,
et d'une composante "spatiale” sur X :

ds* = — (nudat)? + hy,detde” (2.33)

Cette écriture de la métrique est générique, et nous n’avons pas encore spécifié de systeme de

coordonnées. On peut doter chaque hypersurface d’un systéme de coordonnées z* = (z', 22, 23).

Si ces coordonnées varient continiment d’une hypersurface aux hypersurfaces voisines, on
peut définir le systéme de coordonnées (7,2, 22, 2%) sur M. Si on appelle (¢f, €', e}, eh) la
base canonique associée a ce systéme de coordonnées, alors :

evV,r=1 (2.34)
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feuilletage

W
filetage

FIGURE 2.3 Représentation du feuilletage et du filetage, donc de la foliation, de I’espace-temps.

Le vecteur €7 se décompose alors comme :
et = ant + g# (2.35)

ot 3 = hijef € X, est appelé le vecteur de décalage ou shift. Le shift indique comment est
transporté le systeme de coordonnées entre X et 3, 5,. Un décalage peut apparaitre du fait
du choix des systemes de coordonnées z*. 8 # 0 lorsque les lignes {z' = cste} ne sont pas
perpendiculaires aux hypersurfaces.

Avec ce choix de coordonnées et la paramétrisation en fonction du laps et du shift, on obtient
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les expressions suivantes :

ny, = (—a,0)
o g, (1, _61)
« (e
g = (0,8") (2.36)

On peut alors exprimer les 10 composantes de la métrique en fonction du laps «, du vecteur

de shift 8' et de la métrique spatiale h;; :

ds? = — (a® + Bif") dr? + 2B;da’dr + hyjdz' da? (2.37)

On constate alors que la perturbation B; introduite dans I’équation (2.2) de la partie est

analogue a 3; et peut s’interpréter comme un shift.

La description de l'espace-temps que nous venons de décrire est générique, et nous n’avons
pas, jusqu’a maintenant, choisi de jauge. Dans ce formalisme, le choix de la jauge se fait par le
choix du champ de vecteur de genre temps n,, et du choix d"une hypersurface initiale de genre

espace X

Tini*

La jauge comobile

La jauge comobile, comme son nom l'indique, suit le mouvement d’ensemble de la matiere,
ou d’un certain fluide. Dans notre cas, nous allons suivre le fluide de matiére noire. Pour
construire la jauge comobile, on impose deux conditions sur la foliation précédemment ef-

fectuée.

Premiérement, on va chercher a s’assurer que les hypersurfaces de temps constant >, sont
orthogonales a la quadri-vitesse u,, du fluide considéré, c’est-a-dire associer le champ de vec-
teur n, a la quadri-vitesse du fluide. Il se trouve que cette condition revient a imposer que la

perturbation de vitesse du fluide compense le décalage introduit par B; [9] :

Uy, 1LY, v+ B;,=0 (2.38)

Il est important de noter que cette condition ne peut pas toujours étre remplie. En effet, bien
qu’il soit toujours possible de remplir cette condition pour les modes scalaires v et B, ce n’est
pas le cas concernant la partie vectorielle. Il peut exister des boucles de courant qui ne peuvent

étre supprimées par changement de coordonnées. Mais, comme nous négligeons les modes
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vectoriels, il nous sera toujours possible de remplir la condition (2.38) qui devient alors :

v+ B =0 (2.39)

Deuxiemement, on veut que le filetage corresponde a des lignes d’univers, c’est-a-dire aux
trajectoires d’espace-temps, du fluide considéré, ici la matiére noire. Ainsi, il s’agit de se placer

dans un référentiel ot les perturbations de vitesse du fluide sont nulles :

v =0 (pour les modes scalaires) (2.40)

La jauge comobile est donc obtenue en imposant la condition v = B = 0. Les lignes d"univers
du fluide ne sont, en général, pas des géodésiques, puisque le gradient de pression fait dévier
le fluide de sa trajectoire de chute libre. Mais, dans le cas du fluide de matiere noire, ces lignes

d’univers sont effectivement des géodésiques (car p = 0 pour la matiére noire froide).

Il est intéressant de remarquer que dans cette jauge, la variable §¢ correspond directement a
la perturbation de densité 9, ce qui implique que 1’équation (2.23), s’interprete véritablement

comme "équation de Poisson, qui a la méme forme que dans le cadre newtonien.

En se reportant aux transformations (2.7) et (2.14), on voit que 'on passe d’une jauge quel-

conque a la jauge comobile par une transformation vérifiant :

L'=v e T=v+DB (2.41)

On remarque alors que la jauge n’est pas totalement fixée. En effet, seul L’ est déterminé dans
la jauge comobile, pas L. Il est alors possible d’effectuer des changements de variables indé-
pendants du temps sur les coordonnées spatiales tout en restant dans la jauge comobile, ce qui

revient simplement a reparamétrer les lignes d"univers sans changer la foliation.

Lien avec la jauge synchrone

Nous allons maintenant nous intéresser a une autre jauge, la jauge synchrone, qui va nous
apporter quelques interprétations physiques intuitives et intéressantes concernant la jauge co-

mobile.

La jauge synchrone est définie en imposant :

A=0, B =0 (2.42)
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Ces conditions impliquent que seules les sections spatiales de la métrique (2.2)) sont perturbées
(ce qui explique d’ot1 la jauge tire son nom) :

ds® = a? (t) {—dr® + [yij + hy; + 2E;;] da'da?} (2.43)
ol on a défini hfj = 2C";;+2V,;V;E, qui correspond aux perturbations scalaires restantes de la

métrique, et ol1 on a négligé les perturbations vectorielles. L'exposant S indique qu’on se place

dans la jauge synchrone.

Pour un observateur qui suit les lignes de coordonnées spatiales constantes {z! = cste}, le
temps propre correspond au temps cosmique ¢ tel que dt = adr. De plus, on peut montrer que
les lignes {z' = cste} sont des géodésiques [3]. Il s’agit donc d’un systéme de coordonnées

dans lequel chaque point correspond & un observateur en chute libre.

On passe d"une jauge quelconque a la jauge synchrone en effectuant une transformation véri-
fiant :
L'=T-B e T'+H=-A4 (2.44)

On voit que, de la méme maniere que pour la jauge comobile, cette jauge n’est pas entierement
fixée puisque seul L’ est fixé, pas L. La jauge possede donc une liberté sur la paramétrisation
du filetage. Néanmoins, 7" n’est pas déterminé totalement non plus, puisqu’il subsiste une
liberté sur la valeur de la constante d’intégration de I'équation 7" + H = — A. Il existe donc un

arbitraire lié au choix de l'origine du temps propre de chaque observateur.

Pour construire le systéme de coordonnées de la jauge synchrone, on commence par choisir
une hypersurface initiale de genre espace (le choix est libre d’apres la liberté sur 7T'), on choisit
ensuite un ensemble d’observateurs dont la quadri-vitesse est orthogonale a 1’hypersurface.
Il faut ensuite synchroniser les horloges des observateurs, puis les laisser en chute libre. Les
lignes d’univers de ces observateurs correspondent aux lignes {z' = cste}, et leur horloge

indique la coordonnée temporelle.

On peut alors remarquer que, dans le cas o1 'on suit le fluide de matiére noire, les lignes
d’univers du fluide sont des géodésiques, auquel cas la jauge synchrone et la jauge comobile

sont identiques.

Les équations d’évolution

Puisque la jauge comobile liée au fluide de matiere noire est équivalente a la jauge synchrone,
nous pouvons utiliser les équations d’évolution exprimées dans cette derniere. En effet, le lo-
giciel CAMB que nous utiliserons dans la suite exprime ces équations dans la formalisme de la

jauge synchrone, tout en se plagant dans la jauge comobile.
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Il est d'usage d’introduire les notations suivantes pour les perturbations de métrique scalaires
résiduelles [10] :
RS =6C+2AE, n°=-C et u°=2F (2.45)

Ainsi, on peut réécrire les perturbations scalaires de la métrique comme :

hiy = 505y + (Vi — g7iA) p (2.46)
= =207 + ViVju® (2.47)

Les équations d’évolution sont usuellement exprimées en fonction du couple de variables
(hS > ). Pour cela on va exprimer 1° en fonction de ces deux variables en utilisant la rela-
tion n° = % (—hS + Ap® ) Malheureusement, cette relation ne s’inverse pas facilement dans

'espace réel, il faut donc se placer dans 'espace de Fourier en décomposant les perturbations

selon :
0’ (r, @) =Y 2 (1) e*T (2.48)
k
WS (r, @) = > b (r) €T (2.49)
k
S
i My (T) i—)-f
w’ (1,%) = Z kk:2 et* (2.50)
k
Avec ces décompositions, 775 =-1 (hg + ,ug ) et les perturbations scalaires se réécrivent :
ikz |77 A 1
hfj = /d3@ k [kikjhg (1) +6 (k’ikj — 3’yij> nlg (T):| (2.51)

ot k; = % Dans la suite, dés lors que nous utiliserons les variables 1 et 7°, nous nous pla-
cerons implicitement dans 1’espace de Fourier, et donc nous ne préciserons plus en indice leur
dépendance en k. Les équations d’Einstein écrites dans la jauge synchrone dans l’espace de

Fourier sont alors :

k2n —%Hhs’ = —gmﬂa(’ (2.52)
1
kn® = §ﬁ(ﬁ+ﬁ)V (2.53)
R 4 2HRY — 2k*n° = —3pra’pY (2.54)

RS 605" + 2HRS +12HnY — 2k*n° = —2prd’r (2.55)
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De méme, les équations de conservation (2.27) et (2.28) s’écrivent :
1
pd" = —3H (p6° + pp®) — (p + p) <2h5’ + k:V) (2.56)

2
(p+D)V' = —(p+D)V —4H(p+p)V +hkpp” — Shpr (2.57)

Ce sont ces équations qui seront effectivement résolues par le logiciel CAMB pour obtenir

I’évolution des perturbations. Elles seront également utilisées dans le chapitre

2.2 Le fond diffus cosmologique

Prédit a la fin des années 1940 et détecté en 1964 par Arno Allan Penwias et Robert Woo-
drow Wilson [11], ce qui leur a valu le Prix Nobel en 1978, le fond diffus cosmologique est sans
doute I’observable la mieux mesurée de la cosmologie actuelle, et donc la plus 8 méme de nous
informer sur la nature de notre Univers. Le cadre théorique de 1’étude des perturbations cos-
mologiques développé en [2.1] est particulierement adapté a I'étude des anisotropies du CMB.
En effet, bien qu’il apparaisse au premier abord comme étant un spectre de corps noir parfai-
tement homogene quelle que soit la direction dans laquelle on 1’observe, le CMB présente en

fait des anisotropies de température de I'ordre de 2L ~ 10 [12].

Nous allons commencer par exposer une version simplifiée du calcul des fluctuations de tem-
pérature, qui nous apportera une vision qualitative relativement précise des phénomenes phy-
siques en jeu dans le CMB. La description détaillée en sera faite dans la partie

2.2.1 La formule de Sachs-Wolfe

Les photons du CMB sont les plus anciens a nous parvenir. Ils ont été émis lorsque les élec-
trons et les nucléons, précédemment a 1’état de plasma fortement couplé aux photons, se sont
combinés pour former des atomes (d’hydrogene et d’hélium principalement) peu couplés aux
photons qui peuvent alors se propager jusqu’a nous. Pendant ce temps, la matiere noire conti-
nue a s’effondrer sous l'influence de la gravitation, et a former les surdensités qui constituent
les germes des grandes structures de 1'Univers. Cette phase s’appelle la recombinaison et est
représentée sur la figure

Pour décrire le CMB, on peut commencer par étudier la propagation d"un photon dans un
espace-temps perturbé dont la métrique est donnée par (2.2), avant de s’intéresser a ses in-

teractions avec le fluide de baryons. La trajectoire du photon est une ligne d'univers et sa
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AvanJE la. recombinaison f\préa la recombinaison
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FIGURE 2.4 (gauche) Avant la recombinaison, les baryons (ici des protons) et les électrons sont
a l’état de plasma en forte interaction avec le bain de photons. Le libre parcours moyen de ces
derniers est donc trés faible. (droite) Apreés la recombinaison, les nucléons et les électrons se
sont combinés pour former des atomes neutres, qui ne réagissent que trés peu avec les photons
environnants. Ces derniers peuvent donc se propager et arriver jusqu’a nous.

quadri-impulsion k#, tangente a la trajectoire, vérifie :
guwkl'k” =0 et KV, E" =0 (2.58)

On perturbe £ de maniére générale en introduisant de nouvelles perturbations :

Ly

Bt — 2
a2

(1 + M, e+ (5ei) (2.59)
ol E, est 'énergie du photon, M est la perturbation de la partie temporelle de k#, ¢’ sa direc-

tion spatiale, et det la perturbation de cette derniere.

En premiere approximation, les photons suivent des géodésiques nulles (de genre lumiere). En
pratique cette hypothese n’est pas vérifiée car les photons subissent des interactions, mais est
suffisante pour avoir une description qualitative de la physique du CMB. On peut alors utiliser
I"équation des géodésiques pour décrire 1’évolution de la perturbation d’énergie du photon :

dokY dM | o -
= 6T kMkP S = A - 20,Aél — ZH,eled + 0;Bjelel 2.
I oLy kMK = I 0;Ae 2h”ee + 0;Bje’e (2.60)

Or I'énergie du photon mesurée dans une direction ¢ par un observateur de quadri-vitesse u,,
est donnée par :
E, = —k'u, (2.61)
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On peut alors relier 1'énergie mesurée d’un photon (désignée par un exposant 0) a 1'énergie

qu’avait ce photon lorsqu’il a été émis (désignée par un exposant E) :

E, (;UO,TO,é') T (330,7‘0,5) B (k”uu)o

E,(zF,7F) _ T (aF,7F) (k“u“)E (2.62)

Les points d’émission et d’absorption sont sur la méme ligne de visée caractérisée par la di-
rection €. Ils sont donc reliés par 2 = 20 + (79 — 7F) €, ot 7 est le temps conforme. Cela
revient a évaluer toutes les grandeurs le long de la trajectoire non perturbée. Si 1’on inseére ici
les expressions (2.59) et (2.11)), et en se limitant au premier ordre, on obtient :

T (0.8 a(rP)

T@F ~ oo Lt [M+A—é (v + Bi)]" = [M+ A—¢ (v + By)] "}

_ a (TE) 7 0
= {1+ [M+A—¢€ (vi+Bi)]} (2.63)

ol vy, est le champ de vitesse du fluide de baryons. Nous sommes ici intéressés par 1’étude des

perturbations, nous allons donc décomposer les deux températures selon :
T ($E,TE) =T (TE) (1 + 0O (xE,TE)) et T (xO,TO,é’) =T (7‘0) (1 + 0 (3:0,7‘0,5)) (2.64)

ou T estla température moyenne et O est le contraste de température. On déduit alors de (2.63)

que le contraste de température observé dans la direction € est donné par :

S (1‘0, 79, 5) =0 (:L'E,TE) + [M + A—é (vy + Bi)]OE (2.65)

I faut maintenant évaluer les contributions venant des deux termes du membre de droite de
(2.65). On peut utiliser la loi de Stefan-Boltzmann [13] développée au premier ordre dans les
perturbations pour déterminer le premier :

py=0T* = 0O 17) =4, (a" 1) (2.66)

On peut exprimer une partie du second terme en intégrant (2.60) le long de la trajectoire du

photon :
0
(M9, = —2]A]", +/E <A’ — %h;jeiej + aiBjeiej> ds (2.67)
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II suit, en utilisant la décomposition (2.5), que le contraste de température observé est donné
par:
1 _
C) (560,7_'0, é’) = [457 + A+ e (v + By) (xE, TE)
0
—|—/ [A, — ' —¢€'e (GZGJE’ + @E§ — 8ZBJ + Ezlj)} ds

E
—[A+¢ (v + By)]" (2.68)

Le dernier terme de cette expression dépend du point d’observation et n’est pas mesurable, il
sera donc omis par la suite. Il ne nous reste donc qu’a exprimer le contraste de température
en fonction des variables indépendantes de jauge (2.8) et (2.15) pour obtenir I'équation connue

sous le nom d’équation de Sachs-Wolfe [14] :
1 . _
] (:1:0,7_'0,6’) = {455 +®+ e (V}ﬁ + @z)] (:BE,TE)

0 0 Pp— 0 . -
+/ (@' + ') dr + / e'®ldr — / e'e) Bl dr (2.69)
E E E

Cette expression peut se décomposer en une somme de trois termes :

Ogw = [155 + @] (=¥, 7%) (2.70)

Odop = €' (Vii + ©5)] (2, 7F) 2.71)
0

Orsw = / (@ + V' + '] — e'el Ejj] dr (2.72)
E

Le terme Ogyy, appelé terme de Sachs-Wolfe propre, est évalué a 1’émission des photons. 1l
nous renseigne donc sur le contraste de température déja présent a cette époque, et résume
deux contributions. Premierement, celle du contraste de densité des photons, car les zones
les plus denses sont plus chaudes selon la loi de Stefan-Boltzmann. La deuxieme est celle du
potentiel gravitationnel, car un photon émis dans un puit de potentiel possede un décalage

spectral supplémentaire et est donc plus froid, c’est I'effet Einstein.

Le terme Oy, tient compte de l'effet Doppler qui traduit 'existence d"un décalage spectral dt

a une différence de vitesse entre émetteur et récepteur.

Enfin, le dernier terme © gy, appelé effet Sachs-Wolfe Intégré (ou ISW pour Integrated Sachs-
Wolfe) dépend de I'histoire du photon entre son émission et sa réception. En effet, il s’agit
d’intégrer la dérivée temporelle des potentiels gravitationnels sur la trajectoire des photons
depuis leur émission. Ainsi, tous les phénoménes qui entrainent une variation temporelle des
potentiels gravitationnels vont contribuer a cet effet. Dans notre Univers, ces contributions pro-

viennent principalement de deux sources : les grandes structures traversées par les photons et
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la présence d"une constante cosmologique ou de tout autre ingrédient entrainant une accéléra-
tion de I'expansion de I'univers. Ainsi, on peut d’ores et déja anticiper le fait que cet effet sera

primordial dans I'étude de modéles d’énergie noire au-dela du modele ACDM.

2.2.2 Interaction entre baryons et photons

Afin de pouvoir exploiter pour décrire le contraste de température, on va chercher a
calculer I’évolution de 4, V3, @, U et Eij. Il faut alors décrire 'interaction entre le fluide de ba-
ryons et les photons. Pour simplifier les équations et leurs résolutions, et sachant que, comme
indiqué a la fin de la section 2.1.5 ’évolution des perturbations seront toutes calculées dans

I'espace de Fourier, nous allons nous placer ici dans cet espace.

Le couplage entre les photons et les baryons se fait par la diffusion Thomson représentée sché-

matiquement dans la figure au cours de laquelle va s’opérer un transfert d'impulsion.

/\

v

électron au
repos

-
n
Y AV AV AV AV A AV

photon incident

électron
diffusé

N

FIGURE 2.5 Illustration schématique d"une réaction de diffusion Thomson d’"un photon inci-
dent sur un électron au repos.

Il faut donc prendre en compte ce transfert d’'impulsion, en ajoutant un terme faisant intervenir
la vitesse des photons dans le plasma. Si I'on écrit les deux équations de conservation (2.27)

et (2.28) pour le fluide de baryons dans 1’espace de Fourier, avec ce terme tenant compte de la
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diffusion Thomson, on obtient :

o = K2V, + 39/ (2.73)
/

V)= —HV,— @+ % (V, — V) (2.74)

ott on a défini 7’ = an.or, avec n. la densité d’électrons dans le plasma et o la section efficace
de diffusion Thomson, et R = i’% avec p, la densité d’énergie des baryons et p, celle des
Y

photons.

Pour les photons, nous allons ici adopter une approche en terme de fluide, sachant qu’il faut en
toute rigueur adopter une description cinétique qui sera abordée dans la partie Il s’agit
donc de dire que le fluide de photons vérifie les équations et (2.28). I faut a cela rajouter la
contribution due a la diffusion Thomson (qui fera ici intervenir la vitesse du fluide de baryons).
Nous allons par ailleurs nous autoriser un raffinement supplémentaire dont 1’origine sera claire
lorsque nous adopterons 1’approche cinétique, en ajoutant un terme de pression anisotrope. On

obtient alors les équations suivantes, toujours dans 1’espace de Fourier :

4

o = gkm + 49’ (2.75)
1 1

V=0 =@t ok 7 (V= V) (2.76)

ou on admet que le terme de pression anisotrope des photons 7., est relié a la vitesse de la

k2 _ 8k?
12Ty = T 157

pourra obtenir 1’évolution de certaines des grandeurs intéressantes précédemment citées pour

radiation par V, [15]. En résolvant ces équations dans certains cas particuliers, on

ensuite pouvoir décrire le contraste de température.

I faut noter cependant que ces équations dépendent de k, et en particulier lorsque 1’échelle
est plus grande que le libre parcours moyen des photons, il n'y a pas d’interaction entre ces

derniers et les baryons.

Hypotheése de couplage fort

On commence par s'intéresser aux échelles telles que # < k < 7/, c’est-a-dire grandes devant

le libre parcours moyen des photons. Sous cette hypothese, les deux fluides sont liés par :

4
V,=V, et & — ga,ﬁV' =0 (2.77)
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En utilisant les équations des fluides de baryons et de photons (2.73) a (2.76) ainsi que la condi-
tion (2.77), on obtient alors 1’équation d’évolution du contraste de densité des photons :

R R 1
"4 =0 BP0 =4\ = — k| =4F (9,0 2.78

VJF1+RVJr €50y +1+R 3 (®,9) 278)
ol ¢, est la vitesse du son dans le plasma de baryons et de photons. Il s’agit de 1’équation d’évo-
lution d"un oscillateur forcé amorti. Le contraste de densité oscille du fait des effets opposés
de 'effondrement gravitationnel et de la pression de radiation. La fréquence de ces oscillations

est ws = kcs. La solution générale est donnée par :

1+ B8 = 6, (0)cos br, (7)) + %2 [, 0) + L (0), 0)]sin iy (7))
+ 4\23 /T 1+ R (T*)ﬁ sin [krs (1) — krs (77)] F (77) d7* (2.79)
0

otr 7 est le temps conforme et 7 est 'horizon sonique définit par rs (1) = [ c.d7*.

Ces oscillations correspondent a des ondes sonores qui se propagent a la célérité c,. Comme
Ogw = %6,];[ + @, le terme Sachs-Wolfe va également subir des oscillations au cours du temps.
Leur amplitude décroit comme [1 + R (7)] ~i.De plus, en utilisant ’équation de continuité des
photons (2.75), on observe que :

12

EVA, = Oy — (U + @) (2.80)
Donc si les potentiels gravitationnels sont constants, ce qui est une bonne approximation du-
rant I’ére de matiere (durant laquelle la recombinaison a lieu), le terme %Vv sera en quadrature
de phase avec O gy, avec une amplitude réduite. De plus, comme la direction des baryons est
aléatoire, on peut estimer que le terme Doppler sera donné par 04, ~ % Les termes Sachs-
Wolfe et Doppler sont donc en quadrature de phase, ce qui va avoir pour influence d’atténuer

les oscillations du contraste de température.

Petites échelles

Pour des échelles suffisamment petites, telles que k > 7/, le libre parcours moyen des photons
devient alors du méme ordre de grandeur que la longueur d’onde des perturbations et il faut
aller au-dela de I’hypothese de couplage fort. Dans le cadre d"une analyse qualitative telle que
celle-ci, on peut procéder a quelques approximations. Tout d’abord, comme nous 'avons déja
dit dans la section les jauges sont identiques a cette échelle. Il est donc raisonnable de
négliger leurs différences et de ne plus faire de distinction dans ce cas. De plus, du fait de la

petite taille des échelles en question, le temps caractéristique de leurs oscillations est tres faible
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comparé au temps de Hubble, on peut alors négliger les effets de 1’expansion et considérer R
constant. On admettra enfin que, ces modes étant devenus plus petits que le rayon de Hubble il
y a tres longtemps dans l'ere de radiation, les potentiels gravitationnels ont fortement diminué

et sont devenus négligeables [16]. Les équations d’Euler deviennent alors :

1 1
V)= —Zéy + Ek% — 7' (Vy, = V) (2.81)
!
-
Vy = = (Vo = V) (2.82)

En combinant ces équations, et en utilisant 1’équation de continuité pour la radiation, on ob-

tient I’équation d’évolution du contraste de densité de la radiation :

k2c2 [16 R?
& 2= &, + k*clo, = 2.83
La solution de cette équation est proportionnelle a :
ki2
0 O exp <_k2> exp (Fikrs) (2.84)
D

ol kp est une longueur caractéristique, qui dépend de R mais qui varie tres peu entre R = 0 et
R — oo. Les oscillations sont donc amorties et le spectre subit une décroissance exponentielle
qui va fixer la résolution angulaire maximale des observations. Pour ¢ 2 2200, le spectre est

totalement atténué. Cet effet est appelé I'amortissement Silk [17].

2.2.3 Le spectre de puissance angulaire des anisotropies

L'équation de Sachs-Wolfe (2.69) relie le contraste de température observée aux perturbations

cosmologiques. Comme © (2, 7°

,€) est une variable stochastique, on peut I'étudier en utili-
sant des outils statistiques. L'observable qui va nous intéresser est la fonction de corrélation a
deux points :

C(a)= (0 (2%7°¢) 0 (2°,7%6)) (2.85)

ou «a est I'angle entre les directions €; et €i. L'hypothese d’isotropie statistique de I'Univers
entraine que cette fonction de corrélation ne dépend que de 1’angle relatif entre les directions
€i et é5. On peut alors développer la fonction de corrélation sur une base de polynomes de

Legendre P, [18] suivant :

Cla)=Y" 264; Leup, (cos (@) (2.86)
¢

ol les Cy sont les coefficients de la décomposition. Un multipdle ¢ correspond a une échelle

angulaire T et les Cy mesurent la variance des fluctuations de température a cette échelle.
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Si le contraste de température est un champ gaussien, la fonction de corrélation caractérise

complétement la distribution de température.

0 &) ne dépend que de la direction &

Par ailleurs, comme le contraste de température © (xo, T
(c’est-a-dire qu’on peut l'interpréter comme une projection sur une sphere), on peut le déve-

lopper sur une base d’harmoniques sphériques Yy, [18] :
O (2°,7°,8) = apm («°,7°) Yom (€) (2.87)
Im

ot les ay, sont les coefficients de la décomposition, et sont donc indépendants de €. On a alors

une relation entre les coefficients de ces deux décompositions :

(204 1)Co = (amaj,,) (2.88)

m

Or, les coefficients ay,, peuvent s’exprimer en fonction de © (330, 70, 5). Pour cela, on se place

dans 1'espace de Fourier en effectuant la transformation :

3_’ —
© (mO,TO,é) = / (;;];2 6 (To,k,é'> (2.89)

ik-x0

ou le coefficient e est pris en compte dans © (7, k, €). Les coefficients de la décomposition

en harmoniques sphériques sont alors donnés par :
d°k
(2m)

Ao, (:cO,TO) = /d2€

6 (TO, K, 5) Yy (€) (2.90)

(SIS

Il est donc possible d’exprimer les C; a partir de I’expression du contraste de température tirée
de la formule de Sachs-Wolfe (2.69) écrite dans 1’espace de Fourier.

De méme que précédemment, nous allons traiter séparément les contributions scalaires et ten-

sorielles aux C; du spectre de puissance angulaire.

Modes scalaires
Si on traduit les contributions scalaires de (2.69) dans 1'espace de Fourier, cela nous donne :
CI (TO, k, 5) = [ésw (E) + ikpVy (E)} ethn(r®=") | / (<i>’ + \if’) Fn(™ =) ar (2.91)

ot on a défini ku = k - € et I'exposant (S) indique qu’il s’agit des contributions scalaires.

Chacun des termes de cette expression est une variable aléatoire que 'on peut décomposer
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en une variable dépendant de la direction et une variable ne dépendant que de la norme

de k selon X E,T = X (k,7)x k), ou Y est également une variable aléatoire telle que
g q

<X <E> x* (E)> =60 <E— k?) On a alors :

C1E) (TD,E, 5) - 4w%%é§s> )Yi (k) Yo (&) ( ) (2.92)
o O = Ogw (k) ji (k (70 — 7)) + Vi (k) kiiy (k (7° — 77))
/(qﬂw) (k(+°— 7)) dr (2.93)

avec jy les fonctions de Bessel sphériques [18]. On peut maintenant exprimer les Cy pour les

contributions scalaires en fonction du contraste de température, d’apres (2.88) et (2.90) :

N 2
ol = % / \eg& (k)) k2dk (2.94)

Modes tensoriels

De la méme maniere que pour les modes scalaires, on peut calculer les contributions tenso-
rielles au spectre de puissance angulaire. Le calcul est essentiellement le méme, il faut néan-
moins prendre en compte les deux polarisations des modes tensoriels. Les contributions des

modes tensoriels dans 1’espace de Fourier sont données par :

6 (TO,E, é’) = —/ejeiEgjeik“(TOT)dT (2.95)

Comme Ej;; est de divergences et de trace nulles, on peut le décomposer sur la base per-
pendiculaire a k : (€4, €x). Les deux polarisations sont alors hl, = e’ =+ ie’, si bien que

Y e; = sin (a) e*'?, et E;; se décompose selon :
E;; (E, 7') = ZEA (k,T) E%XA (E) (2.96)
A

avec €y = b h 6% + hhi 0%, et xx (E) satisfait <X/\ (E) X/ (k:’>> 56 (k: k:’) Sav-Ona

alors :

6 (TO,E, 5) Z

ol /EA ]g 7' — 7')) dr (2.98)

4WZ(sm )e22) 60 (k) Vi (F) ¥ (@) xa (F)  297)
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Finalement, les Cy pour les contributions tensorielles sont données par :

1 R 2
o =2 / S |65 k[ w2an (2.99)
A

- (2.100)

Lorsqu’on calcule les contributions scalaires et tensorielles du spectre de puissance angulaire
en température du CMB, on constate que ces derniéres sont négligeables par rapport aux
contributions scalaires (voir figure. Ainsi, de méme que pour les contributions vectorielles,
nous négligerons les contributions tensorielles a partir de maintenant, et nous ne nous intéres-

serons qu’aux modes scalaires.

E I T I. L L] w L e
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i 5 ]
il %
[ [ r
100 y .
e L __.-. " 3
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{4 10 I Modes sealaires - 1"'.*
~——-ndes gravitationnelles (= 1) '
I #I - - - 1. Bk LJL i i ll-l.
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FIGURE 2.6 Comparaison des spectres de puissance angulaire du CMB entre les contributions
des modes scalaires et tensoriels pour un rapport r = 1 entre les spectres primordiaux des
deux modes. La limite actuelle sur ce rapport est » < 0.11 [19].

Les pics acoustiques dans le spectre de puissance

Comme nous l'avions anticipé dans la partie[2.2.2} on peut voir sur la figure[2.6|que les spectres
de puissance angulaires des contributions scalaires et tensorielles aux anisotropies de tempé-
rature présentent des pics qui correspondent au mode fondamental et aux harmoniques des
oscillations acoustiques. A ce titre, ces pics sont appelées pics acoustiques. Nous allons nous
intéresser a la position de ces pics dans le spectre de puissance angulaire, qui peuvent nous en

apprendre plus sur I'Univers primordial.
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En dessous de 1'horizon sonique (ks > 1), les potentiels gravitationnels sont devenus négli-
geables [2]. Ainsi, d’apres (2.70), (2.79) et (2.84), on peut écrire le terme Sachs-Wolfe comme :

) Ca cr . =
Osw = | ————cos (krs) + ———sin (krs) | e *D (2.101)

(1+R)t (1+R)s
ol C4 et Cr sont des constantes d’intégration qui dépendent des conditions initiales. On peut
donc trouver des conditions initiales telles que C4 ou Cr soit nulle, appelées respectivement
conditions initiales adiabatiques ou isocourbures. La position des pics dépend donc de la na-
ture des conditions initiales (adiabatiques ou isocourbures) et on constate que les observations
tendent a privilégier les conditions initiales adiabatiques [20]. Pour ces conditions, au moment
du découplage (c’est-a-dire a 7 = 71,55, out LSS signifie Last Scattering Surface ou surface de

derniere diffusion), le contraste de température est maximum pour :

kprs (Tpss) =pm  avec p €N’ (2.102)

Cette échelle est observée sous un angle 0, = 7/ (da (T1.ss) kp), olt d4 est la distance angulaire
comobile. L'échelle angulaire correspondante est ¢, = m/6,. Finalement, les pics acoustiques

sont situés a des échelles angulaires données par :

mda (Trss)

0 —
P g (trss)

(2.103)

Les positions des pics acoustiques du spectre de puissance angulaire nous renseignent donc sur
I"'Univers primordial a travers la distance angulaire comobile et I'horizon acoustique. A ce titre,
elles permettent de contraindre les modeles cosmologiques en comparant les prédictions des
modeles aux données observationnelles [21]. Il ne s’agit ici que d'un exemple, puisque le CMB

renferme bien plus d’information a travers la forme compléte de son spectre de puissance.

A travers cet exemple, on comprend que le CMB est une observable de premier ordre dans la
cosmologie moderne, du fait du nombre prodigieux d’informations qu’il contient a propos de
l'univers tel qu’il était au moment de la recombinaison, quelques centaines de milliers d’an-
nées apres le Big-Bang, mais également de son évolution depuis 1'époque de la recombinaison

jusqu’a aujourd’hui.

2.2.4 Approche cinétique

L’étude menée précédemment permet de décrire qualitativement les principales propriétés du
spectre de puissance du CMB. Cependant, les photons étant relativistes, on peut montrer qu’ils

évoluent dans un état hors équilibre [22], et 'approximation d"un fluide de photons n’est plus
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valide. Il faut aller au-dela de la description en termes de fluides et adopter une approche ci-
nétique. Ce développement est d’autant plus justifié que c’est I'approche qui est effectivement
utilisée dans les codes de calcul du CMB tels que CAMB.

L'équation de Boltzmann

Pour décrire les propriétés du bain de photons, on introduit la fonction de distribution f (z*, k,,)
qui dépend de la position et de 'impulsion qui est telle que k*k,, = 0. De méme que dans la sec-
tion[2.1.5, on décompose les quadri-vecteurs sur les hypersurfaces {T = cste} et sur le champ
de vecteur N* normal a ces hypersurfaces. Pour une métrique de la forme de (2.2), le champ

de vecteur normal est :

N,=-a(l+A,0) et Nt=a'(1-A -B) (2.104)

On peut alors décomposer I'impulsion des photons k* selon :

E ) 1 . )

kH = f (1 —An'— [Bjnj + 2h]~kn]nk] n’) (2.105)

ot on introduit le champ de vecteur n’ tel que v;;n'n’ = 1. Du fait de l'isotropie et de ’homo-
généité de I'Univers, f peut étre décomposée en une valeur moyenne ne dépendant que de 7

et F, et une perturbation :

[zt k) = f(T, E))+6f (T, CL‘i, Efy,nj) (2.106)

L’évolution de cette fonction de distribution est régie par I'équation de Boltzmann :

L[f]=Clf] (2.107)

oit £ = L est 'opérateur de Liouville et C'[f] est le terme de collision. L'objet de 1'étude qui

va suivre sera d’exprimer cette équation de Boltzmann, trés générale en I'état, en fonction de
variables physiques usuelles telles que la densité d’énergie des photons ou bien leur pression
anisotrope, et de maniere adaptée au cas du plasma de baryons et de photons qui nous inté-

resse présentement, en détaillant le terme de collision correspondant a la diffusion Thomson.
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Quantités macroscopiques et brillance

Il est possible d’exprimer le tenseur énergie-impulsion a partir de la fonction de distribution

selon :

Bk

T = [ ) o B,

= / k'K f (1,2, By, n?) EydE,d*7i (2.108)
o1, dans la derniére étape, on a inclus le facteur (27)* dans f. On peut alors exprimer la densité
d’énergie, la pression et le tenseur de pression anisotrope relatifs aux photons a partir de la

fonction de partition en décomposant selon (2.10) :

py = / (k*u,)?® fE,dE.d*i (2.109)
1
py=3 / Kk L, B, dE,d% (2.110)
1
M = pymh” = / kokP <L5L; -3 LQBLW> fE,dE,d*i (2.111)

ou L, est défini en fonction de la quadrivitesse de I'observateur u,, par L, = g, +u,u,. Dans
la suite, on se place dans la jauge comobile détaillée dans la partie c’est-a-dire que 1'ob-
servateur, qui est comobile avec le fluide de matiére noire, a sa quadri-vitesse u,, orthogonale

aux hypersurfaces {7 = cste}, donc u, || N,, et de plus B* = 0.

Sil’on s’intéresse plus particuliérement aux perturbations, en utilisant la décomposition (2.106)

et le fait que f ne dépend pas de n’, on obtient :

5py = / SfE3dE.d*7 (2.112)

(py +Py) 0" = / n'd f E3dE,d*ii (2.113)
- - N . i .

Y = pynt = / <nw — 3w> §fE3dE,d*ii = / n" s fESdE, dTi (2.114)

On remarque que les quantités macroscopiques exprimées dans (2.112) a (2.114) peuvent s’ex-
primer comme les moments multipolaires de la perturbation d'une méme fonction appelée

brillance et définie par :

1 (T, :Ui,nj) = 47T/f (7’, $i,E,y,nj) E?,dEAY (2.115)
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De méme que pour la fonction de distribution, on décompose la brillance selon I (7, z%,n/) =

I(7)+ 01 (7,2",n7). Dans ce cas, on peut réécrire les perturbations en fonction de I et 61 :

d7n ~ . - d%n i Py i . d?%m
dpy = (Hﬂ , (py+Dy)0v" = /nzélﬂ et pymy = %W? = /n”(SI47r (2.116)
dp~ est donc le monopdle de la perturbation de brillance, (o, + p) v’ son dipdle et pwwfyj son

quadrupole.

On va alors définir un opérateur de Liouville ainsi qu'un terme de collision pour la fonction
de brillance, afin d’obtenir une expression pour 1'équation de Boltzmann qui ne dépend plus

que de cette derniere :

L[] :477/,C[f]E§dE7 = L [I] + L[5]]

C I = 4n / CflE3dE, = C [I] + C[81] (2.117)

Terme de collision

Pour obtenir une expression explicite de I’équation de Boltzmann, on commence par détermi-
ner le terme de collision. De maniére générale, on peut décomposer ce terme selon :
_dfy df-

Clf]= o 4 (2.118)

ot les fonctions f et f_ décrivent respectivement la production et la disparition des photons
dans une région donnée de 1'espace des phases. Elles décrivent I'interaction entre les photons et
le fluide de baryons et d’électrons, c’est-a-dire la diffusion Thomson. Ainsi, dans le référentiel

ol les baryons et les électrons sont au repos, ces deux termes sont donnés par [15] :

. &’ df—
dff—i— _ 7_//f (1 4 inljn;]) Tn et dL = T/f (2119)
7 T

Comme l'intégrale sur I'élément de surface de (1 + 3niin) j) vaut 1, la partie non perturbée

du terme de collision C [ ﬂ est nulle, donc d’apres le lemme de Stewart-Walker, le terme de

collision est invariant de jauge. Les perturbations du terme de collision sont, elles, données

par:

d?ii’

COofl="| [ 61 (ra' Byit) T 8 (' )

. . d2i!
+Z / nisf (r,a', By, i) n;jT: (2.120)
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E,, est 'énergie des photons dans le référentiel ot les baryons et les électrons sont au repos.
Or, pour obtenir la brillance a partir de la fonction de distribution, il faut intégrer sur 1’énergie
des photons E, dans le référentiel de 1'observateur de quadri-vitesse u,. Il faut donc expri-
mer le terme de collision en fonction de E,. Il suffit pour cela d’exploiter la conserva-
tion de I'énergie et d’exprimer 1’énergie des photons dans le référentiel de I'observateur selon
E, = —k,ul, ou u} la quadri-vitesse des baryons dans ce référentiel. Tous calculs faits et apres

intégration sur F,, le terme de collision devient :

d

23 , d

27:[/ o
— I +4IVin;|  (2.121)
47

C 1] —47r/C[5f]E§dE7—T’ [/51

Et finalement, en identifiant les moments multipolaires de la brillance, on peut exprimer le

terme de collision selon :
CloI) =1 [Io — 01 + 41:1/}fm + ili]} (2.122)

ot Iy = &p, est le monopole de la perturbation de brillance et I;; = n%pr;; son quadrupdle (en
utilisant les expressions des moments multipolaires de 7). Si par ailleurs on prend en
compte l'influence de la polarisation, on peut montrer que seul le quadrupodle des modes £ de
polarisation &;; intervient. Le terme de collision est alors légerement modifié et prend la forme
[23]

C6I) = 7' [Io — 81 + AIViin; + (yn'n/] (2.123)

On a ici défini la quantité (;; = %I ij + %&-j.

Nous venons d’exprimer le membre de droite de I’équation de Boltzmann (2.107)) en fonction
de la perturbation de brillance et de ses moments multipdlaires que nous avons reliés aux

variables des usuelles des fluides. Il faut maintenant faire de méme avec le membre de gauche.

Opérateur de Liouville

On commence simplement par développer 'opérateur de Liouville en utilisant la régle de la

chaine : 3 » of dniof
_Of da* Of | dE, n'
LU= or T droa T dr 0E, T o (2124)
L'équation géodésique, L= = —I,,k*k?, appliquée a la partie spatiale de £* nous indique que :
dnic‘)f_ (3)k ijaf

ou (S)I‘fj désigne les symboles de Christoffel associés a la métrique spatiale.
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. dE, B}
Pour ce qui est du terme —*, on peut commencer par le décomposer selon

4B, _ ds dE,

dr  dr ds (2.126)

ou s est I’abscisse curviligne sur la trajectoire du photon. Comme le vecteur £* est tangent a

ds _ (da®\T_ 1
dr  \ ds kO

cette trajectoire :

dE
et d—; = kM'V, B, = KE'EYV 4u, (2.127)
On a utilisé £, = —k*u, dans la derniere étape de la seconde ligne et la propriété selon la-

quelle £#V k¥ = 0. On décompose maintenant la dérivée covariante du champ de vecteur u#

décrivant un flot de matiére de la maniére usuelle :
1
V/LUI/ = o-p,l/ + w}u/ + gg J—;,u/ _U,u,AV (2.128)

o est le tenseur de cisaillement, symétrique, sans trace et orthogonal au champ de vecteur
u!. wy, est le tenseur de vorticité, il est antisymétrique et décrit la rotation du flot de matiere.
La grandeur § = V,u* décrit la déformation isotrope du volume de matiére, c’est-a-dire son
expansion, sa valeur moyenne est donnée par § = 3H. 1, est défini comme en (2.110). Enfin,

A, est le vecteur d’accélération du flot de matiére.

On peut alors montrer en utilisant (2.127) et (2.128) que [24] :

T: =-E, [39 + Ain' + oiin nj] (2.129)

Enfin, comme f ne dépend pas de la position, 2L est d’ordre 1 dans les perturbations. On se

7 Oxt
restreint donc a I’ordre 0 pour 4 = ]Ij—; L’'opérateur de Liouville est alors donné par :
i 1 i iy of ki j Of
Lifl=f+nof— [39 + Ain' + oign ”]} EWE —® Iin RJW (2.130)

Finalement, en intégrant sur 1’énergie, on obtient I’équation de Boltzmann pour la perturbation

de brillance :

ool
onk
=7 [Io — 61 + 4IVy)n; + Gijn'n’] (2.131)

. 1 . 0. o
0I' +n'0;61 + 4 [39 + An' + aijn’n]} I-0 Ffjnln]
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Développement multip6laire, en fonctions harmoniques et spectre de puissance

Comme nous l'avons vu précédemment, les deux membres de I'équation de Boltzmann peuvent
s’exprimer en fonction de la perturbation de la fonction de brillance et de certains de ses mo-
ments. Il semble alors intéressant de décomposer la perturbation de brillance comme la somme

de ses moments multipolaires :

o0

(2¢+1)! ; i
i1 (ot ) = 3 B () B (1)
/=

(20 +1)!
Z Tl T, (2132)
¢

ol on a définit A, = i;...i; et les 74, sont les moments successifs de la perturbation de brillance.
Cette décomposition n’est malheureusement pas unique, a moins que nous n’imposions aux
T4, d’étre symétriques et de trace nulle (ou STF pour Symmetric Trace Free), ce que nous sup-
poserons a partir de maintenant. Avec cette décomposition, les deuxieme et dernier termes de
I'opérateur de Liouville peuvent se combiner pour faire apparaitre des dérivées covariantes,

car 74, ne dépend pas de nt.

On obtient alors une famille infinie d’équations, appelée hiérarchie de Boltzmann pour les

moments de la perturbation de brillance, qui peut étre résumée sous la forme :

, 4 2 j 14 N STF 4 _ 1 8 - 9
IAZ + gel—Ae + V IjAZ — T—i—l [ViZIAZ—1i| + gIAlléf — BjailiZ(sf
4 _ 2
=1 |Z6) — Ta, + gmlag - 15@”-255] (2.133)

ol I'exposant STF indique que 1'on a extrait la partie symétrique sans trace du tenseur entre

crochets.

A partir de ces tenseurs d’ordre ¢, on cherche a extraire la contribution des modes scalaires
(on rappelle que les autres contributions sont négligées dans la suite). Il convient donc de

généraliser a tous les ordres la décomposition SVT effectuée dans la partie 2.1.1F:

STF
} (2.135)

14 4
IAZ = Z I’(L{Z) — Z [Vil...vié_mléz)_mﬂ__i(

m=0 m=0

Notons que les modes scalaires sont ceux pour lesquels m = 0. On choisit de décomposer

chaque multip6le sur une base de fonctions propres du laplacien, @ 4m+ telles que :

Q 4777 - QA777 (2'136)

2. Cette décomposition est générale et d’applique a tout tenseur. Pour le tenseur de pression anisotrope ; :
iy = ViV 70+ [Vims]¥TF 4 ) 577 (2.134)

En extrayant les parties symétriques sans trace, on retrouve la décomposition (2.12).
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L’intérét de ces fonctions réside dans le fait qu’on puisse construire un tenseur d’ordre ¢ symé-

trique de trace nulle selon :

Qe = (E)Z_m (Vi Vi, Q7

STF
T ]

(2.137)

On décompose donc toutes les grandeurs tensorielles qui interviennent dans (2.133) sur la base

des Q%i selon :

(m) = (m=%) Am=+
IA/, = Py Z I QA[,
k4

(m) _ N~ K (mt) gmt

oy =D SO
k, £+

(m) _ m=£) ym=*

= HmHQ
k, £+

a
kot

o™ = 3y g (2.138)
k, £t

La hiérarchie de Boltzmann pour les modes scalaires est alors donnée par [25]

4

k
Ié + — [(g + 1) I@Jrl — 61—571] = T/ |:I0(5? — I@ + 3

2 8 4
T v} + Bg(sz + — 062 —4n'5) — gA(s,}

15
(2.139)
avec h' = (%"), .Onremarque qu’il s’agit d’équations couplées, les modes successifs dépendent
les uns des autres (le mode d’ordre ¢ dépend des modes d’ordre ¢ — 1 et £+ 1). Ainsi, il faudrait
en théorie intégrer simultanément toute la hiérarchie de Boltzmann pour obtenir chaque mode.
En fait, 'existence d"une solution formelle sous forme intégrale [26] permet de se limiter au

calcul d’une dizaine de termes.

Il est alors possible, a partir des solutions de la hiérarchie de Boltzmann, de calculer la contri-
bution des modes scalaires au spectre de puissance en température du CMB :

5) T (20)

o =" 3 > Lenlew)Qa Qi (2.140)

!
(_2)8 (f!) .k

C’est la méthode utilisée par les codes de calcul tels que CAMB pour obtenir les spectres de

puissance du CMB, dont un exemple calculé par CAMB est donné en figure
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FIGURE 2.7 Modes scalaires du spectre de puissance en température du CMB calculé par
CAMB, dans le cadre du modele ACDM et mesures de Planck 2015 [19]. Les parametres du
modele ACDM utilisé sont ceux du meilleur ajustement aux données du CMB, présenté dans

la section m

Dans le but de contraindre le modele du galileon, le fond diffus cosmologique est une sonde de
premiére importance, étant donnée la grande quantité de mesures d’une trés grande précision.
Mais, pour pouvoir comparer prédictions et observations, il faut avoir les prédictions a dispo-
sition. Apres avoir présenté en détail le modele du galileon, le chapitre [3| détaillera comment
calculer les perturbations cosmologiques et les prédictions des modes scalaires du CMB pour

ce modele.
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Ce n’est qu’a la fin du XXe siecle que 'accélération de I'expansion de I'Univers s’est imposée
a nous, comme nous l'avons évoqué au chapitre [I} Ce ftit une grande surprise car le modele
cosmologique qui faisait consensus a I’époque de cette découverte prédisait une expansion de
I"'Univers en décélération. La maniere la plus simple de modifier le modele pour que celui-ci
prédise une expansion de I'Univers accélérée est d’avoir recours a la constante cosmologique
A. L'introduction de cette constante cosmologique, bien que motivée théoriquement par des

arguments de symétrie, pose un grand nombre de problemes. Nous détaillerons les succes et

difficultés de la constante cosmologique dans la section 3.1}

81
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Ainsi, méme si le modéele ACDM n’est actuellement remis en cause par aucune observation, un
effort important a été produit de la part de la communauté des cosmologues pour fournir des
modeles alternatifs au modele ACDM qui s’accorderaient aussi bien, voire mieux, aux mesures
cosmologiques. Ces modeles supposent que la relativité générale n’est qu'une approximation
de la théorie de la gravitation, et vont donc la modifier pour reproduire notamment ’accé-
lération de 1’expansion de I'Univers. L'approche la plus explorée a ce jour pour modifier la
relativité générale est d’'introduire un champ scalaire. Le modele du galileon, que nous allons
étudier dans les chapitres [3] et [4] fait partie de ces classes de modeles de gravité modifiée par
lI'introduction d"un champ scalaire, le champ du galileon. La construction du modéle du gali-
leon sera détaillée dans la section[3.2l Mon travail concernant la modification du code de calcul
CAMB pour I'obtention des principales prédictions de ce modele sera présenté dans les sec-
tions et Il se base sur les méthodes de calcul de J. Neveu et al. [1H3] et Barreira et al.
[4H6].

3.1 Vers un modéle de I’énergie noire

3.1.1 La constante cosmologique
Un peu d’histoire

La question de la constante cosmologique est tres liée a la relativité générale elle-méme. En
effet, la possibilité de l'introduire dans les équations de la théorie est évoquée des 1916 par
Einstein (voir la note en bas de la page 180 dans [7]). En effet, aprés avoir tatonné plusieurs
années pour trouver la bonne forme pour les équations de la relativité générale, Einstein s’est
reposé sur un principe de symétrie pour obtenir les équations aujourd’hui connues sous le
nom d’équations d’Einstein. Cette symétrie est ce qu’Einstein appelait le principe de cova-
riance générale, que 1'on appelle invariance par difféomorphisme dans les développements
récents. Elle consiste a dire que les systémes de coordonnées utilisés, et par extension les géo-
métries correspondantes, ne sont qu'un artifice mathématique de la théorie mais n’ont pas de
réalité physique. Ainsi, il s’agit d’'imposer que les équations de la gravité soient invariantes par
tout changement de coordonnées z# — z't' = z# + £, quel que soit le champ de vecteur &+.
Cette symétrie est a 1'origine de 'invariance de jauge que nous avons mise en évidence dans
le chapitre P2} 11 se trouve que les deux seuls tenseurs qui vérifient cette symétrie et qui sont
construits a partir de la métrique sont le tenseur d’Einstein (G, = Ry, — 3Rg,.) et le tenseur

ol apparait la constante cosmologique (Ag,. ).

Ainsi, la forme des équations gouvernant la relativité générale est totalement contrainte par

un principe de symétrie. Cette approche tres prisée par les physiciens, qui en ont fait 1'un
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des principes fondateurs du modele standard de la physique des particules, aurait pu faire
les heures de gloire de la constante cosmologique. Malheureusement, son histoire chaotique
en a plutot fait un objet de controverse. En effet, la premiere réaction d’Einstein vis a vis de la
constante cosmologique fut de la négliger, ses effets n’ayant pas encore été observés a I'époque.
Seulement, peu apres avoir publié les fondations de la théorie de la relativité générale sans
constante cosmologique, Einstein s’est rendu compte que cette théorie, ne pouvait s’accorder

avec ’hypothese d’un Univers statique qui faisait consensus a 1'époque.

On peut s’en rendre compte en prenant le cas d’un univers homogene et composé uniquement
de matiere. Comme nous l’avons vu dans le chapitre([T} celui-ci doit vérifier les équations (1.23)
et (1.24) qui s’écrivent alors sous la forme :

da\*® & 9 K PO
d*a K K pQ,
2z = gaPm (14 3wy,) = 5 (3.2)

ot p, est la densité d’énergie de la matiere aujourd’hui et K la courbure. On voit alors qu’il
n’est pas possible d’obtenir un facteur d’échelle constant sauf en imposant une densité d’éner-

gie de la matiere nulle, c’est-a-dire un univers complétement vide.

Pour rétablir 'accord du modéle avec I’hypothése d’un univers statique, Einstein a alors dé-
cidé, dans ses travaux de cosmologie relativiste de 1917 [8]], de réintroduire la constante cos-
mologique dans les équations. Les équations (3.1)) et (3.2) deviennent :

da\? K pQ, A,

) =2 2 .
<dt> 3 a +3a (3.3)
d? O A
da _ nph A 54

Cet univers a alors une courbure positive, donc une géométrie sphérique, et il peut étre sta-
tique, c’est-a-dire que % = 0 et a = 1, si la valeur de la constante cosmologique est précisé-
ment :

Au-dela du fait qu'Einstein avait alors imposé a la constante cosmologique une valeur exacte-
ment choisie pour compenser 1’effet de la matiere, ce qui n’est pas tres naturel pour un para-
metre qui peut a priori prendre n’importe quelle valeur, I'équilibre ainsi obtenu entre matiere
et constante cosmologique est instable. Une infime variation du facteur d’échelle autour de cet

équilibre aurait entrainé une phase d’expansion ou de contraction.

Einstein appellera plus tard cette réintroduction de la constante cosmologique la "plus grande

erreur de sa carriere". Il ne faudra pas attendre plus longtemps que 1929 pour qu’Edwin
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Hubble découvre I’'expansion de 1'Univers [9], et fasse peu a peu oublier la constante cosmolo-

gique.

L'accélération de I’expansion de 1’Univers

Durant la suite du XXe siecle, bien que la constante cosmologique puisse théoriquement étre

non-nulle sil’on se fie a I'invariance par difféomorphisme, elle était toujours supposée nulle.

C’est en 1998 que la situation de la constante cosmologique va radicalement changer. En effet,
I’équipe du Supernova Cosmology Project [10] menée par Saul Perlmutter et la High-z Super-
nova Search Team [11] menée par Brian Schmidt et Adam Riess ont découvert que I'Univers

était entré dans une phase d’expansion accélérée a partir du redshift z ~ 0.5.

Or, si l'on utilise la seconde équation de Friedmann en 'absence de constante cosmologique

(3.2), I'accélération de I'expansion de 1'Univers vérifie :

- =T (3.6)
a

Ainsi, dans le cas d'un Univers ol la matiere domine, 'expansion est forcément décélérée.
L’idée d'un Univers composé majoritairement de matiére qui prévalait a 'époque devait donc
étre corrigée. Si maintenant on considére un univers possédant une constante cosmologique

non-nulle, ’accélération de 1’expansion y est donnée par (3.4) et peut donc étre positive.

Les deux équipes ont alors constaté que, contrairement aux modeles d'univers constitués uni-
quement de matiere, un modele d"univers contenant de la matiere et une constante cosmolo-

gique pouvait s’accorder aux observations [10, 11].

La constante cosmologique aujourd’hui

La constante cosmologique a ainsi été remise au gotit du jour et fait maintenant partie inté-
grante du modele de concordance de la cosmologie, le modele ACDM, auquel elle donne une

partie de son nom. Dans ce modele, la constante cosmologique constitue 1'ingrédient dominant
_A
3H2
Q% = 0.692 £ 0.012 [12]. Ce qui rend la constante cosmologique si séduisante, outre le fait

de I'Univers, et sa densité d’énergie est donnée par QO = dont la mesure récente donne
qu’elle soit bien motivée théoriquement, réside dans la simplicité du modele car ’accélération
de I'expansion de I'Univers s’explique par un unique parametre : la constante cosmologique
elle-méme. Malheureusement, elle introduit des problemes théoriques sérieux qui viennent

assombrir le tableau.
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Le principal probleme théorique nous vient, de maniere assez surprenante, de la Théorie Quan-
tique des Champs (QFT pour Quantum Field Theory). En effet, la QFT prédit 1'existence d"une
densité d’énergie du vide, qui a la particularité de se comporter comme une constante cosmo-
logique. On peut donc dire que la QFT prédit I'existence d"une constante cosmologique, ce qui

parait prometteur. Le tenseur énergie-impulsion associé au vide quantique est donné par [13] :

T, = (3.7)

Premierement, on constate qu’effectivement p, = —p,. Deuxiémement, il est possible d’estimer
grossierement la densité d’énergie du vide quantique comme la somme des énergies de point

zéro d’oscillateurs harmoniques :

1 [ 4rk2dk
/ T k2 + m2 (3.8)
0

Pv = § (27T)3

A priori, il faut intégrer sur tous les modes k de 0 a +oo, ce qui fait diverger 1'intégrale (3.8).
Cependant, on sait que la QFT n’est valable au mieux jusqu’a 1’échelle de Planck Mp, on peut

alors introduire une coupure en impulsion et n'intégrer que de 0 a Mp.

Sil'on suppose que m < Mp, ce qui est vérifié pour toutes les particules du modele standard
4
de la physique des particules, on obtient p, ~ f\g—ﬂ%. La premiere équation de Friedmann nous

indique que 1’énergie du vide peut s’identifier a une constante cosmologique provenant de la

QFT selon :
Lip+py) A py  M?
H2:77+— = AQFT:7: P (3.9)
3 M 3 M2 1672

Malheureusement, cette estimation n’est pas en accord avec la valeur mesurée A, de la
constante cosmologique puisque Agrr =~ 10'2°A,,., (certains parlent de la pire prédiction

théorique de I'histoire de la physique [14])!

De maniere un peu moins grossiere et brutale, un modele en QFT avec une coupure M a haute
énergie peut s’interpréter comme une théorie effective qui ne serait valide qu’a des échelles
d’énergie trés inférieures a M et obtenue en extrayant les contributions des modes de haute
énergie. Cette procédure introduit une renormalisation des parameétres physiques, que nous
avons déja évoquée dans la section[I.2.4] et qui est due aux corrections apportées par 'extrac-

tion des contributions de ces modes de haute énergie. On applique cette procédure a I’action
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qui décrit le mieux notre compréhension actuelle de la nature :

Mg [
S16.9)= Ssu (6.9 + *5F [ d'v=5(Rlg)+ 2An0) 3.10)

ol ¢ prend en compte tous les champs de matiére connus (fermions, champs de jauge et champ
de Higgs), Ssas est I'action du modele standard de la physique des particules et Arg est la
constante cosmologique qui provient de la relativité générale avant renormalisation et que

I'on appellera donc parametre nu.

On peut alors montrer que dans ce cadre, Ssys va introduire, du fait de la renormalisation, un
terme de la forme [ d*z\/—gA (M) [15], ot A (M) = O (M*). Ainsi, la constante cosmologique

est renormalisée suivant :

MEARG — MEApG + A (M) = M3Agrr (3.11)

Agrr tient donc compte du parameétre nu et de l'effet dti a la renormalisation. Si la coupure
se fait a la masse de Planck, on retrouve le résultat a moins que la constante M3Agc
ne soit telle qu’elle élimine quasi-exactement A (1), ce qui est conceptuellement difficilement
acceptable. Mais nous ne sommes pas obligés de supposer que la théorie actuelle est valide
jusqu’a la masse de Planck. Sil’on suppose qu’elle est valide jusqu’a une échelle M ~ 100GeV
bien testée exprimentalement au LHC par exemple, on a toujours un désaccord de 'ordre de
Agrr ~ 107 Agpes.

Ce désaccord extréme entre la valeur mesurée de la constante cosmologique et la valeur calcu-
lée peut provenir de deux origines. Soit le calcul précédent est faux, et il faut trouver une autre
méthode pour calculer la valeur de la constante cosmologique, ou bien c’est ’existence-méme
de la constante cosmologique qui est a repenser. Si la premiéere approche est tout a fait 1égitime
et féconde, nous allons ici nous concentrer sur la seconde. Un certain nombre de théories al-
ternatives, dites de gravité modifiée, ne faisant pas appel a la constante cosmologique ont été

imaginées pour résoudre les problemes théoriques qu’elle pose.

3.1.2 A larecherche d’une autre approche

Il existe plusieurs maniéres de modifier la loi décrivant I'interaction gravitationnelle. Les plus
populaires se rangent en trois catégories.

La premiere regroupe les modeles dans lesquelles on rajoute de maniere ad hoc des champs
supplémentaires qui peuvent étre scalaires, vectoriels ou tensoriels. La plupart des modeles
sont basés sur 'introduction d"un unique champ scalaire supplémentaire. Il s’agit par exemple

des modeles de quintessence [16] ou des modeéles de gravité f (R) [17].
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Les modéles au sein de la deuxiéme catégorie sont des théories a dimensions supplémentaires,
et supposent I’existence de plus de trois dimensions spatiales. Le modele DGP [18] en est un
exemple.

Enfin, une derniere approche possible consiste a supposer que l'invariance par difféomor-
phisme que nous avons introduit dans la section est brisée. On citera par exemple le

modele de gravité massive [19,20] ou encore les modeles de gravité bimétrique [21-23].

Face a la grande diversité des modeles de gravité modifiée, il existe des criteres théoriques
pour tester leur pertinence. Ainsi, chacun de ces modeles doit vérifier au moins deux criteres.
Premierement, les modéles doivent étre cohérents avec les principes fondamentaux de la phy-
sique. En particulier, ils ne doivent pas présenter de problemes de fantdme d’Ostrogradski
ou d’instabilité de Laplace. Les fantdmes d’Ostrogradski sont des degrés de liberté d’énergie
négative. Ils apparaissent lorsque le lagrangien du modéle dépend des dérivées d'un champ
d’ordre supérieur ou égal a deux. D’apres le théoreme d’Ostrogradski [24], dans ce cas 1"'Hamil-
tonien n’est pas minoré par 0, et il est possible de créer des particules a partir du vide tout en
vérifiant la conservation de 1’énergie. Le vide est alors instable, ce qui n’est pas physiquement
acceptable. Les instabilités de Laplace interviennent lorsque 1'on effectue un développement
perturbatif du lagrangien. Il s’agit de dire qu'une petite perturbation du champ ne doit pas
croitre exponentiellement.

Deuxiemement, la relativité générale ayant été tres bien testée dans le systeme solaire [25], les
modeles de gravité modifiée doivent reproduire ces résultats. Ce deuxieme point est tres dé-
licat car les modeles de gravité modifiée introduisent un effet que 'on peut assimiler a une
"cinquieme force", qui a priori modifie fortement la dynamique du systeme solaire. Or, cette
cinquiéme force constitue précisément ce qui va permettre aux modeles de prédire une ac-
célération de 1’expansion de I'Univers. Il faut donc conserver ce comportement aux échelles
cosmologiques, mais atténuer suffisamment cet effet a 1’échelle du systéme solaire. Pour arri-
ver a concilier ces deux comportements qui semblent opposés, il faut que le modele présente

un mécanisme d""écrantage” de la cinquieme force pres des corps massifs.

Nous allons illustrer toutes ces considérations abstraites dans la section suivante, en présentant
la construction d’un modele de gravité modifié a I'interface entre les modeles a champ scalaire,
les modeles a dimensions supplémentaires et les modéles de gravité massive : le modéle du

galileon.

3.2 Principe de construction du modele du galileon

Le modele du galileon, proposé en 2009 par Alberto Nicolis, Ricardo Rattazzi et Enrico Trin-
cherini [26], est un modéle de gravité modifiée a champ scalaire sans constante cosmologique

qui s’appuie sur les atouts de modeles antérieurs tels que le modele DGP (voir la section 3.2.3).
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Bien que construit de maniere indépendante, I’étude de ce modéle aura permis de redécouvrir
les modeles plus riches développés par Gregory Walter Horndeski en 1974 [27] dont il est un
cas particulier. Sa construction se rapproche de celle du modele standard, c’est-a-dire basée sur

un principe de symétrie, ce qui en fait un modéle aussi élégant que pertinent.

3.2.1 Développement du modele du galileon
La symétrie galiléenne

L’idée originale des auteurs est de considérer un modele avec un champ scalaire = dont le
lagrangien et les équations du mouvement sont invariants sous une transformation galiléenne
(d’ot1 le modele tire son nom) :

T — T+ c+ byt (3.12)

ol c est une constante et b, est un vecteur. Le choix de cette symétrie vient du fait que plusieurs
autres modéles exhibent cette symétrie dans leurs équations (des exemples seront donnés dans
la section [3.2.3). Par ailleurs, il a historiquement été imposé que 1'équation du mouvement de
m et les équations d’Einstein soient au plus du second, ordre, pour éviter les problemes de fan-
tomes d’Ostrogradski. Cette condition combinée a I'invariance des équations du mouvement
sous une transformation galiléenne implique que I'équation du mouvement du champ 7 est

une fonction de ses dérivées secondes uniquement :

55% = F(0,0,m) =0 (3.13)
Notons, cependant, qu’il a été découvert apres la construction du modele du galileon qu’il est,
en fait, possible de développer des théories a champs scalaire dont les équations du mouve-
ments sont d’ordre supérieur, mais qui ne possedent pas de degré de liberté fantome. En effet,
une classe de tels modéles, qui étendent donc les modeles Horndeski a des modeles compor-
tant des équations du mouvement d’ordre supérieur a deux, a d’abord été exhibée [28-H30].
Puis, il a été démontré dans [31) 32] que les modeéles sans fantomes qui présentent des équa-
tions du mouvement d’ordre supérieur a deux doivent avoir un lagrangien dégénéré (ce qui
se traduit par une relation sur les coefficients des termes d’ordre supérieur). Cette découverte
a alors permis de développer les modeles DHOST (Degenerate Higher-Order Scalar-Tensor),
qui généralisent les extensions des modeles Horndeski précédentes (la classification a été faite
jusqu’a 'ordre cubique a ce jour [33]). Ainsi, méme si des termes qui aboutissent a des équa-
tions du mouvement d’ordre trois ou plus sont théoriquement viables, on ne les considére pas

dans le cadre du modele du galileon.
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L’intérét de telles conditions pour le modele du galileon est que dans un espace-temps a quatre
dimensions, cinq termes seulement peuvent rentrer dans le lagrangien. Le plus simple est le
terme dit de "tadpole" : £; = =. Il est invariant par transformation galiléenne a une dérivée

totale pres qui disparait lorsque 1'on considere la variation de 'action :

0Ly =Ly[m+c+byat] — Ly [n] =c+ byt =0, [Zm” + bﬁfﬂc“x”} (3.14)

Le second terme est un terme cinétique : £, = 0,70 . Sa variation par une transformation

galiléenne est également une dérivée totale :

1
Lo = 2b, 0 + bybt = B, [2b”7r + 4b,tb“a:”} (3.15)

Il existe trois autres termes possibles plus compliqués explicités plus loin. Le lagrangien du

galileon s’écrit alors :

5
1 C;
Ln=3 }_1: iy L (3.16)

Les ¢; sont des coefficients sans dimension qui constituent les parametres du modele et
M3 =M pHg, de telle sorte que M ait la dimension d'une masse et 7 la dimension d'une

énergie. Les £; sont :

L= (3.17)
Ly = Oymdis (3.18)
L = O,md"rOn (3.19)
L= [(Dw)2 (8,w0"7) — 2 (On) (8,0 0,m) — (8,0, 70"0" ) (9,m0 )

+2 (9,7 0"0" 70, )] (3.20)

L5 = [(Dw)3 (8,70t ) — 3 (On)? (8,7 nd,m) — 3 (Or) (9,0, wd*" 1) (8,7 )
+6 (Or) (0, m0" 0" 10,0, 10 ) + 2 (0,,0" 10, 0°10,0" 1) <8>\778A7r>
+3(9,0,m0"0"7) (8,709 mON ) — 6 (0,70 0" 70, 0,70 O mOs7 ) | (3.21)

L’écriture covariante

Le développement précédent, tiré de l'article original [26], présente la construction du modéle
dans un univers plat doté de la métrique de Minkowski. Cependant, pour que le modele du
galileon constitue une théorie de la gravité, il doit étre invariant par changement de référen-
tiel, c’est-a-dire étre covariant. L'écriture covariante nous permettra notamment d’étudier le

modele du galileon dans le cadre de la cosmologie, c’est-a-dire dans la métrique FLRW.
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Pour rendre le modéle covariant, la procédure est tres simple au premier abord. En effet, il
suffit, a priori, de remplacer les dérivées partielles intervenant dans les équations a
par des dérivées covariantes. Il faut néanmoins vérifier que cette "covariantisation" conserve
les bonnes propriétés du modéle. Le point le plus important est d’éviter tout probleme de

fantome, il faut donc s’assurer que les équations du mouvement soient au plus d’ordre deux.

Le lagrangien £; est identique pour un univers plat ou non, et on sait déja que les équations
du mouvement correspondantes sont de degré inférieur a deux. L'équation du mouvement du
champ du galileon correspondante est tout simplement % =1, ce qui a le méme effet qu'une
constante cosmologique. Sil’on conserve ce terme, le modele ACDM est inclus dans le modele
du galileon, ce qui rend leur comparaison délicate. Ainsi, ce terme sera omis pour le modele
du galileon en imposant ¢; = 0 dans toute la suite . Le modéle du galileon constitue, dans ce

cas, une véritable alternative au modeéle ACDM.

Le lagrangien £ sous sa forme covariante est donné par :

Ly =V, Vit =g, V'V’ (3.22)

L’équation du mouvement et le tenseur énergie-impulsion correspondants sont bien d’ordre

inférieur a deux et sont donnés par :

0Ls = —200r (3.23)
o
0L
T,w/ = _QW + g;wﬁQ
= =2V, V1 + 9V ,mVPT (3.24)

De méme, 1’équation du mouvement et le tenseur énergie-impulsion correspondants a

L3 =V, nVFrOr contiennent bien des dérivées d’ordre inférieur a 2 :

5
g — 9 [(DW)Q — V.V, aVAV T+ vaﬂR’“’]

Ty = 2V, 7V, 707 + g, Var V> (VPrV 1)
—V,71V, (v wv%r) — V1Y, (vmv*w) (3.25)

ol 'on a introduit le tenseur de Ricci R tel que [V, 0] = R¥'V,,.

Malheureusement, si 1’on effectue ces mémes vérifications pour L4 et L5, ce que nous ne fe-
rons pas ici car ce serait trop long (voir [34] pour le développement complet), on observe que
I’équation du mouvement du champ du galileon et le tenseur énergie-impulsion contiennent
des dérivées du champ du galileon et de la métrique d’ordre supérieur a deux. Il a été montré

[34] que I'on peut éliminer les termes d’ordre supérieur, de maniére a respecter les principes de
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construction du modele, en ajoutant une combinaison unique de termes de couplage entre le
champ du galileon et la métrique. Les lagrangiens obtenus suite a ces ajouts et aprées quelques

simplifications (intégration par parties, commutations et extraction de dérivées totales) sont :

1
Ly =V, 7Vl {2 (Or)? = 2(V, V7V, Vr) — 5 (VurVi'm) R (3.26)

R v [(DW)S — 3(0n) (V,V,7V, V)
+2(V, VY7V, VPrV,Vir) — 6 (V, VIV 1G,, Vo)) (3.27)

avec G, le tenseur d’Einstein. Le couplage entre le galileon et la métrique se fait par le terme
(VurVHT) R de Ly et le terme V,7V#VY71G,, VP de Ls. Avec ces lagrangiens, les équations
du mouvement font cependant intervenir des dérivées d’ordre un de , ce qui brise la symé-
trie galiléenne du modeéle, mais reste un moindre mal pour éviter les probléemes de fantomes.

L’action du galileon covariant s’écrit alors :

2
S16.9)= Ssm (6.9 4~ [ d'ov=g(Rlg) - £2) 3.29)

ol L est défini par (3.16) avec les lagrangiens covariants présentés ci-dessus.

Le couplage a la matiere

I est important de noter que la dynamique des champs de matiere du modele standard dépend
également du champ du galileon. En effet, les champs de matiere sont sensibles a une métrique
effective g, qui dépend de la vraie métrique g,,,, donc de la géométrie de I'espace-temps, et
du champ scalaire ainsi que de ses dérivées [35]. Si I'on suppose que la métrique effective doit
respecter la causalité, le principe d’équivalence faible et ne pas dépendre des dérivées secondes

du champ scalaireﬂ alors on peut montrer qu’elle est de la forme [36] :

Guw = A1, X) g + B(m, X))V, 7V, 7 (3.29)
ou X est le terme canonique pour un champ scalaire X = — (V;r 2

Si A (7) = ¢™MP et B = 0, cas d’une transformation dite conforme et tres étudiée dans le cadre
d’autres modeles de gravité modifiée a champ scalaire, alors le développement du lagrangien
introduit un nouveau terme de couplage conforme o w7},

Si A =0et B =1, cas d'une transformation disformelle, alors le développement du lagrangien

introduit un nouveau terme de couplage disformel de la forme o< V,, 7V, 7T,

1. Dans [36], les termes possédant des dérivées secondes et plus du champ scalaire ont été exclus, car ils étaient
alors supposés introduire des fantdmes. Nous savons aujourd’hui que ce n’est pas forcément le cas, le modeéle du
galileon en étant un exemple flagrant. Il est alors possible que la métrique puisse étre étendue en ajoutant
des termes d’ordre supérieur. Cependant, de telles extensions n’ont pas encore été développées, on ne considerera
donc dans cette these que les métriques effectives de la forme ci-dessus.
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En gardant toute la généralité du modele, on peut donc ajouter ces termes de couplage a 1'ac-
tion du galileon, ce qui revient a extraire l'interaction avec le champ du galileon de Sgy. De
plus, ces termes d’interaction entre le champ du galileon et les champs de matiere apparaissent
naturellement dans les développements plus généraux qui redonnent le modéle du galileon
(voir section [3.2.3), ce qui apporte une justification théorique supplémentaire a leur introduc-

tion. L’action devient alors :

2 C C,
4 M 0 G v
Sg [¢ N d gl =PR_pr O w_ "G T )
£ (9,9, 7] SM[¢,9]+/ Ty g( 5 - L, 3VM7TV T ) (3.30)

Les termes de couplage directs des champs de matiere et du champ du galileon impliquent
que la matiére va interagir différemment avec la gravité selon sa nature, ce qui conduit a la
non-conservation du tenseur énergie-impulsion de la matiere. Il est heureusement possible de
transformer cette action pour 1’écrire sous une forme dans laquelle il n'y a pas de couplage
direct entre les champs de matiere et le champ du galileon. Pour cela, on effectue une trans-
formation astucieuse de la métrique, de la forme H Suite a ce changement de référentiel,

I’action s’écrit :

2 ~ ~
Ss16,§, 7] = Ssar [6,3) + / day/5 (120" ) Meg g Mp Gy ave| 331
Mp 2 M3

Il n’y a alors plus de couplage direct entre la matiere et le champ du galileon, leur interaction
s’effectue par l'intermédiaire de la gravité. On dit alors que le couplage est minimal entre
la matiere et la gravité. Cette transformation qui restore le principe d’équivalence faible et la
conservation du tenseur énergie-impulsion de la matiere a toutefois un prix, puisqu’il introduit
un couplage supplémentaire entre la métrique et 7. Ce prix est néanmoins faible dans le cas du
modele du galileon covariant qui nécessite déja I'introduction d"un couplage entre le galileon

et la métrique dans £, et Ls.

Les deux actions et représentent la méme physique, mais leur usage est plus ou
moins pertinent selon la situation a 1’étude. L'action pour laquelle le scalaire de Ricci
n’est pas couplé a 7 est écrite dans le référentiel d’Einstein, et est intéressante si l’on s’intéresse
a la dynamique de la gravité qui vérifie les équations d’Einstein. L’action pour laquelle
la matiére n’est pas couplée directement a 7 est écrite dans le référentiel de Jordan, et est in-
téressante si I’on s’intéresse a la dynamique de la matiere qui a alors un mouvement de chute
libre et suit donc les géodésiques. Dans cette étude, a 1’exception de la section suivante ou
'on explicite I'effet de la cinquieme force, nous nous placerons toujours dans le référentiel de

Jordan.

2. 1l faut s’assurer néanmoins que la transformation conserve les propriétés du modele, c’est-a-dire qu'un mo-
dele de galileon transformé reste un modele de galileon. Il a été montré dans [37] que les théories DHOST sont
stables par une transformation de la forme . Cependant, ce n’est également le cas des théories Horndeski, et
donc en particulier du modele du galileon, que lorsque A (7, X) = A () et B (7, X) = B (m) [38].
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3.2.2 L’effet Vainshtein
La cinquiéme force

Comme nous l’avions évoqué a la fin de la section[3.1.2} le modele du galileon introduit un effet
que l'on peut interpréter comme une "cinquiéme force". Un bon moyen de se rendre compte
de cet effet est de considérer un espace-temps plat (les dérivées covariantes se réduisent alors
a des dérivées partielles) et statique dans lequel est placé un objet massif ponctuel, la terre ou

une étoile par exemple, de masse M,. L'action du galileon est, dans ce cas, donnée par :

Sr = / d'zy/~g (-zw - ]\%ﬁg - M;%3 aﬂaﬂTW> (3.32)
ot l’on s’est placés dans le référentiel d’Einstein dans lequel ’émergence de la cinquieéme force
ainsi que ses caractéristiques, qui concernent la dynamique de la gravité elle-méme, appa-
raissent plus clairement. Insistons tout de méme sur le fait que les référentiels d’Einstein et de
Jordan sont équivalents et que les calculs présentés dans la suite de cette section pourraient
étre effectués dans ce dernier. La dynamique du galileon est dictée par son équation du mou-
vement :

0L; co

_ TH

Ly 1 25: ¢ 26, O T (5.33)
-—— = — e = - m .
S 24 M3U=2) o Mp " MpM? pATY
Si I’'on veut que le modéle du galileon soit un bon modele pour la cosmologie, il faut qu’en
I'absence de matiere on retrouve la métrique FLRW avec une expansion accélérée, c’est-a-dire
un espace de de Sitter [39]. Il a été montré dans 1’article original introduisant le modele [26]
qu’une solution pour 7 vérifiant ces conditions existe et est donnée par :
Mp

M,
Tas (z) = —HH%,@“ et 9,0,mqs = —4—0§H2nw (3.34)

avec 1), la métrique de Minkowski. Pour le cas qui nous intéresse ici, nous sommes en présence
d'un objet massif, le champ du galileon peut alors s’écrire comme 7 — 745 + 7, ot ™ désigne
maintenant la contribution au champ du galileon provenant de I’objet massif, considéré comme
une contribution additionnelle a la solution cosmologique 745. Cela va avoir pour conséquence
de modifier les coefficients qui interviennent dans 1’équation du mouvement du galileon ¢; —
d; [40], avec :

2 3
da 1 —3%EH? %(]VCITP) H* -3 (%) H° C2
2
d _qMp 72 Mp 4 €3
s | _ 1 3 H 3( cf) H M3 (3.35)

0
da 0 0 1 —2Me 2 g
0 o0 0 1 A
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Comme I'objet massif est statique, ponctuel et non-relativiste, on peut négliger sa pression par

rapport a sa densité d’énergie de masse. Son tenseur énergie-impulsion est alors donné par :

MS(r) 0 0 0
0 00 0

T, (r) = C 000 (3.36)
0 00 0

Ainsi, pour une solution a symétrie sphérique et statique, 7 (¢, x,y,2) = « (r). L'équation du
mouvement de 7 s’en trouve grandement simplifiée et est donnée, tous calculs faits apres une

premiere intégration sur r, par :

1dm 1dmr\? 1dmr\® M, 1
do (= 25) 42ds (“ 25} 4ody (=5} — i 3.37
2(rdr>+ 3(rdr> + 4<rdr> COMP47T7”3 (3.37)

Il est intéressant de noter que dans le cas d'un espace-temps plat et statique dans lequel est
placé un objet massif ponctuel, le lagrangien L5 et le terme de couplage disformel n’inter-

viennent pas. Ce n’est pas le cas en général.
Sids = d4 = 0, on se retrouve dans le régime linéaire, et 1'équation précédente se réécrit :

dm Co M*
—_— = — 3.38
dr Mp 47T7‘2d2 ( )

Comme 7 a la dimension d’une énergie, on peut interpréter sa variation en fonction du rayon

comme une cinquieme force F;; = Mip fli—: telle que :

F7r o

= 3.39
Fy  4nds ( )

ou Fy est la force de gravitation newtonienne. Dans le cadre général, ot1 d3 # 0 ou dy # 0, les
non-linéarités deviennent importantes et on écrit :
dm co M, F, co

“on_ = t T —
dr Mp 47Tr2dzg(r) ¢ Fy 47rdgg

(r) (3.40)

Le mécanisme d’écrantage

Nous venons de voir que le champ du galileon introduit une cinquiéme force qui va venir
perturber la dynamique des corps dans un champ de gravité. En effet, si d3 = dy = 0, c’est-
a-dire si g (r) = 1, et si ¢y ~ da ~ 1, alors la cinquiéme force engendrée par le galileon est du

méme ordre de grandeur que la force d’attraction gravitationnelle newtonienne.



Chapitre 3 Le modéle du galileon 95

Dans le cas général, on introduit les longueurs caractéristiques suivantes :

Co M*dg
R = —- 3.41
1 Mp 27Td% ( )

2 M2d
RS = 0 M. (3.42)

27 M3 8n2d3

On peut alors réécrire (3.37) en fonction de ces longueurs :
R\’ Ry\°
ot (7}) En (T?) F=1 (3.43)

On voit alors que si R; ou R est non nul, alors nécessairement, g (r) doit tendre rapidement
vers 0 lorsque » — 0, c’est-a-dire lorsque 1’on se rapproche de 1'objet massif. Ainsi, la force
générée par le galileon est écrantée par l'effet des non-linéarités du modele, pour un rayon
r < Ty, OU T, est appelé le rayon de Vainshtein. Une bonne estimation du rayon de Vainshtein
est donnée par r, ~ max (R, Rz), il peut donc étre rendu arbitrairement grand en jouant sur

les parametres du lagrangien du galileon.

I a été démontré dans [40] que pour que des solutions stables de 1’équation du mouvement

3
existent, il faut que Ry > R» (dans ce cas, 7, = R;). On introduit alors le parametre o = (%) ,
qui quantifie la hiérarchie entre R; et Ry, et qui va nous permettre de déterminer deux régimes

au sein du rayon de Vainshtein pour lesquels le résultat peut étre approché :

— aRy < r < Ry:

3 3

r o\ 2 Fr co r\2
9(r) <R1> Py dnds <R1> (344)

— r<akRy:
2 2
T F co T

~ | = t — = — 3.45
9(r) (1%2) ¢ Py dnds (Rg) (345

La force engendrée par le galileon est donc d’autant plus négligeable par rapport a la force
newtonienne que 1’on se trouve loin a l'intérieur du rayon de Vainshtein. Si 'on veut que le
modele du galileon passe les tests de gravité effectués dans le systéme solaire, il faut que les
rayons de Vainshtein des corps célestes le composant soient bien plus grands que la taille du
systéme solaire. Nous avons vu qu'il était toujours possible de trouver des valeurs des para-
metres pour que ce soit le cas, cet argument va néanmoins permettre de contraindre 1'espace
des parametres du modele du galileon. Par exemple, [35] met des limites sur les parametres c¢;

a partir de l'effet Vainshtein, en utilisant les résultats de I'expérience Lunar Laser Ranging [41]].
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3.2.3 Le galileon comme limite d’autres modéles

Au-dela de l'intérét que peut avoir le modele du galileon en lui-méme, son étude est particu-
lierement intéressante car le comportement de plusieurs autres modeles de gravité modifiée
se réduit a celui d’'un modele de galileon dans une certaine limite. C’est notamment le cas des

modeles de gravité massive et du modele DGP que nous exposerons ici.

La gravité massive

Pour donner un sens au concept de masse pour la gravité, il faut formuler la relativité générale
comme une théorie des champs en interactions(la masse sera alors celle du champ représentant
la gravité) ce qui n’est a priori pas le cas. L'approche perturbative est assez naturelle, et on

étudie les petites perturbations de la métrique autour d’un espace-temps plat :

v = M + hul/ + ... (3.46)

ou 7, est la métrique de Minkowski et h,, correspond aux perturbations de la métrique.
La relativité générale peut étre alors pensée comme une théorie des interactions du champ
hu, dans un espace-temps plat. Le champ h,, est un champ tensoriel de spin 2, auquel on
associe une particule de masse m que I'on appellera graviton, et qui vérifie, apres linéarisation,

I’équation du mouvement suivante :
(O4m?) hyw =0 (3.47)
Cette équation du mouvement peut étre obtenue a partir du lagrangien de Pauli-Fierz [42] :

EPF = £0+£mass

1 1 1
= 5aAhWaWW + Ouhya0” W — 8, W 9, h + 5 OAhOAh — 5m? (hy W — h?)
2

m
(OahwB) (Oahec) + ThaAthncC Nape?tcdeABeP (3.48)

1
2
ol € est le symbole de Levi-Civita.

Le champ du graviton Ay, est un champ tensoriel symétrique et posséde donc a priori 10 de-
grés de liberté. Cependant, I'identité de Bianchi V,,G*” = 0 impose 4 contraintes. De plus,
lorsque le graviton est sans masse, le lagrangien (3.48) est invariant par tout changement de

coordonnées z# — x# 4 &M, ce qui correspond a la transformation :

Dy = hy + 0uEs + 0,6, (3.49)
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Finalement, le graviton sans masse possede 2 degrés de liberté. Ce n’est pas le cas du graviton
massif car le terme de masse brise I'invariance du lagrangien par changement général de coor-
données. Ainsi le lagrangien du graviton massif possede en général 6 degrés de liberté, soit 1
de plus qu’un boson de spin s = 2 dont le nombre de degré de liberté est 2s + 1 = 5. Le degré
de liberté supplémentaire correspond a un fantome, mais le choix astucieux, fait par Fierz et
Pauli, du terme de masse en h,,,h*” — h? dans le lagrangien permet de se débarrasser de ce
dernier [42]].

Explicitons les contributions provenant des 5 degrés de liberté de h,,. Dans ce but, on com-
mence par restaurer la symétrie brisée par le terme de masse, en introduisant de nouveaux
champs pour extraire les degrés de liberté, dans le formalisme de Stueckelberg [43, 44]. On
commence par redéfinir le champ du graviton en introduisant un champ vectoriel A, restau-

rant I'invariance par changement de coordonnées :

+ 8;LAV + ayA,u

B = Hyy 5 (3.50)
Le terme de masse du lagrangien devient alors :
m? abed ABCD
Linass = ThaAthncC'r]dDE €
m? m 1
= <4HaAHbB - 2AA8aHbB> NecapedeABED — ZFWFW (3.51)

ou F,, = d,A, — 0,A,. La symétrie U (1) pour le champ vectoriel 4, est elle-méme brisée
par le terme de masse. De méme que précédemment, on la restaure en redéfinissant le champ

vectoriel a 'aide d"un nouveau champ scalaire 7 :

Ag=Vy— a%” (3.52)

Le terme brisant la symétrie pour A, devient alors :

—mAWO,Hyg = —mV40,Hyg + 70,04 Hpp (3.53)

La derniere redéfinition H,4 = h{, , + 5744, permet d’obtenir le lagrangien du modéle :

1 1
L= L= {Fu P =3 (0m) + % mh A — Vadahfys — 5Vadamiz | necmape™ AP
(3.54)
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On a ainsi décomposé les 5 degrés de liberté du graviton en un mode d’hélicité 2, hy,,, un mode

d'hélicité 1, V,,, et un mode d’hélicité 0, 7, selon :

™ 0,0,

c 1
h,u,u = huy + % (altVV + ayV,u) + 277;w - (355)

m2

Comme la gravité est attractive méme a tres grande échelle, la masse du graviton est néces-
sairement tres faible, ce qui nous pousse a nous placer dans la limite de découplage o1, entre
autres, m — 0. On voit d’apres la décomposition (3.55) que c’est le mode d’hélicité 0 qui do-

mine alors, et celui-ci vérifie la symétrie galiléenne. Le lagrangien devient alors :

L=Ly—3(0r) (3.56)

On s’est ici limités aux termes ne contenant que des dérivées premieres du champ, mais si on

s’autorise des dérivées d’ordre supérieur, on retrouve alors le lagrangien du galileon.

Le modele DGP

Le modeéle DGP, du nom de ses auteurs G. Dvali, G. Gabadadze et M. Porrati [18] est un modéele
de gravité modifiée dans lequel I'Univers possede une dimension spatiale supplémentaire.
Cette dimension n’est pas compactifiée, elle est de taille infinie, et plate. Notre espace-temps a
4 dimensions constitue alors une hypersurface contenue dans 1’espace-temps a 5 dimensions,
appelée brane (un développement plus détaillé des modeles d'univers branaires est fait dans
le chapitre [5). Il s’agit alors de faire en sorte que la gravité émergente sur la brane, due a la
propagation de la gravité dans les 5 dimensions, reproduise le comportement de la relativité
générale aux échelles auxquelles la gravité a été testée. Cela peut étre obtenu grace au terme

de courbure sur la brane, donné ci-apres :

M? / d*z/—gR (3.57)

Ce terme introduit un potentiel gravitationnel en 1/r aux petites échelles sur la brane. De plus,
méme s'il est absent dans la théorie classique, ce terme peut apparaitre sur la brane grace a des

corrections quantiques. Le lagrangien du modele DGP s’écrit donc :

3 M2
Spap = % / P XV=GR® + TP / d*z\/—gR (3.58)

ol Ms est la masse de Planck a 5 dimensions, a priori différente de Mp, X est la variable de

coordonnées a 5 dimensions, G est la métrique dans ’espace complet et R(%) est le scalaire de



Chapitre 3 Le modéle du galileon 99

Ricci associé. Par ailleurs, g est la métrique induite sur la brane par G et R le scalaire de Ricci

associé.

Le terme a 5 dimensions est écranté grace a 1’effet Vainshtein produit par les non-linéarités,
ce qui permet au terme sur la brane de dominer a petites échelles. De méme que pour la gra-
vité massive, 1'effet de la dimension supplémentaire sur la gravité aux petites échelles peut
étre décrite par un scalaire additionnel 7. On constate, a posteriori, que 1’action du modele
est invariant par une transformation galiléenne du champ scalaire. Bien que le modele DGP
conduisant a un univers en expansion accélérée soit entaché de problemes de fantomes, c’est
en considérant 'efficacité de 1’écrantage par effet Vainshtein que le modele du galileon a été
historiquement développé. Le modele DGP aura également inspiré les constructions branaires

du galileon développées par la suite [45].

3.3 Un Univers galileon homogeéne

Maintenant que nous avons présenté comment est construit le modele du galileon, nous allons
étudier le comportement de ce dernier dans le contexte de la cosmologie. Pour ce faire, nous
allons d’abord étudier 1’évolution du fond cosmologique, c’est-a-dire en prenant en compte un
univers homogene sans perturbations. Celles-ci serons prises en compte dans la partie

Au sein de cette partie seront présentées les méthodes de calcul utilisées par J. Neveu et al.
[1-3] et A. Barreira et al. [4-6]. La premiere méthode est celle que j'ai utilisé pour comparer
prédictions et observations cosmologiques, et la seconde m’a permis de valider les prédictions

a la fois pour le fond cosmologique et pour les perturbations obtenues avec ma version modi-
fiée de CAMB.

3.3.1 Equations dans la métrique FLRW

Pour obtenir les équations d’évolution d’un univers contenant un galileon, on part de 1’action
dans le référentiel de Jordan (3.31) :

4 "\ M3 My
Slp,g, 7| = | d*zv/—g |1 —2¢ R—L;— —ccG"'V,nV,1m — Lsm (), 9] (3.59)
Mp 2 M3
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L’équation du mouvement du champ du galileon et les équations d’Einstein sont données par :

5
1 i 0L, M
0= 5 Z 7M36(i—2) ﬂ + MPCOR -2 C_;W PGHVV V T (360)
=2
0=— (1 - 200]\;;> G+ TSM — 2Mpeo (V. Vo — g, 0m)
c) CGMP c
+Z M3(1 2) Tuv M3 T( 2 (3:61)

ou les T,S,cf) sont donnés par (3.24) pour c; et (3.25) pour c3, les autres termes étant donnés en
annexe [Al Comme on suppose pour l'instant que 1'Univers est homogene et isotrope, et qu’en

plus on fait I'hypothese d"un espace-temps plat, on utilise la métrique FLRW sans courbure :

ds* = —dt* + a* (t) 6;;dx’da’ (3.62)
J

De plus, I'Univers étant supposé homogene et isotrope, le champ du galileon ne dépend plus

que du temps : 7 (¢, Z) = 7 (t). Dans ce cas, 'équation d’Einstein (00) s’écrit :

2 172 4 1 €0 . C2 .9 C3 .3
MPH <1—260]WP>:3|:Pm+p—y+py+6]pr7T+27T _6WH7T
45 ¢y 2. 4 Cs 3.5 caMp 2.2

ot les quantités surmontées d"un point indiquent une dérivée par rapport au temps ¢.

On voit qu’il s’agit d"une équation différentielle non-linéaire faisant intervenir les fonctions in-
connues (7, 7, H), et dont la résolution sera trés gourmande en temps de calcul. Néanmoins, il
a été montré dans [3]], que les modeles de galileon avec un couplage conforme sont défavorisés
par rapport aux autres. C’est pourquoi dans cette these nous ne considérerons que les modeles
pour lesquels ¢y = 0, c’est-a-dire pour lesquels le systeme d’équations différentielles a intégrer
ne fait intervenir que les fonctions inconnues (7, H). On pourrait s'inquiéter de ce que ce choix
rendrait fausse la discussion de la section [3.2.2) concernant le mécanisme d’écrantage. Heureu-
sement, il a été montré dans [46] que méme en l'absence d'un terme de couplage conforme
dans le lagrangien, un tel couplage peut étre induit autour d"un corps massif par les variations

eff

temporelles du galileon, avec un couplage effectif de la forme ¢;’’ o 745, rendant & nouveau

efficace le mécanisme de Vainshtein.

Lorsque ¢y = 0, les équations d’Einstein se réduisent aux deux équations de Friedmann :

BMBH? = pior = pm + py + pv + P (3.64)
3M123H2 + 2M123H = —Ptot = =Py —Pv — Prn (365)
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ol pr et p, sont la densité d’énergie et la pression associés au galileon. Ces grandeurs sont

obtenues a partir des Tﬁf}') et sont données par :

C2 . 72 3 45 ¢4 9.4 3.5 caMp 5.9
= — 63 Hi g2t 01 B B _ 9GPy
XS VE 2 M MO s AT
3
Pr = % + 25 = 3 [4H7r it wH S H 4}

135 [5H27'r47'% L OHAH + 2H37'T5} n

s P [4H7'm'f 272 0T + 3H27'r2] (3.66)

M3
L’équation du mouvement du galileon est quant a elle donnée par :
0= co [t + 3H#] — 3673 [4H7'w'f Y 6H? + 27%2H] v 18% [3H27'T27'% OHAH + 3H3fr3}

CgMp
M3

—15-75 [3H'F + AH %% + 3H274 | — 6 [H2# + 2H7# + 3H%7] (3.67)

M9
A ce stade, on dispose de trois équations pour deux fonctions inconnues, il est donc a priori
possible de résoudre ce systemes d’équations différentielles pour obtenir 1’évolution du ga-

lileon et du taux d’expansion de 1'Univers. Pour cela, on va mettre le systeme sous la forme

d’équations différentielles ordinaires :

dy; (t)
dt

= fZ (t, Y1 (t) s ooy Yn (t)) (368)

ol ici n = 2, la variable d’évolution ¢ est le taux d’expansion a et les y; sont les deux fonctions

inconnues 7 et H.

On commence par effectuer un changement de fonctions inconnues en introduisant une nou-

velle fonction z = Ml AT et H = HO . Les fonctions a déterminer sont maintenant (z, H), ce

qui implique de réécrire les dérivées temporelles du champ du galileon selon :

dlna dr _
dlna drn 9=, 2
= e = MpHgH (Hz) (3.69)

oll une quantité surmonté d’un cercle indique une dérivée par rapport a In (a).

Pour résoudre un systéeme d’équations différentielles ordinaires, il faut fixer les conditions ini-
tiales pour les fonctions inconnues. Puisque 1'on dispose de trois équations pour seulement
deux inconnues, on pourrait penser que 1'une des équations peut étre utilisée pour fixer la
condition initiale. Cette approche ne fonctionne pas ici car il existe une dégénérescence entre

les paramétres c; et la condition initiale sur x que nous noterons ;. En effet, il a été montré dans
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[47] que toutes les équations d’évolutions sont invariantes par la transformation suivante :

CZ‘—>EZ'ECZ‘Ai, 1=2,...,b
cg — Cg = CGA2
r—T=z/A (3.70)

ol A est arbitraire et doit étre fixé avant de faire le choix de la condition initiale. Comme nous
le verrons dans la suite, des choix de paramétrisations différents ont été faits par J. Neveu et al.
et A. Barreira et al. Il conviendra donc de préciser le choix de A pour chaque paramétrisation

ainsi que la transformation a effectuer pour passer de 'une a I'autre.

Supposons le choix de A fait, les nouvelles fonctions inconnues sont alors (z, H) et en fonction
de ces dernieres, la densité d’énergie du galileon, sa pression et son équation du mouvement

se réécrivent :
Cy — _ 45 _ - -
pr = H3M? [C;H%Q — 6esH 'z + ?E4H6§c4 — 21, H325 — 960H4:Z"2} (3.71)
. ) P 9 _ ) T
pr = H3M? [C;H% + 263 %7 (Hz) — ¢4 <2H6x4 + 120532 + 15H5x4H>
_ _ o o _ _ o _ . 0 _
+36;H 7 <5H§: +7zH + 2H:E> +éq <6H3:32H +4H*zT + 3H4:7:2>] (3.72)
c _ _ o0 _ _ _ . 0 _ _ )
0= %2 <3H2:z~ + H(H@)) — &3 <2H4£% +3H%7* + 3H3932H> + 364 <3H%2.% +3H%%% + 5H5:E3H)
5 7832 78 =4 7 A 7 = | @42 74~ 73 1]
50 4H°z°r +3H°2* +TH'z"H | —¢cqg | H'z+3H 2 + 3H°zH (3.73)
En combinant 1’équation du mouvement de 7 (3.67) ainsi que les équations de Friedmann

(3.64) et (3.65), on peut mettre le systeme d’équations différentielles sous la forme d’équations

différentielles ordinaires [48] :

% - a\ — oy
N of — aw
H= wy— A8 (3.74)

of — aw
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ol , 3,7, 0, A et w sont des fonctions de H et z définies par:

2y - _ _ 35_ - _
o = %2 Hz 36,07 +156,H°7° — TosH'a' — 30 H'z

5 _ _
v=3 2 B2z — el 7 + 5§E5H8:E4 — 2¢cH*z

B = %QHQ — 263H*T 4+ 96, H%%> — 1065 32> — e H?
o =2H + 263 H37> — 1554H5£4 + 2165 H' 2° + 6ec H3 %2
Q9 15
)\—3H2+——|— + H2x2—203H4:L‘ + —e, H%* — 96 H3%® — e HA7?
M2 H2 2
w = 263 H*7% — 12¢,H%%3 + 15C5H8334 +4eqHz (3.75)

Comme le systéme est surdéterminé, on dispose également d"une équation indépendante sup-
plémentaire qui est en fait 1’équation (3.64) exprimée en fonction des nouvelles variables :
N A A

Co _ 15_ - _ _
2 m Y, Pv 2222 oo 43 _ f6-4 o~ 785 o= f74=2 7
g3 ad 3M12:»H§ + 6H T csH™z° + 204H T —TesH°Z® — 3cgH T (3.76)

Cette équation doit étre vérifiée tout au long de 1’évolution de 1'Univers par les solutions de
(3.74), ce que nous vérifions tout au long de l'intégration numérique du systéeme. De plus, on
peut l"utiliser pour fixer un des parametres du modele en I'exprimant en a = 1, contrainte que

'on appellera "condition de platitude" dans la suite.

3.3.2 Evolution de 'Univers

Comme I’évolution de I'Univers homogene est dictée par le systeme d’équations différentielles
(3.74) écrit sous la forme (3.68), on peut le résoudre numériquement a I'aide d’un algorithme
de résolution numérique pas a pas de type Runge-Kutta d’ordre 4 [49,50]. On effectue la réso-
lution numérique pour un certain intervalle en a, puis on stocke (z, H) pour certaines valeurs
de a prédéfinies de cet intervalle, puis on effectue des interpolations en spline entre les valeurs
précalculées, les variations des deux fonctions étant suffisamment faibles. Cependant, il faut
avoir fixé une condition initiale pour résoudre numériquement le systéme, c’est-a-dire avoir
fait le choix de A dans la reparamétrisation (3.70). Nous allons ici exposer les deux choix que

nous allons utiliser dans la suite :

1. Paramétrisation de Barreira et al.: on choisit A = c¢3, ce qui fixe ¢3 = 1. On choisit

ar ailleurs la condition initiale z; & z; = 10° en imposant le ratio p ™= P (). La
p
L m

condition initiale sur H est obtenue en calculant sa valeur pour un univers contenant

3. La paramétrisation décrite ci-dessus n’est en fait utilisée que dans [4] et [5]. Dans la suite des travaux du
groupe [6} [51], la paramétrisation choisie permet de fixer ¢z = —1. Un autre des ¢; est fixé par la condition de
platitude. Enfin, la condition initiale Z; est déterminée par la contrainte supplémentaire selon laquelle la condition
tracker (voir section doit étre vérifiée de tous temps.
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uniquement de la matiére et de la radiation car on ne considére que des scénarios ou le

galileon est négligeable a cette époque. On utilise enfin la condition de platitude pour

fixer le parametre ¢. Les parametres libres propres au galileon sont ici < pp —

- C4, Cs, EG>'
Cette paramétrisation est utilisée dans cette these pour vérifier la validité des prédictions
que j’ai obtenues avec ma version modifiée de CAMB et sera celle utilisée dans la suite

de ce chapitre sauf mention contraire.

2. Paramétrisation de Neveu et al. : on choisit A = z, ce qui permet de fixer la condition
initialea z = 0, ; = 79 = 1 et H; = Hy = 1. Ainsi, les équations d’évolution du gali-
leon ne dépendent plus de la condition initiale sur celui-ci, dont on n’a a priori aucune
connaissance. Cela nécessite cependant d’intégrer le systeme d’équations différentielles a
rebours dans le temps, ce qui n’est pas vraiment un probléme. On vérifie a posteriori que
la physique des premiers instants de 1'Univers n’est pas modifiée sensiblement (c’est-a-
dire que Q2 est petit dans le passé lointain). On utilise enfin la condition de platitude pour
fixer le parametre ¢5. Les parametres libres propres au galileon sont alors (¢2, €3, ¢4, ¢q).
Cette paramétrisation est utilisée dans cette these pour comparer les observations cos-

mologiques aux prédictions du modele du galileon (voir chapitre [4).

Pour valider mes résultats, j’ai calculé I'évolution de H et Z pour des jeux de parametres prédé-
finis détaillés dans la table [3.1] Cette évolution est représentée sur la figure 3.1 et est en parfait

accord avec les résultats de [4].

Modele C3 Cy4 Cs ca
Galileon1 | -12.8 -1.7 | -1.0 | 0.0
Galileon 2 | -6.239 | -2.159 | -1.0 | 0.0
Galileon 3 | -5.73 -1.2 | -1.0 | 0.0
Galileon4 | -5.73 -1.2 [ -1.0| 04

TABLE 3.1 Jeux de parametres utilisés pour vérifier la validité de ma version modifiée de
CAMB, pour différentes valeurs du ratio pr,;/pm,; (voir par exemple figure 3.1), ott on a pris
Q,, = 0.265. Le parametre ¢, est fixé par la condition de platitude. Ici ¢3 # 1 par souci de

conformité avec l’article de référence [4]. Pour obtenir les valeurs des parameétres pour la pa-

ramétrisation dans le texte en 1., il faut effectuer la transformation (3.70) avec A = ¢; 173,

Plusieurs caractéristiques de 1’évolution d’un univers comportant un galileon se dégagent de
ces exemples. Tout d’abord, I'évolution de H est trés proche de celle du modele ACDM, parti-
culierement si la densité d’énergie du galileon est faible (pr;/pm.; < 107>, on se placera dans
ce cas dans la suite de ce chapitre) dans I'Univers primitif, la différence entre les deux se fait
ressentir a partir de @ > 107!, Par ailleurs, ’équation d’état du galileon indique qu’il s’agit
d’un bon candidat pour I'énergie noire, puisque wesy < —1/3 dans le passé récent, méme si
contrairement au cas ACDM we s # —1. En effet, pour a < 1072, w,; est constant et relative-
ment faible, et le galileon n’a un effet répulsif important que pour a > 1072 — 10~! (selon le

scénario) ot le galileon a une équation d’état fantome wery < —1.
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FIGURE 3.1 Evolution de deux grandeurs caractérisant 1'Univers homogeéne en présence d’un
galileon pour les différents jeux de parametres présentés dans la table (Gauche) Rapport
entre le parametre de Hubble du modéle du galileon et celui du modéle ACDM. (Droite) Para-
metre effectif de I'équation d’état p, = weys - pr.

3.4 Les perturbations du galileon

Maintenant que 1’'on a détaillé les implications cosmologiques du modele du galileon sur le
fond cosmologique, il convient d’étudier le cas d’un univers présentant des petites perturba-
tions autour de I'état homogene et isotrope. Pour cela, nous allons utiliser tres largement les

résultats du chapitre 2|

3.4.1 Equations perturbées

Pour obtenir les contributions du galileon aux équations cosmologiques perturbées, nous al-

lons utiliser une décomposition 3+1 suivant la quadri-vitesse u* d’un observateur pour un
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instant quelconque, ce qui rend I’approche invariante de jauge, comme argumenté dans la sec-
tion On peut alors définir le tenseur de projection sur les hypersurfaces de genre espace
L= g + uuu,, qui peut étre utilisé pour obtenir des tenseurs qui existent sur les hypersur-
faces (que 1'on notera surmontés d'un”) a partir de tenseurs existant dans ’espace-temps a 4
dimensions. En particulier, on pourra écrire la dérivée covariante spatiale a partir de la dérivée
covariante selon :

~

V=19 Vo =V, +u,uV, (3.77)

ou l'opérateur u“V,, est une projection de I'opérateur V, sur u® qui est de genre temps, c’est
a dire une dérivée temporelle. On décompose la dérivée covariante de la quadri-vitesse de
’observateur selon (2.128), et de la méme maniere on peut décomposer le tenseur énergie im-
pulsion selon :

Ty = puyuy +p Ly +2q,uy) + T (3.78)

qui n’est qu'une autre maniere d’écrire (2.10) ott ¢, = (p + p) du, est le flux de chaleur. On
peut alors exprimer ces différentes composantes du tenseur énergie-impulsion en fonction de

ce dernier selon :

p = Tut'u” qu = 1, v,
1
p=g Ty T = L1 Ty —p Ly (3.79)

On décompose chacune de ces composantes en contributions venant des champs du modele

standard et du galileon : p = ol + %, p=pf +p%, qu = q,]: + qf et my,, = ﬂ,{,j + WEV.

décrire I'évolution des perturbations en présence du galileon, il suffit de déterminer les contri-
)

Pour
butions du galileon a partir des tenseurs énergie-impulsion T,Sf}' , de les intégrer aux équations
perturbées déja détaillées dans le chapitre 2} et d’inclure la dynamique du galileon en ajoutant
I’équation du mouvement de 7. Pour cela, il va étre utile d'introduire le scalaire de Ricci projeté
sur les hypersurfaces, donné par :

R =2kp— %02 (3.80)

On rappelle que 6 correspond a l'expansion d’un élément de volume de matiére (voir (2.128)),
sa valeur moyenne correspond simplement au taux d’expansion, 6 = 3H. On introduit enfin
la partie symétrique, aussi appelée partie électrique, du tenseur de Weyl W3 (tenseur qui

représente la partie sans trace du tenseur de Riemann) :

Ew = uUPW e (3.81)
M uvaf
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En se limitant au premier ordre, les contributions du galileon aux composantes du tenseur

énergie-impulsion sont données par [4]EI

) 5
PG =252 G (27%39 + 27%2D7r> “ ( 7462 + 473600 + 47r4R>

2 M3 M6
Cs 7.53 O . 492 1.5, caMp (5,0 4. = 1.5+
0 (977 0° + 3™ 0~Om + 57 OR ) — s\ 0° + *71'(9[]7‘('4- 57 R (3.82)
1 ..
G_ % 3 G 3 4 492 AT AM =4
P 27r —|—2M3 25 M6<47r07r+7ré?+270 —|—47T7T|:|7T—|—97T9|:|7T 7V, A o R)
c2 A A 1 A2y 2 N
+% (57%4927% 1 25500 + 77'7402D7T + §7’T307'%D7r + 57%47%3 + =740 — 7'r59VHA“)
07 9 w40 AH ] 00 — ~7’R 3.83
+M3 <37T +37T —|—3 3 7V, +37T7T+97r T 6 (3.83)
qf — Cgﬁ@ﬂr M3 <27729Vu7r — 21 V#TF)
33 4en
+W ( 47?39V#7r + 27362 V T — 7T4V 0+ 55 v U;m)
5 (L2302 x4 D303 x — 2550,0 + #5090
a0\ 73 uT =+ 97T u = 37r + T Opa
CgMP 4. o . 2, 2 2. 9e - 2
-3 <3w9v,ﬂr+ §w92v,ﬂr — §w2vu9+w2v aua) (3.84)

C4 4| ~ STF 0. 2. ESN STF 3. 4.
ny = 36 (—7r4 [UW — {V“AV} — SIW} — [67727r + 3773(9] {VHVVW} — [6773% + 37749] UW)
C5 .54 . 512 . .5 4.7 - .3 L4 1.42 A A STF

v —[—77 0 + 7°6* + 67 9#} UW—[W 0+ 3w W]UW— 47207 + 7 9—|—§770 [Vﬂvyﬂ-}

A STF
+ [#0+374%] [V, - 67‘r47'%SW>

CgMp
— iVE

:|STF

2 2 .
(- [27%7% - 37%0} Oy — [37%9 + 27%] [V“Vl,ﬂ’ + 27%25#,,> (3.85)

L’évolution du champ 7 est donnée par son équation du mouvement au premier ordre :

0=cy (w +Or + 7‘79) M3 (4 07t + wemw + 430 + 27°0° + 2720 — 24%V A“)
2 . . " 1
M6 (6799% + 47206 + 27%6° + 8t m + 96 20°0r — 470V, A* + 4000w + 377 R + 37'r3eR>

5 20
_% (9#404 +5 3037 + 37?4029 + 97r393m7r - iAliR+ 6w492R

147202+ 0 + §ﬁ399ﬂ7r + 27%39%1%)

caMp
e

) 2 4on 250 42 4. - S P
—%7%492VMA“ - <3027'% + 300 + 502577 + 3760 + §ﬁ03 — 3OV AN+ RR 3#93) (3.86)

Comme on peut le voir, sil’on se restreint a 1’ordre le plus bas, on retrouve les équations (3.66)

et (3.67) décrivant le fond cosmologique. On peut éliminer cette contribution en prenant la

4. Onrappelle que [...]°"" indique que I'on a pris la partie symétrique et sans trace du tenseur (voir @.134).
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dérivée covariante spatiale (3.77) de p®, de p® et de 1’équation du mouvement, la contribution

homogene étant indépendante de I’espace.

Pour que ces grandeurs puissent étre utilisées dans un code de calcul basé sur I'équation de
Boltzmann, on va les décomposer sur la base des fonctions définies en (2.136). Comme argu-
menté dans le chapitre 2, on ne s’intéresse qu’aux perturbations scalaires, c’est-a-dire pour
lesquelles I'indice du multipdle vaut m = 0. On peut montrer que pour les modes scalaires, la
vorticité w,,, est au moins d’ordre deux [52], ce qui permet de la négliger. Par ailleurs, comme
annoncé dans la partie on se place dans la jauge comobile avec le fluide de matiére noire
qui est équivalent a la jauge synchrone. Dans cette jauge, 1'observateur suit des géodésiques, ce
qui signifie que son accélération est nulle. De plus, dans cette méme jauge, la perturbation de
pression n’est pas nécessaire pour calculer 1’évolution des perturbations, nous ne détaillerons
donc pas son expression. On commence donc par décomposer les grandeurs pertinentes sur
les fonctions définies en selon :

. k . k>
Vur=> aMprjj DY EZQZ
k

k

. k
Vip =) XQ; =Y @y

k k

k

T = > TIQ, O =D =0Qp

k k
R k3 B kQ X
V=2 1 Ew == —56Q (3.87)

k k

ol y représente la perturbation scalaire adimensionnée du champ du galileon, x celle de la den-
sité d’énergie, Z celle de I'expansion. 7 et ¢ sont des perturbations de la géométrie et peuvent
étre interprétés comme des perturbations gravitationnelles. Les perturbations scalaire g, IT et &
sont respectivement celles du flux de chaleur, du tenseur de pression anisotrope et du cisaille-

ment.

J’ai alors remarqué qu'une reparamétrisation telle que discutée dans la section pour le
fond cosmologique implique également une reparamétrisation sur la perturbation du galileon.
En effet, une transformation de la forme laisse les équations invariantes si la perturbation
du galileon se transforme selon :

y—oy=7v/A (3.88)
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En effectuant cette décomposition et apres reparamétrisation des équations (3.82)) a (3.86), j’ai

obtenu :

1
X% =+ —5 (3 KHZ + 3 k™) (3.89)
1
¢ =fl+—f k(-2 (3.90)
1
e = fi' + PPyl (f3' kHo — 51 ko' + i1 K%9) (3.91)

0= f{m 5"+ F5 -+ FE KR [ KHE 4 S RE + ff K (3.92)

) ) i
Dans ces équations, les f* <™

sont des fonctions dont les expressions sont détaillées en an-
nexe |A} ol on a introduit # = % avec la notation ' qui indique une dérivée par rapport au
temps conforme 7. Il est intéressant de noter que, f{* = g1y + g57/, ot g} et g5 sont également

donnés en annexe

Malheureusement, les membres de gauche et de droite des équations a ne sont pas
indépendants les uns des autres. Il convient donc de reformuler ces équations pour extraire ces
dépendances. Pour cela, on va utiliser les équations d’Einstein écrites dans la jauge synchrone
a ([2.55), et les correspondances entre les variables de la jauge synchrone désignée par

'exposant © et les variables de (3.89) a (3.92) :

1
1 1 'S
¢ = e (677”5 + h//S) _ 177S Zz = T (3.93)

Les équations d’Einstein s’écrivent alors de la maniere suivante (certaines de ces équations

sont redondantes mais néanmoins utiles) :

§k2 (0 — 2) = ka’q (3.94)
k¢ = —%mz [k (IT+ x) + 3Hq] (3.95)
k(o) +Ho) = k¢ — %mﬁn (3.96)
k(¢ +Ho) = %mﬂ [k (p+ D)o+ kq—TI' — HII| (3.97)
k*n = ka’x — 2kHZ (3.98)
kn' = —ka’q (3.99)

En utilisant ces dernieres équations pour reformuler (3.89) a (3.92), j’ai obtenu les expressions
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suivantes, que j’ai implémentées dans la version galileon du logiciel CAMB que j’ai dévelop-

pée :
X . f 9 fX
X = [fl + fi Ll —2ly i s | k%s} (3.100)
f2 Ka
2
G _
q 9 3fq [fl + f2 :| (3.101)
) I _ I
2-2f3 + f4 2
11 I _ Il I I _ Il

+2f5 — 3 +2f5 — 3

+f2 J;3 Ji <X + k’H,q> + f2 J;S fi <x + k?—[q) + (' + £ kQUS] (3.102)
1
V' = e [ SHA SRR+ € (mzxf "+ ra’g'y + k> g Y + ra’gy'y + (1 f5) km““q)
TP+ 95€

eom 2 (=

yi ka” (p+ D) X X+ fXH 9
+ 5 +¢& o +H - f2H+72 Kka~x

ra (p +p) ' / 2
+ (s —giom e [MECED gy gy b apm—apy +agiw) ) o 3.103)
avec § = % Pour calculer numériquement 1’évolution des perturbations, on part du sys-
—J2

téme d’équations présent dans la version originale de CAMB sans galileon, de la forme (3.68).
On ajoute les contributions x/, ¢/ et I/ du galileon aux perturbations existantes afin obtenir
les perturbations totales dans le cadre du modele du galileon. Ces dernieres nous permettent
alors d’exprimer membre de droite de (3.68). Enfin, 'équation (3.103) est ajoutée au systeme
d’équations différentielles, en la réduisant a deux équations différentielles du premier ordre
dans les fonctions (7, 7). Il faut donc par ailleurs imposer une condition initiale pour 7 et 7/,
que I'on supposera nulle, sachant qu’il a été vérifié dans [4] que la valeur exacte de la condition

initiale n’avait pas d’influence sur 1'évolution de la perturbation du galileon.

3.4.2 Evolution des perturbations

Une fois les équations (3.100) a (3.103) introduites dans le logiciel CAMB, ce dernier est utilisé
pour faire évoluer les perturbations du galileon en méme temps que celles de la métrique et des

autres constituants de 1'Univers. De plus, nous disposons des deux équations de conservation

(2.56) et (2.57) :

X +(P+p)EZ+3H(x+xXF)+kqg=0 (3.104)
2
q +4Hq — kxP + gsz =0 (3.105)

ol x? est la perturbation de pression obtenue a 'aide de 1’équation d’Einstein (2.54), qui s’écrit
ici
2 1 / 2
ka“xP = —3 [2kZ" + 2kHZ + ka®X] (3.106)
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Ces équations de conservation sont indépendantes des équations utilisées pour faire évoluer
les perturbations, ce qui nous a permis de les utiliser pour nous assurer que les solutions nu-
mériques obtenues les vérifient a tous les temps et toutes les échelles. Ce test supplémentaire
visant a nous conforter dans la validité des prédictions obtenues n’a été utilisé qu’au cours de
la phase de comparaison avec les prédictions de [4], dont les résultats constituent la suite de

cette partie.

Des exemples d’évolution de la perturbation y pour les scénarios de la table .1 pour certaines
valeurs de k sont données dans la figure
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FIGURE 3.2 Evolution de la perturbation du champ du galileon  pour différentes échelles.

Pour tous les scénarios, la condition initiale sur la densité d’énergie du galileon est prise telle
Pr,i -5

que ==~ 107°.

Tout d’abord, il est important de noter que les perturbations du galileon ne deviennent ici im-
portantes que dans le passé récent, comme nous l’avions vu pour le fond cosmologiques (voir
figure[3.1). En effet, pour que les calculs précédents soient valides, il faut que les perturbations
restent petites par rapport aux valeurs moyennes, et notamment il ne faut pas que les per-
turbations du galileon soient significatives lorsque ce dernier a encore une densité moyenne
d’énergie négligeable. On remarque de plus que la diversité des comportements est tres im-
portante selon la valeur des parametres du galileon et selon 1’échelle. En ce sens la modele du

galileon est tres riche et permet de tester des comportements variés.
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On s’intéresse a l'effet induit par les perturbations du galileon sur les observables cosmolo-
giques liées aux perturbations telles que les spectres de puissance angulaire du CMB ou le
spectre de puissance de la matiére. Il est alors utile d’étudier 1’évolution des quantités pertur-
bées qui interviennent dans leur calcul. En particulier, I'évolution du contraste de densité total

§ = 8/ 4 6 présentée en figure 3.3|est particulierement intéressante.
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FIGURE 3.3 Evolution du contraste de densité total § = % pour différentes échelles. La condi-

tion initiale sur la densité d’énergie du galileon est prise telle que £~ ~ 107> pour tous les

Pm.,i
scénarios.

Le contraste de densité traduit la tendance des constituants de I'Univers a former des zones
de surdensité. Dans le cas des scénarios galileon précédemment étudiés, le contraste de den-
sité est trés similaire a celui correspondant au modele ACDM dans le passé lointain, mais en
devient sensiblement différent dans le passé récent de 1'Univers, sous l'effet des perturba-
tions du champ du galileon qui deviennent significatives tardivement. Cette différence dans
les contrastes de densité entre les deux modeles a un impact dramatique sur 1’évolution du

potentiel gravitationnel de Weyl ¢ présentée en figure

Le potentiel de Weyl est tres différent dans les scénarios galileon étudiés et par rapport au mo-
déle ACDM dans le passé récent de 1'Univers, et ce a toutes les échelles. Sil’on reprend les trois
contributions au contraste de température (2.70) a (2.72) obtenues par la formule de Sachs-

Wolfe, l'effet principal du galileon sur le spectre de puissance angulaire en température du
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FIGURE 3.4 Evolution du potentiel de Weyl ¢ = 1(®+ V), ot ® et ¥ sont les potentiels gra-
vitationnels définis par (2.8), pour différentes échelles. Pour tous les scénarios, la condition
initiale sur la densité d’énergie du galileon est prise telle que % ~ 1075,

CMB porte sur le terme ISW. En effet, les deux autres contributions proviennent des perturba-
tions présentes lors de I’émission du CMB, a une époque ot le galileon est encore négligeable.
Ainsi, on s’attend a ce que le spectre de puissance en température soit différent du cas ACDM
aux grandes échelles, c’est-a-dire aux petits /. Par ailleurs, on peut extraire un signal de I'effet
de lentille gravitationnel (lensing) des anisotropies du CMB [53, 54]. Ce signal est déterminé
par un potentiel effectif ¢ obtenu en intégrant le potentiel de Weyl entre le moment de 1’émis-
sion des photons du CMB et aujourd’hui. On s’attend donc a ce que le spectre de puissance du

lensing soit également différent entre le modele du galileon et le modéle ACDM.

L’évolution des grandeurs précédentes a différentes échelles a été comparée aux résultats de
Barreira et al. (2012) [4], et trouvée compatible a une précision inférieure au % pour toutes les

valeurs de a. Cette comparaison est présentée en annexe
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3.4.3 Les spectres de puissance

L’objectif visé par le calcul des perturbations cosmologiques est de confronter les prédictions
aux observations cosmologiques. Cependant, ces derniéres ne sont pas les perturbations elles-
mémes puisqu’elles ne peuvent pas étre mesurées directement, mais sont les spectres de puis-
sance du fond diffus cosmologique (voir partie ainsi que le spectre de puissance linéaire de
la matiere et autre variables relatives a la formation des grandes structures. Il faut donc calculer
les prédictions pour ces observables a partir des perturbations cosmologiques. Les spectres de
puissance angulaires des anisotropies de température du CMB correspondant aux scénarios de
la table tels que calculés par ma version modifiée de CAMB, sont présentés dans la figure
3.5
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FIGURE 3.5 Spectres de puissance angulaire des anisotropies de température du CMB pour
les scénarios de la table et différentes conditions initiales. Les points correspondent aux
mesures de Planck 2015 [12].

Comme nous l'avions anticipé, sur les scénarios étudiés, les principales différences avec les
prédictions du modele ACDM se font aux petits ¢, pour lesquels 1’effet ISW est plus important
dans le modele du galileon. On remarque que c’est notamment le cas pour le scénario avec
cg # 0, c’est-a-dire pour un galileon directement couplé a la matiére. L'effet ISW y est si im-
portant que la puissance a grande échelle est comparable a celle du premier pic acoustique. Le

reste du spectre n’est que peu impacté par la présence du galileon et I’absence de la constante
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cosmologique. Enfin, bien qu’il ne s’agisse pas ici d’ajuster le modéle aux observations mais
simplement de présenter les principales caractéristiques des prédictions du modele du galileon
en prenant des scénarios particuliers en exemple, on remarque que 1’on peut trouver des jeux

de parameétres pour lesquels la prédiction du spectre de puissance en température reproduit

tres fidelement les observations (par exemple le scénario "Galileon 2" avec % ~ 1079, ou les

m,i

scénarios "Galileon 1" et "Galileon 3" avec les conditions initiales présentées ici).
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FIGURE 3.6 Spectres de puissance angulaire de l'effet de lentille gravitationnel dans le CMB
pour les scénarios de la table

Dans la figure on peut voir les spectres de puissance de l'effet de lentille gravitationnelle
(lensing) correspondants. Il est intéressant de remarquer que méme pour des jeux de para-
metres du galileon pour lesquels le spectre de puissance en température est proche de celui du
modele ACDM, le spectre du lensing peut étre tres différent (par exemple les scénarios "Gali-
leon 1" et "Galileon 3"). L'ajout de la donnée du lensing par rapport au spectre de puissance en
température seul devrait donc apporter une contrainte supplémentaire forte sur les parametres

du modele.

Enfin, les dernieres observations sont celles dérivées du spectre de puissance linéaire de la
matiere, noté P, dont les prédictions sont représentées dans la figure[3.7] Ce dernier est défini

comme la transformée de Fourier de la fonction de corrélation a deux points du contraste de
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densité de matiere dans le régime linéaire :
E(r)=(0(2)6(X+7)) (3.107)

ol § correspond au contraste de densité de la matiére, c’est-a-dire de la matiére noire et de la
matiere baryonique. Le spectre de puissance de la matiére contient les informations relatives a

la formation des grandes structures de 1’'Univers dans le régime linéaire.
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FIGURE 3.7 Spectres de puissance linéaire de la matiére a z = 0.31 pour les scénarios de la table

EL

Les différences dues au galileon par rapport au modele ACDM sont ici plus faibles que pour
les autres spectres de puissance. Il est cependant intéressant de noter que ces différences se

font surtout ressentir lorsque le terme de couplage disformel n’est pas nul, c’est-a-dire lorsque
cg # 0.
De méme que pour I'évolution des principales grandeurs physiques, les prédictions des spectres

du modeéle du galileon ont été comparées aux résultats de Barreira et al. (2012) [4], et trouvées

compatibles a une précision de I'ordre du %. Cette comparaison est présentée en annexe
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La comparaison aux résultats d’A. Barreira et al. [4] a permis de valider ma version modifiée
de CAMB. Elle a nécessité 1'utilisation d"une paramétrisation spécifique (voir la partie 3.3.2).
II convient maintenant de revenir a la paramétrisation avec laquelle nous présenterons tous
les résultats par la suite, qui s’affranchit du choix d’une condition initiale. Comme décrit par
(3.70), cela revient simplement a un changement dans les parametres ¢; du modele, laissant
toutes les équations inchangées. Ma version de CAMB est donc encore tout a fait valide avec
cette nouvelle paramétrisation. A titre d’exemple, la figure présente le spectre de puissance
angulaire des anisotropies de température du CMB correspondant au meilleur ajustement ob-
tenu dans [3]], pour le modele du galileon sans couplage, avec la paramétrisation indépendante

de la condition initiale.

10000

—— Uncoupled Galileon model best fit Neveu et al. (2016)
--- ACDM
¢ Planck 2015

8000 |

6000 |

(WK

m
£

27

f(e+1)

4000 |

2000

FIGURE 3.8 Spectre de puissance angulaire des anisotropies de température du CMB obtenu
avec la paramétrisation indépendante de la condition initiale. Le jeu de parametres utilisés
est celui du meilleur ajustement du modele du galileon non-couplé aux données obtenu dans
Neveu et al. (2016) [3].

Cet ajustement a été obtenu sans utiliser les spectres du CMB en entier, mais en utilisant des va-
riables plus simples, dérivées du spectre de puissance en température, notamment la position
du premier pic mais pas son amplitude. Par ailleurs, de nombreuses autres sondes (Super-

novae, BAO, taux de formation des grandes structures, ...) ont été utilisées pour effectuer cet
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ajustement, il n’est donc pas anodin de constater que ce scénario ne s’ajuste pas bien aux ob-
servations du spectre de puissance en température du satellite Planck. L'ajout des contraintes
tirées des spectres de puissance angulaire complets rendu possible par le développement de
ma version modifiée de CAMB nous permettra d’augmenter drastiquement le nombre de me-
sures auxquelles comparer prédiction du modele et observations par rapport a I'étude ayant

abouti a I’ajustement précédent.

3.4.4 Contraintes théoriques

Nous allons, dans le chapitre [} utiliser ma version modifié¢e de CAMB pour apporter des
contraintes sur le modele du galileon. Cependant, en 1’état, I'espace des parametres a explorer
est trop vaste. En effet, celui-ci est constitué des parametres propres au galileon et de ceux des
perturbations (voir chapitre (1) : (Qh?,Qch?, Orc, T, A, 15,00, 2, 3,4, ¢c). Face & autant de
parametres a contraindre, il est important de restreindre l'espace des parametres a explorer
autant que possible.

Premiérement, on va explorer le sous-espace ot 00 = cste, c’est-a-dire pour lequel

Y- m, = cste = 0.06eV (nous relacherons cependant cette hypothése dans un second temps,
voir section[4.2.3), ce qui correspond a la masse minimum des neutrinos donnée par les expé-
riences d’oscillations de neutrinos [55, 56].

Deuxiémement, un certain nombre de contraintes d’origine théorique peuvent étre utilisées
pour restreindre la taille de I'espace des parametres. Les jeux de parametres ne vérifiant pas
ces contraintes théoriques ne sont pas viables et sont par conséquent rejetés. Les contraintes

théoriques en question sont les suivantes :

1. onimpose que la densité d’énergie pour le galileon donnée par (3.71) soit positive durant

toute 1’histoire de I'Univers.

2. il a été montré dans [48] et [57] que les perturbations scalaires donnent lieu a deux
contraintes théoriques. Si on écrit I’action du galileon linéarisée autour d’'une métrique
FLRW :

1 1 2
055 = 5 / dtd®za3Q, [272 - % (vy)ﬂ (3.108)

La condition de stabilité de Laplace (voir section 3.1.2) impose a la vitesse du son d’étre

de carré positif, avec :
o AK1K4K5 — 2/{3/-{% — 2/12/{6

= 3.109
s K4 (2/&4/@2 + 3&%) ( )
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ot les k; sont des fonctions de (H, Z) données par :

=33 ( (77 Hz 5 -3 752 = *
k1 = —60,H°2® ( (Hz) + =) T el (12H + 152H + 3H7
o
+2¢¢ (H(Haz) + H%) (3.110)
Ko = —%2 + 6c3H?T — 276, H* 7% + 3065 H® 73 + 3¢ H? (3.111)
= o
Ky =—1— 02—415[4924 — 5e; 073" (Hz) + e H?7* (3.112)
ka = —2+ 3c4aH* 7 — 665 HO2° — 26 H? 22 (3.113)
ks = 203 H?7% — 126, H*7® + 1565 HO7* + 4 H? % (3.114)
C: _ 9 _ _ _ o _
kg = %2 — 263 (H(Hm) + 2H2x> + &4 <12H4x§ + 18H37°H + 13H4x2)
o o
—&5 (18]?%2.% +30H°Z>H + 12H%3> —Cq (QHFI + 3H2> (3.115)
(3.116)

La condition anti-fantdme nécessite d’avoir un terme cinétique positif avec la signature
(=, +,+,+), ce qui impose :
3K2

Qs = —ky — 2—%2 >0 (3.117)

3. méme si I'on n’utilise pas les perturbations tensorielles dans le calcul des observables,
car nous avons montré dans le chapitre 2 que leurs contributions étaient négligeables, on
peut les utiliser pour rejeter des scénarios physiquement inacceptables. Si l’'on considere
une perturbation tensorielle de la métrique de la forme dg;; = Gthj (voir section ,
on peut obtenir deux actions linéarisées décrivant la propagation des deux modes de

polarisations hg et hg :
r_ 1 3.3 Lig F 2
5S7r == 5 dtd xra QT 5h@7® — ; (Vh@7®) (3118)

La condition anti-fantdme impose :

Qr

I 3. -4 4 3_ =55, 1_ =99
MI% 5—1 WH>x +§C5H x +§CGH z°>0 (3119)

La condition de stabilité de Laplace se traduit par une vitesse des ondes gravitationnelles
de carré positif, avec [57] :

MZT1 1 s S J
Q—;’: 5t v Se A (Hr) — JeH'a (3.120)

L’ensemble des scénarios étudiés devront vérifier ces conditions théoriques, qui ne dépendent

3=

que du fond, tout au long de 1'histoire de I'Univers.
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Pour que le modele du galileon constitue une explication crédible au phénomene d’accéléra-
tion de I’expansion de 1'Univers, ses prédictions doivent étre en accord avec les observations.
Ainsi, pour pouvoir discuter de la validité ou non du modele du galileon, il faut comparer
ses prédictions aux observations pour toutes les valeurs possibles des parametres du modéle.
C’est impossible en pratique, ce qui nous pousse a échantillonner ’espace des parametres afin
d’explorer uniquement les zones pour lesquelles les prédictions sont les plus proches des ob-

servations. Dans ce chapitre, nous allons commencer par décrire dans la section[d.1|les données
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observationnelles auxquelles seront confrontées les prédictions du modele. Puis, nous décri-
rons les résultats obtenus lors de ’exploration de I’espace des parametres en section 4.2 Enfin,
nous statuerons sur la validité du modele du galileon en section[4.3|a la lumiere des résultats

de la comparaison des prédictions aux observations.

4.1 Données utilisées

Les données observationnelles utilisées pour contraindre le modele du galileon se classent
dans trois catégories : des mesures de distances cosmologiques qui tracent 1'histoire de 1'ex-
pansion de I'Univers, des observations des perturbations cosmologiques qui décrivent 1’évo-
lution des structures de I'Univers jeune, et 'observation d"un évenement astrophysique dans

I"'Univers proche.

4.1.1 Supernovae de type Ia

Afin de mesurer des distances cosmologiques, une méthode possible est d’utiliser ce que I'on
appelle des chandelles standards. Il s’agit d’objets idéaux qui posseédent une luminosité in-
trinseque connue et la méme pour tous ces objets. Dans ce cas, on peut directement mettre
en relation la luminosité de 1'objet observé avec sa distance. Plus 'objet est distant plus la lu-
minosité apparente est faible, et la relation entre cette luminosité apparente et le redshift de
'objet, donnée par pour une cosmologie donnée, permet de tracer 1’évolution du fond

cosmologique.

Les chandelles standards ici utilisées sont les supernovae de type Ia. Les supernovae sont des
évenements transitoires qui correspondent a des explosions d’étoiles. Ces évenements sont
extrémement brillants, visibles a des distances cosmologiques, et leur durée est de plusieurs
semaines en moyenne. La similitude des spectres et des courbes de lumiere des supernovae
de type Ia indique que ces objets sont de bons candidats au statut de chandelle standard. Ces
explosions semblent toutes avoir pour origine le méme phénomene qui, dans I’hypothese la
plus communément admise, est une chaine de réactions thermonucléaires bien identifiée et
identique d'une supernovae de type la a une autre. Plusieurs scénarios ont été proposés pour
expliquer 1'origine de tels évenements [1} 2]. Le scénario le plus couramment admis suppose
que ces évenements sont produits par un systéme binaire composé d'une naine blanche, ré-
sultat de I'effondrement d’"une étoile peu massive (moins de 8M), et d"une géante rouge suf-
fisamment proche. La naine blanche accrete les couches externes de la seconde étoile, ce qui
augmente progressivement sa masse. Lorsque celle-ci approche la masse de Chandrasekhar
~ 1.4Mjg [3], 1a chalne de réactions thermonucléaires s’amorce, ce qui entraine 1’explosion de

la naine blanche. En pratique, les supernovae sont d’abord identifiées a 1’aide d’observations
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photométriques dans différentes bandes spectrales, puis on valide cette identification et on
mesure le redshift par des observations spectroscopiques proche du maximum de luminosité
des supernovae. Ainsi, on mesure le spectre prés du maximum de luminosité pour chaque su-
pernova (illustré en figure et la courbe de lumiére, c’est-a-dire le flux de lumiere dans les

bandes spectrales observées en fonction du temps.

VLT last 2 yrs
Bl VLT 3yrs

Normalized flux

3000 3500 4000 4500 5000 5500 6000
AA)

FIGURE 4.1 Spectres moyens des supernovae de SNLS observées avec le VLT pendant les trois
premiéres années de prise de données (a un redshift moyen z = 0.64 £+ 0.02), en rouge, et
spectre moyens de celles observées pendant les deux derniéres années de prise de données (a
un redshift moyen z = 0.62 £ 0.02), en bleu, tirés de la publication finale des spectres de SNLS
[4]. Les spectres ont été corrigés de l'effet dii au redshift et a la distance a 1’observateur. On
constate que les deux spectres moyens sont semblables, ce qui nous conforte dans 1'idée que
les supernovae de type Ia sont des chandelles standards.

Puis, on détermine la magnitude apparente m au maximum de luminosité de la supernova,

définie par :

m = —2.5log (FF > 4.1)
ref

ou I est le flux mesuré dans une certaine bande spectrale et F;..; un flux de référence. La bande
spectrale de référence qui est considérée ici est la bande bleue (on note alors la magnitude mp)

définie par sa longueur d’onde moyenne A = 430 nm et sa largeur A\ = 72 nm.

La magnitude intrinseque, c’est-a-dire la magnitude dans le référentiel de repos de la super-
nova, est supposée étre la méme pour toutes les supernovae de type Ia, mais la magnitude
apparente n’étant pas observée dans ce référentiel, elle subit deux effets additionnels. Tout

d’abord, il y a une diminution de I'amplitude due & 1’éloigement, qui est 1'effet que 1’on cherche
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a mesurer. Il y a également un décalage vers le rouge du spectre di a I’expansion de 1'Univers,
ce qui peut affecter la magnitude dans la bande bleue de référence. Il faut donc prendre en
compte 'effet du redshift dans la mesure de la magnitude apparente. On définit alors une ma-
gnitude apparente mJj pour laquelle on a enlevé la contribution du décalage vers le rouge.
Pour définir m7, on mesure la magnitude apparente d'un spectre "déredshifté", c’est-a-dire
comme si toutes les supernovae étaient au méme redshift. On peut alors directement relier
cette nouvelle magnitude a la distance de luminosité de la supernova (définie en (1.31)) par la

relation :

mp (2) = blog <(ﬁ)ijc)) + Mp 4.2)

ol Mp est la magnitude absolue de la supernova. Il est important de noter que la procédure
evoquée précédemment ne rend pas la magnitude totalement indépendante du redshift, mais
corrige simplement d’un effet de mesure. La magnitude dépend du redshift a travers la dis-

tance de luminosité, ce qui nous renseigne sur 1'histoire de I’expansion de 1'Univers.

En principe, la magnitude absolue Mp est la méme pour toutes les supernovae, du fait de leur
nature de chandelle standard. Malheureusement, on observe une dispersion sur les mesures
de magnitudes apparentes au maximum de luminosité d’une supernova a une autre, méme
apres prise en compte de 1'effet du décalage vers le rouge. Les supernovae de type Ia ne sont
donc pas a proprement parler des chandelles standards. Cela met-il & mal l'utilisation de su-
pernovae comme méthode d’observation de I'histoire de notre Univers? Heureusement, cette
dispersion peut se comprendre, au moins qualitativement, par 1’étude de la production et de
la décroissance du nickel * Ni a I'origine de la production du flux lumineux de la supernova.
En effet, plus la SNIa produit de 56 vy, plus elle sera brillante, bleue, et rayonnera pendant
longtemps, ce que I'on résume par la regle du "brighter-bluer”, et la regle du "brighter-slower"
[5]. La magnitude apparente de la supernova dépend donc de sa production de 9 Ni, selon
une dépendance que 1’on peut corriger, on dit alors que 1’on "standardise" les supernovae Ia.
Pour cela, on définit le module de distance up qui corrige la magnitude mesurée mj; .. en

introduisant deux parametres de nuisance « et 3 communs a toutes les supernovae :

1B = mgmes — (Mg —a(s—1)+ pe) 4.3)

s est ici le parametre de "stretch" qui correspond a l’écart entre la largeur de la courbe de
lumiere de la supernova et celle d'un patron de référence, et la couleur ¢ qui correspondant
a l'écart entre la couleur B — V = mp — my de la supernova et la couleur moyenne B-V
de I’échantillon de supernovae la (my correspond a la magnitude dans la bande verte, pour

laquelle A = 550 nm et AX = 86 nm). Le bien fondé de ces corrections est illustré par la figure

42
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FIGURE 4.2 (Gauche) Module de distance sans la correction de l'effet du stretch en fonction
de ce dernier, qui met en évidence la relation brighter-slower ainsi que la pertinence d'une
correction linéaire. (Droite) Module de distance sans la correction de l'effet de la couleur en
fonction de cette derniére, qui met en évidence la relation brighter-bluer ainsi que la pertinence
d’une correction linéaire. Les points bleus creux correspondent a des supernovae proches, et
les points noirs pleins a des supernovae lointaines. On voit donc que les relations précédentes
ne dépendent pas de la distance. Ces figures sont tirées de ’analyse des données de SNLS de
premieére année [6].

L’échantillon de supernovae de type Ia utilisé dans cette these est le catalogue de JLA [7] (pour
Joint Light-curve Analysis), composé de 740 supernovae spectroscopiques. Ce catalogue est le
produit d"une collaboration entre les expériences SNLS et SDSS-II supernova survey. Il contient
374 supernovae observées par le télescope SDSS [8, 9], 242 supernovae provenant des trois
premieres années de prise de données de SNLS [10] avec le téléscope CFHT (Canada-France-
Hawaii Telescope), 110 supernovae a bas redshift z < 0.08 observée au Harvard-Smithsonian
Center for Astrophysics [11], et enfin 14 supernovae a trés haut redshift 0.7 < z < 1.4 obser-
vées par le télescope spatial Hubble (HST) [12]. Le programme SALT?2 [13]] d’ajustement des
courbes de lumiéeres mesurées dans les différents filtres extrait les caractéristiques intrinseques

de chaque supernova a partir de ses courbes de lumiere : mp, ., cetx; =10 (s —1).

On peut alors ajuster les prédictions d'un modéle cosmologique pour pp en utilisant (4.2)) et en
marginalisant sur les paramétres de nuisance. Il est d'usage de représenter le résultat sur un
diagramme de Hubble comme le montre la figure [4.3] pour le modele ACDM.

4.1.2 Oscillations acoustiques de baryons

Une autre méthode possible pour mesurer des distances cosmologiques est de se baser sur
une longueur comobile caractéristique de 1’'Univers. Si une telle longueure existe et s’il est
possible de la mesurer a différentes époques de 1'histoire de 1'Univers, on peut en extraire
I'information concernant I’évolution du taux d’expansion de 1I'Univers. Il se trouve qu’en effet,
une telle longueur existe, il s’agit de I'échelle des oscillations acoustiques de baryons (BAO

pour Baryonic Acoustic Oscillations).
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FIGURE 4.3 (Haut) Diagramme de Hubble de I’échantillon de supernovae de type Ia JLA [7].
La ligne noire correspond a la prédiction du meilleur ajustement dans le modéle ACDM pour
une constante de Hubble fixée a Hy = 70 km s~ Mpcfl. (Bas) Résidus du meilleur ajustement
dans le modele ACDM. Les points noirs correspondent aux moyennes des résidus sur des
intervalles logarithmiques en redshift.

Cette échelle caractéristique est la trace de ’échelle qui correspond au premier pic des oscil-
lations acoustiques que 1’on peut voir dans le spectre de température du CMB. Cette échelle
correspond a la distance a laquelle les températures de deux points de la carte des anisotropies
de température sont les plus corrélées, d’apres (2.85). Cela peut se traduire, dans une certaine
mesure, comme la distance caractéristique des corrélations du champ de densité des photons
en exploitant la relation (2.70), donc du champ de densité des baryons encore couplés a la
radiation avant la recombinaison. Cette échelle caractéristique est le résultat des effets antago-
nistes dans le plasma de baryons et de photons de I'effondrement des baryons dans les puits
de potentiels gravitationnels et de la pression de radiation du bain de photons, produisant
ainsi des ondes acoustiques comme nous l’avons vu dans la partie Lorsque les baryons
et les photons sont découplés, la pression de radiation n’agit plus sur les baryons alors soumis
uniquement a I'effondrement gravitationnel, ce qui a pour effet de geler les oscillations acous-

tiques et donc l'’échelle du premier pic. Cette échelle se retrouve donc dans la distribution de
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matiere baryonique jusque dans 1’Univers récent sous la forme de 1’échelle BAO.

La maniere la plus naturelle de mesurer I’échelle BAO consiste a exploiter la fonction de corré-
lation a deux points du champ de densité d"un traceur de la matiere baryonique (par exemple
des galaxies, des quasars ou bien des nuages de gaz d’hydrogéne neutre tracés par les foréts
Lyman-«) définie par (3.107). Cette fonction de corrélation, dont un exemple est représenté fi-
gure présente une structure globale décroissante avec un pic a faible distance, du fait de
I'effondrement gravitationnel dans les puits de potentiels, et un pic a une distance comobile de

I'ordre de r» = 150 Mpc qui correspond a 1’échelle BAO.

0.051
- « 6dFGS data
0.04— — best fit
- Q. h%=0.12
0.03[ — Q h?*=0.15
- ---- no-baryon fit
0.02-
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FIGURE 4.4 Fonction de correlation & deux points des galaxies provenant du 6dF Galaxy Sur-
vey [14] en fonction de la distance comobile s. Le pic a s ~ 150 Mpc correspond a I'échelle
BAO. La courbe noire correspond au meilleur ajustement du modele ACDM, pour lequel
Q,,h? = 0.138 £ 0.020, les courbes bleues et vertes sont obtenues en faisant varier 2,,h?, a
Q,h? constant. La courbe en pointillés rouge correspond a la prédiction d'un univers sans ba-
ryon, pour lequel 1'échelle BAO a disparu, d’ot1 'appellation d’oscillations acoustiques des
baryons.

L’échelle BAO est mesurée pour différentes tranches en redshift de maniére anisotrope a partir
de la fonction de corrélation exprimée dans 'espace des redshifts, ou de maniere équivalente
a partir du spectre de puissance de la matiere. On mesure 'écart entre la position du pic BAO
observée et celle prédite par une cosmologie de référence, dite cosmologie fiducielle, que I'on

caractérise par les parametres « | et . Le premier caractérise I'écart perpendiculairement a la
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ligne de visée et le second caractérise 1’écart le long de la ligne de visée. Comme expliqué pré-
cédemment, la position du pic BAO correspond a I'horizon acoustique au redshift considéré,

on peut alors exprimer o et o selon :

_ Dy (2)ra id

_ _ Hyia (2) rd,pid
D fia (2) 7a

H () e (4.4)

ay (z et o (2)

ou Dy est la distance angulaire comobile, reliée a la distance angulaire physique (définie par
(1.30)) par Dy = (1 + z) Dy, et r4 est 'horizon acoustique comobile lorsque les baryons et les
photons sont totalement découplés. On considere r4 plutot que 7, car le découplage n’est pas
instantané, et on a encore des oscillations acoustiques pendant le découplage. Les relations
expriment le fait qu’outre 1’écart entre 1’horizon acoustique mesuré et celui de la cosmologie fi-
ducielle, 1’échelle BAO mesurée differe de I'échelle BAO fiducielle par le rapport des distances
angulaires perpendiculairement a la ligne de visée et par le rapport des taux d’expansion le
long de la ligne de visée. On peut aussi utiliser les parametres suivants, plus physiques que « |

et q, obtenus a partir de ces derniers :

Dy (2) = (Dﬂ (2) 5r )1/3 4.5)

=
N

Fap(z) = Dy (2) (4.6)

Le parametre d”Alcock-Paczynski F4p [15] décrit 'apparence d'un objet sphérique dans 1'es-
pace comobile, dont I’apparence peut étre déformée en un ellipsoide par l'effet de la cosmolo-
gie. Notons qu’historiquement, les analyses des observations se faisaient sous une hypothese
d’isotropie (o, = «, c’est-a-dire que Fap est celui de la cosmologie fiducielle) par manque
de sensibilité. Ainsi, certaines mesures de 1’échelle BAO sont données en terme de Dy unique-
ment, sans mesure du parametre d’Alcock-Paczynski F4p. On peut extraire de Dy et Fap, ou
de maniere équivalente de « et o, les mesures de Dy (2) et Dy = ¢/H () qui sont les pa-
rametres physiques fondamentaux. Cependant, les mesures de BAO sont en fait sensibles aux
parametres Dy (z) /rq et H (z) rq. Les résultats seront donc présentés dans cette these sous la

forme des distances D);, Dy et Dy exprimées en unités de 7.

Les mesures d’échelles BAO utilisées dans cette thése proviennent de différentes sources. Tout
d’abord, nous disposons d’une mesure a un redshift = = 0.106 fournie par le catalogue de
galaxies du 6dF Galaxy Survey (6dFGS) [14] composé de 75117 galaxies. Nous utilisons éga-
lement une mesure de 1’échelle BAO a un redshift = = 0.15 obtenue a partir du SDSS DR7
Main Galaxy Sample (MGS) [16]. Enfin, nous utilisons trois mesures récentes supplémentaires
a des redshifts z = 0.38, 0.51 et 0.61 obtenues a partir du catalogue de galaxies du relevé BOSS
DR12 [17] contenant 1.2 millions de galaxies. Il est important de noter que ces trois dernieres

mesures ne sont pas indépendantes du fait de recouvrements entre les échantillons de galaxies
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a ces trois redshifts moyens. Ces données correspondent a celles qui font consensus en cosmo-
logie, et qui sont intégrées dans la version standard de CosmoMC. Elles sont résumées dans la

table[4.1l
Données zerr Dv (Tagia/ra) Mpc]l D (ra,fia/ra) Mpc]  H (rq/rq,pia) [kms™ ' Mpc™]

6dFGS [14] | 0.106 456 + 27 - -

MGS [16] | 0.15 664 + 25 - -
BOSS 0.38 - 1512 + 33 81.2 +3.2
DR12 0.51 - 1975 4 41 90.9 + 3.2
[17] 0.61 - 2307 & 50 99.0 + 3.4

TABLE 4.1 Résumé des mesures d’échelle BAO utilisées dans cette these. Celles-ci proviennent
de différentes analyses et expériences, et sont données sous forme de Dy (cas d’une analyse
isotrope) ou bien en termes de D, et H.

Il existe également des mesures des échelles BAO a plus haut redshift obtenus en utilisant les
foréts Lyman-c [18] [19]. Celles-ci ne sont pas utilisées dans les analyses standards, aussi avons

nous décidé de ne pas les utiliser pour contraindre le modéle du galileon.

4.1.3 Fond diffus cosmologique

En plus des mesures de distances cosmologiques, qui nous renseignent sur 1’évolution du fond
cosmologique, il est crucial de considérer les observations qui nous informent sur 1’évolution
des perturbations cosmologiques. On s’intéresse alors au fond diffus cosmologique dont les
anisotropies, comme nous l’avons vu dans le chapitre 2, sont produites par les perturbations
cosmologiques. Pour tracer les anisotropies du fond diffus cosmologique, on utilise les spectres
de puissance angulaire des anisotropies de température, des modes E de polarisation, de leurs
corrélations croisées, et enfin de l'effet de lentille gravitationnelle (Iensing). La physique des
premieres a été décrite dans la partie[2.2] Pour une description détaillée des autres types d’ani-

sotropies du CMB, voir par exemple [20, 21].

Malheureusement, en pratique, lorsque I’on cherche & mesurer ces spectres de puissance, nous
sommes confrontés & un probleme de taille. En effet, pour obtenir le spectre de puissance an-
gulaire de température par exemple, c’est-a-dire les coefficients de la décomposition en po-
lyndmes de Legendre de la fonction de corrélation a deux points (2.85), on utilise la relation
(2.88). Ainsi, le spectre de puissance renseigne sur les propriétés statistiques du champ de tem-
pérature. Or, nous ne disposons que d’un unique univers a observer, c’est-a-dire d"une unique
réalisation du processus stochastique qui meéne au champ de température. La comparaison
entre les prédictions théoriques (obtenues a partir d'une moyenne sur plusieurs réalisations)
et les observations (obtenues en faisant une moyenne sur notre univers spatial) fait donc inter-

venir une hypothese d’ergodicité spatiale. Dans le cas de fluctuations gaussiennes, I'estimateur
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sans biais de variance minimale est donné par :

1 .
Cg = m ; ApmQpm, (4:.7)

L'efficacité de cet estimateur est intrinséquement limitée par le fait que pour un multipéle /, il

n’existe que 2¢ + 1 directions indépendantes. La variance relative est alors donnée par :

(CP —(C? 2
C? 20+1

(4.8)

Cette limite statistique insurmontable est appelée variance cosmique. Elle est trés importante
aux petits multipdles ot elle domine largement toutes les autres sources d’incertitude, ainsi
qu’au niveau du premier pic ot Cy est élevé. D’autres difficultés observationnelles, notamment
liées aux émissions d’avant-plan telles que celles de notre galaxie, rendent difficile les mesures
précises des spectres de puissance angulaires du fond diffus cosmologique. Néanmoins, étant
donné le grand nombre d’observables (on peut comparer théorie et observations pour chaque
() etla précision des prédictions qui ne font intervenir que des perturbations linéaires, de gros
efforts ont été déployés pour mesurer avec précision les anisotropies du CMB. Le fond diffus
cosmologique constitue aujourd’hui une sonde incontournable, et les mesures des anisotropies

faites par le satellite Planck en sont la référence.

Les données utilisées dans cette these sont celles obtenues par la collaboration Planck en 2015
[22, 23]. Ces données proviennent des observations du satellite Planck composé des instru-
ments LFI (Low Frequency Instrument) et HFI (High Frequency Instrument) qui observent
dans des bandes spectrales différentes, présentées dans la figure Planck étant un satellite,
il a pu effectuer une carte compléte du rayonnement du fond diffus cosmologique sur tout
le ciel, en s’affranchissant des effets atmosphériques, ce qui permet notamment de sonder les
corrélations a trés grandes échelles dans le CMB. Le LFI observe trois bandes spectrales a 30,
44 et 70 GHz, c’est-a-dire a des fréquences inférieures au pic du CMB, mais qui permettent
d’améliorer la qualité de la carte du CMB et fournissent des informations sur les émissions
galactiques et extra galactiques situées en avant plan. Le HFI observe les bandes de fréquence
a 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz, soit aux fréquences ot1 I’on observe le mieux le CMB ainsi

qu’a des fréquences plus élevées, la encore pour traiter les contributions d’avant plan.

4.1.4 Observation de la fusion d’un systéme binaire d’étoiles a neutrons

Un évenement survenu pendant ma thése nous a poussé a utiliser une sonde supplémentaire,
de nature astrophysique plus que cosmologique, pour contraindre le modele du galileon. En

effet, apres la mise en service de l'interférometre LIGO en 2015 [24] et plus récemment de
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FIGURE 4.5 (Gauche) Amplitude des anisotropies de températures des différentes sources en
fonction de la fréquence. (Droite) Amplitude des anisotropies de polarisation des différentes
sources en fonction de la fréquence. Les bandes verticales indiquent les bandes de fréquences
des instruments LFI et HFI du satellite Planck [22].

l'interférometre Virgo en 2017 [25], il est désormais possible de détecter des ondes gravitation-
nelles qui ont une fréquence de 1’ordre de 100 Hz. Cela permet de détecter, grace aux ondes
gravitationnelles, la fusion de systémes binaires de trous noirs de quelques dizaines de masses
solaires ou bien la fusion de systémes binaires d’étoiles a neutrons, par exemple. Ainsi, le 17
aotit 2017, les deux interférometres de LIGO ont détecté un signal d’ondes gravitationnelles

(GW170817) dont la mise en service récente de Virgo a permis de localiser la source (voir fi-

gure4.6).

En fait, il se trouve que c’est 'absence de signal détecté par Virgo qui a permis cette loca-
lisation, indiquant que la source se trouvait dans la direction paralleéle aux deux miroirs de
I'instrument [28]. Le fait de connaitre la région du ciel dans laquelle se trouve la source de
I’émission d’ondes gravitationnelles a permis de mettre en lien cet évenement avec la source
d’une rafale de rayons gammas (GRB pour Gamma Ray Burst) détectée quelques secondes
aprés. Les téléscopes du monde entier ont pointé sur cette source pendant plusieurs semaines
[26] afin d’en savoir plus sur cet évenement. Les données ainsi recueillies favorisent ’hypo-
these d’une fusion d’un systéme binaire d’étoiles a neutrons situé a z = 0.009787 (redshift de

la galaxie hote NGC4993) et dont la signature électromagnétique est appelée une kilonova [29].

Une telle observation d'un méme évenement a la fois a 'aide d’ondes gravitationnelles et
d’ondes électromagnétiques, avec un écart temporel illustré figure [4.7|de At = 1.74 £ 0.05 s
[27], implique que les vitesses de propagation de ces deux ondes sont, si ce n’est égales, du

moins extrémement proches.

Or, comme nous 'avons vu dans la section le modele du galileon prédit une vitesse pour
les ondes gravitationnelles qui differe de ¢ du fait de la présence des termes L4, L5 et du terme

de couplage disformel. On cherche alors a décrire 1’écart temporel entre 1’arrivée des photons
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FIGURE 4.6 Localisation de la source d’ondes gravitationnelles de 1’évenement GW170817 par
la combinaison des observations des deux détecteurs de LIGO et de ’absence d’observation
par l'interférometre de Virgo (en vert). En bleu est indiquée la localisation indépendante de
la source du GRB coincidant avec GW170817 par la combinaison des téléscopes FERMI, IN-
TEGRAL et GBM [26]. La probabilité d'une telle coincidence spatiale et temporelle ayant lieu
par hasard est de 5.0 - 107® [27], ce qui ne laisse aucune ambiguité sur le fait que les deux
observations proviennent de la méme source.

et des ondes gravitationnelles défini par :
At=t,—t,4 (4.9)

avec t et t, les dates d’arrivées respectivement des photons et des ondes gravitationnelles,
de sorte que At > 0 car ces dernieres arrivent les premiéres. Or, les photons vont a la méme
vitesse ou plus vite que les ondes gravitationnelles, donc leur temps de parcours est plus petit.
Il y a donc nécessairement un décalage entre les dates d’émission, que 1’on notera dt et qui
est défini tel que 6t > 0 si la lumiere est émise avant les ondes gravitationnelles. L'hypothese
faite usuellement est de considérer ¢ < 10 s, mais certains scénarios vont jusqu’a proposer

dt € [—100 s, 1000 s| [30H32]]. On peut alors réécrire 1’écart de temps a 'arrivée selon :
At = Aty — Aty + 0t (4.10)

ou At, et At, sont ici les temps de parcours. En faisant '’hypothese raisonnable selon laquelle
la distance comobile qui nous sépare du systéme binaire d’étoiles a neutrons émetteur est la

méme a l'instant de ’émission des ondes gravitationnelles et a celui de I’émission des photons,
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FIGURE 4.7 Détection a plusieurs sondes de la fusion d’un systéme binaire d’étoiles a neu-
trons [27] en astronomie a rayons X avec les télescopes Fermi et Integral (haut) et en ondes
gravitationnelles avec les interférometres LIGO-Hanford et LIGO-Livingstone (bas).

on peut exprimer les temps de parcours par :

Xe Xe
At = / wX e Aty = / adx (4.11)
0 ¢ 0o ¢ (X)

avec X, la distance comobile entre 1’observateur et le systeme binaire d’étoiles a neutrons émet-
teur, et ¢, la vitesse des ondes gravitationnelles dans un modele quelconque, qui dépend a

priori du facteur d’échelle a. Ainsi, comme dy = c@ = HLO a%aﬁ, on a finalement :

1 L da c
At = — — [ 1- ot 4.12
Hy /ae aH ( Cq (a)) + ( )
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Si on est dans le cas ACDM, alors ¢, (a) = ¢ et donc At = 6t. Ainsi, le modele ACDM est

compatible avec cette observation sous I'hypothése communément admise 6¢ < 10 s.

4.2 Exploration de I’espace des parameétres

421 Méthode de Monte-Carlo par chaines de Markov
Position du probléme

Nous cherchons a contraindre les parametres du modele du galileon a la lumiere des observa-
tions cosmologiques. Pour un parametre ¢, on cherche donc a déterminer la densité de proba-
bilité pour le parametre 6, connaissant les données cosmologiques z : P (6|z). Cette formula-
tion de la contrainte en terme de probabilité conditionnelle nous invite a nous placer dans le
contexte de l'inférence bayesienne (pour plus de détails, voir par exemple [33]), ot1 'on met &
profit la formule de Bayes [34] qui s’écrit ici :

L (z]0) 7 (9)

PO =TT 00 ~ @) o ®.13)

L'expression ci-dessus fait apparaitre la probabilité L (z|¢) d’observer les données x sous I'hy-
pothese selon laquelle le parametre est a la valeur 6, la probabilité a priori (prior) 7 (6) que le
parametre soit a la valeur 6, la probabilité [ L (z|6") = (6") d8’ que les données soient ce qu’elles
sont en prenant en compte toutes les valeurs possibles du parametre et enfin la probabilité a
posteriori (posterior) P (6|z) qui correspond a la connaissance que 1'on a sur le parametre 6
mise a jour en prenant en compte les données. Pour calculer la probabilité qui nous intéresse
P (0|z), il faut donc préciser un prior, 7 (¢), arbitraire qui décrit le degré de confiance dans la
valeur du parametre avant la comparaison aux données. L’absence de connaissances a priori
correspond a un prior uniforme. Il faut de plus calculer la fonction de vraisemblance L (z|6)

des données sous une hypothese sur la valeur de 6 qui est donnée par :

2 xr
L (z]6) = exp [—X(;W] (4.14)

Il faut donc calculer la prédiction du modele pour un grand nombre de valeurs du parametre
g, pour pouvoir évaluer la distribution P (|z), et notamment pour estimer l'intégrale au dé-
nominateur de (4.13). De plus, le modele que 1'on cherche a contraindre possede en général
plusieurs parameétres. Si I'on se place par exemple dans le cas ou le modele possede deux pa-
rametres 6y et 01, alors la comparaison directe entre les prédictions du modele et les données

nous permet uniquement de calculer L (x|, 61). Si 0 et 6; sont indépendants, 1'utilisation de
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la formule de Bayes donne :

L (x|0o,01) 7 (00, 01)
fL x|6y, 0)) 7 (6, 0)) dojdo

P (0o, 01]z) = (4.15)

On n’a donc pas directement acces aux densités de probabilité qui nous intéressent P (6y|z) et

P (01|z), que 'on obtient en marginalisant selon les autres parametres. Par exemple pour 6 :

P (0p|z) = /P (60, 01|z) by (4.16)

On se retrouve a devoir calculer numériquement des intégrales multiples sur 1’espace de va-
riation des parametres du modeéle, ce qui peut étre tres gourmand en temps de calcul lorsque
le nombre de parametres et I'espace de variation de ces derniers sont grands, comme dans le
cas du modele du galileon. En particulier, la question de I’échantillonnage de la fonction de
vraisemblance L (|6, 61), est centrale car il faut disposer de suffisamment de points ol cette
fonction est évaluée pour pouvoir estimer P (6y|x) et 'intégrale (4.16), mais chaque point né-
cessite la comparaison des prédictions aux données. La nécessité d’échantillonner cette densité
de probabilité en un temps raisonnable pour comparer les prédictions aux observations cos-
mologiques nous a poussé a utiliser un code de calcul utilisant la méthode de Monte-Carlo par
chaines de Markov (MCMC) que nous allons détailler dans la suite. Pour plus de développe-

ments concernant les méthodes de MCMC, on pourra consulter [35] par exemple.

Les chaines de Markov

Une chaine de Markov est un processus du méme nom [36], c’est-a-dire un processus sto-
chastique pour lequel l'information nécessaire a la prédiction de l'état futur est entierement
contenue dans I'état présent (on dit que le systeme est sans mémoire), a temps discret. Il s’agit
donc d’une suite de variables aléatoires X, X5, ... a valeurs dans 'espace des états. Dans le cas
qui nous concerne, les X; sont des vecteurs des n parametres du modele que I'on teste (et sont

donc des variables aléatoires continues) :

X; = (60, ....0%) (4.17)

La propriété de Markov se traduit dans le cas spécifique des chaines de Markov par la relation :

P (Xp41| X0, -y X0) = P (Xpn41| X0) (4.18)
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De plus, les chaines de Markov utilisées dans les méthodes MCMC sont des chaines de Markov
dites homogenes, c’est-a-dire que la probabilité de passer d’un état 7 a un état j est indépen-
dante de n :

P (Xni1 = j|1Xn = i) = P (X = j|Xpo1 =) (4.19)

Les chaines de Markov homogenes possedent une propriété cruciale pour les méthodes MCMC
selon laquelle, sous certaines hypotheses additionnelles (que la chaine soit irreductible et apé-
riodique), la loi de probabilité de X,, converge vers une distribution limite, appelée distribution
stationnaire de la chaine, indépendamment de la loi de probabilité initiale de Xy. Tout I’enjeu
pour les méthodes MCMC est donc de choisir la loi de probabilité de transition de maniére a ce
que la chaine vérifie les hypotheses précédentes, et que la distribution stationnaire corresponde

a la distribution de probabilité que I’on cherche a échantillonner.

L’intérét de l'utilisation des chaines de Markov vient de ce que les points auxquels on évalue
la densité de probabilité que 1’on cherche a échantillonner suivent précisément cette densité
de probabilité. Ainsi, la chaine de Markov s’attarde dans les zones de 'espace des parametres
qui apportent une contribution importante a I'intégrale que I’on cherche a calculer, en ignorant
celles dont la contribution est négligeable. L'utilisation des méthodes MCMC est donc beau-
coup plus efficace que la plupart des méthodes d’échantillonnages, lorsque 1'espace a explorer
possede un grand nombre de dimensions, rendant possible la comparaison de modéles ayant

de nombreux parametres avec un grand nombre de données.

L'algorithme de Metropolis-Hastings

L’algorithme de Metropolis-Hastings, du nom de ses développeurs Nicolas Metropolis [37] et
Wilfred Keith Hastings [38], est une méthode MCMC qui implémente les principes précédem-
ment discutés. Il s’agit de construire une chaine de Markov dont la distribution stationnaire est
une certaine distribution P (X') que I'on cherche a échantillonner. Le point de départ de 1’algo-
rithme de Metropolis-Hastings est 1’égalité suivante, qui découle simplement de la définition
de P(X,X,) =P (XNX,):

P(X|Xn) _ P(X)

P(XaX)  P(X) (#.20)

On choisit ensuite d’effectuer la transition d'un état X,, a I’état suivant X, ; en deux étapes :
la proposition et ’acceptation. On définit une distribution de tirage que 1’on note ¢ (X|X,,) qui
correspond a la probabilité de proposer X connaissant le point précédent de la chaine, et une
distribution d’acceptance que 1'on note A (X|X,,) qui est la probabilité d’accepter le point X
comme point suivant de la chaine connaissant le point précédent. La probabilité de transition
s’écrit alors :

P (X[X,) = g (X]X,) A (X|X,) (421)
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En introduisant ces nouvelles distributions dans 1’équation (4.20), on obtient le rapport des
distributions d’acceptances :
AXIXa) _ 2 (X) 9 (XalX)

A(X,[X) ~ P (Xp) g (X]X,) (4.22)

I faut donc choisir une distribution d’acceptance qui vérifie la relation précédente. Le choix

usuel est celui du rapport de Hastings donné par :

(4.23)

A(X|X,) = min <1, P (X) g (Xn|X) >

P (Xy) g (X[ Xn)

Avec cette distribution d’acceptance, on accepte toujours X lorsque 1’acceptance est supérieure
a 1, et on accepte le point avec la probabilité correspondant a 1’acceptance lorsque celle-ci est
inférieure a 1. En pratique, I'implémentation de 1’algorithme de Metropolis-Hastings se fait de

la maniere suivante :

1. Phase d’initialisation : on démarre & un point X, tiré aléatoirement, typiquement suivant

la distribution de probabilité du prior sur les parametres 7 ().

2. Phase de génération de la chaine : on génere aléatoirement un point candidat X suivantla
distribution de tirage ¢g (X |X,,). Puis, on calcule le rapport de Hastings A (X|X,,) corres-
pondant. On génere alors un nombre aléatoire u suivant une loi uniforme sur l'intervalle
[0,1]. Siu < A(X|X,), alors on accepte le point proposé, de sorte que X,,+; = X. Si au
contraire u > A (X|X,,), alors on rejette le point proposé, et on répete le point précédent,

de sorte que X,,+1 = X,,. Enfin, on passe au point suivant et on répete la procédure.

On peut faire plusieurs remarques concernant cet algorithme. Premierement, le calcul de la
probabilité du point proposé P (X) n’intervient que dans le calcul de I'acceptance a travers
le rapport P (X) /P (X,,), ce qui permet de se contenter de calculer une fonction proportion-
nelle a P. Ainsi, dans le cas qui nous intéresse ot la distribution de probabilité que 1’'on cherche
a échantillonner est (.15), on peut se passer d’évaluer l'intégrale du dénominateur qui est
une constante souvent extrémement complexe a calculer. Par ailleurs, la distribution de tirage
n’est pas donnée dans la description de 1’algorithme et est a déterminer au cas par cas selon
le contexte. Cependant, on choisit classiquement des gaussiennes centrées autour de X,,, qui
sont des distributions symétriques (g (X, |X) = ¢ (X|X,,)), ce qui simplifie le calcul de I'accep-
tance. Enfin, méme si la chaine de Markov converge vers la distribution désirée, la distribution
de départ peut étre tres différente de celle-ci, ce qui oblige a rejeter les premiers points de la
chaine, au cours d'une phase dite de burn-in. De plus, comme toutes les méthodes MCMC,
cet algorithme produit des suites de points corrélés entre eux avec une certaine longueur de
corrélation (nombres de points minimum entre deux points non-corrélés), ce qui oblige a jeter

encore d’autres points. Néanmoins, malgré un certain manque d’efficacité dans 1’exploitation
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final de la chaine, cette méthode est beaucoup plus performante que toutes les alternatives

lorsque 1’on cherche a explorer un espace de grande dimensionnalité, comme c’est notre cas.

Illustration sur des exemples

Nous allons ici illustrer les concepts précédemment introduits par deux exemples concrets
de chaines de Markov. Pour que le premier exemple reste simple, je me suis limité a deux
parametres x et y qui suivent une loi gaussienne a deux dimensions donnée par la densité de
probabilité :
P(z,y) = _ exp [—1 (2 — fiay — )" 27 (@ = prayy — p1y) (4.24)
27 detX 2

ou i, = 2 et u, = 1 sont les moyennes respectivement de z et y, et la matrice de covariance X

0.25 0.3
Y= (4.25)
0.3 05

La distribution de tirage du couple (241, ¥n+1) est simplement un produit de gaussiennes

est donnée par :

centrées sur (z,, y,), et de méme variance o = 0.01, que j’ai choisie pour que l’évolution de
la chaine soit relativement lente et que les effets intéressants soient bien visibles. Le point de
départ est fixé a (—50, —50), afin que la chaine démarre loin du point de maximum de pro-
babilité (2, 1). En effet, en pratique, on ne connait pas la distribution de probabilité que 1'on
échantillonne, et la chaine peut démarrer trés loin du minimum de x2. L'évolution de z,, et y,
en fonction de n pour une telle chaine est donnée en figure[4.8} On voit bien sur cette figure que
la distribution des ~ 4000 premiers points de la chaine ne suit pas la distribution stationnaire.
Celle-ci n’est atteinte qu'apres une phase d’exploration plus ou moins longue, appelée phase
de 'burn-in’. Lorsque 'on se sert de la chaine pour décrire la distribution stationnaire, il faut
donc supprimer les points de la phase de burn-in. Il est d"usage de supprimer la moitié des

points de la chaine, ce que nous ferons également dans cette these.

De plus, comme nous l’avons évoqué précédemment, et comme on peut le constater sur la
figure les chaines de Markov sont des suites de points qui sont corrélés entre eux a travers
la distribution de tirage et 1’algorithme d’acceptation du point proposé. Cette auto-corrélation
le long de la chaine disparait aprés un certain nombre d’itérations donc ce n’est qu’un probleme
mineur lorsque la taille de la chaine est grande par rapport a cette longueur d’auto-corrélation.
Cependant, comme ce n’est pas toujours le cas, on préfére ne garder qu'un point dans la chaine

tous les dix points acceptés.

Une fois ces précautions prises, on peut exploiter la chaine de Markov pour décrire la distri-

bution stationnaire que I'on cherche a caractériser. Dans cet exemple simple, on connait cette



Chapitre 4 Contraintes expérimentales sur le modéle du galileon 143

—40

—G0

—80 . .
Burn-in period

0 2000 4000 G000 8000 10000
n

FIGURE 4.8 Evolution des valeurs des paramétres x,, et , pour les 10000 premiers points
de la chaine de Markov décrite plus haut. Les lignes horizontales pointillées représentent les
moyennes des distributions de probabilités pour z et y échantillonnés par la chaine de Mar-
kov. Avant de converger vers la distribution stationnaire, la chaine explore aléatoirement une
portion peu intéressante a la maniére d’un marcheur aléatoire, c’est la phase de burn-in.

distribution, et on peut facilement 1’évaluer selon une grille tres fine, ce qui n’est évidemment
possible que parce que cet exemple se place en dimension 2. Néanmoins, cet exemple permet
de se convaincre de 1'efficacité de l’algorithme a reproduire la distribution cherchée, comme
on peut le constater sur la figure [4.10, son avantage par rapport aux autres méthodes n’appa-

raissant que pour des espaces de grande dimensionnalité.

Le second exemple, plus réaliste, est celui de la premiere chaine de Markov que j'ai produite
pour obtenir des contraintes sur le modele du galileon en le comparant aux spectres du puis-
sances des anisotropies du CMB en température et en lensing [23], que I’on note ici data. Les
parametres correspondent a H = (Qh%, Q:h?, 0pc, 7, As, ns, €2, €3, €4, € ), qui suivent la loi de
probabilité inconnue :

P (H|data) < L (data|H)m (H) (4.26)

ol la fonction de vraisemblance est donnée par (4.14). La distribution de tirage est a nou-

veau une gaussienne multidimensionnelle, mais qui est plus sophistiquée car les corrélations
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FIGURE 4.9 Nuage de points définis par les coordonnées (x4, x,) a gauche, et (Yn+i,yn) @
droite, pour différentes valeurs de i et pour n parcourant la chaine, aprés suppression des
points de la phase de burn-in. Sont données en plus les coefficients de corrélations linéaires p
correspondants, et les régressions linéaires passant par les nuages de points. On remarque que
les points consécutifs sont extrémement corrélés, mais plus 1'éloignement entre les deux points
de la chaine que 1’on compare est grand, moins les corrélations sont importantes.

entre parametres sont prises en compte, de telle sorte qu’au fur et a mesure de l'avancée de la
chaine, la distribution de tirage s’adapte pour faire varier les parametres selon les directions
des vecteurs propres de la matrice de covariance des parametres, que 'on appellera dans la

suite matrice de tirage.

L’exemple de cette chaine est assez parlant, car le point de départ choisi, qui correspond au
meilleur ajustement de [39], était en fait tres loin du point de minimum de x? de l'espace des
parametres. De plus, certaines dégénerescences entre parametres, notamment les parametres
du galileon, ont dfi étre apprises par la chaine de Markov a partir de zéro, c’est-a-dire que nous
avons utilisé un prior plat pour ces parametres. En conséquence, la chaine a mis beaucoup de
temps avant de converger vers la distribution stationnaire recherchée. En d’autres termes, la
phase de burn-in a été tres longue, comme l'illustre la figure[4.11} ce qui est trés cotiteux lorsque
I’avancée de la chaine est lente comme c’est le cas ici (~ 250 pts par jour). Heureusement, cette
longue phase de burn-in n’a pas eu lieu pour toutes les chaines que j'ai calculées. En effet, ’ap-
proche bayesienne permet d’utiliser le posterior calculé par cette chaine comme prior pour les
chaines ultérieures a travers le point de minimum de x? ainsi que la matrice de covariance des
parametres héritée de la matrice de tirage mise a jour progressivement le long de cette chaine.

Cela permet de réduire considérablement la phase de burn-in pour les chaines ultérieures et
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FIGURE 4.10 Figure triangle pour les deux paramétres z et y de la distribution {.24). La figure
en bas & gauche représente la distribution P (x,y) par les deux ellipses & 1o et 20 ainsi que
le nuage des points de la chaine de Markov. La densité de ces derniers suit bien la densité
de probabilité P (z,y). La figure du haut correspond a la distribution marginalisée P (x) (voir
(4.16)), la courbe étant obtenue par le calcul numérique et I'histogramme étant obtenu par la
chaine de Markov. De méme pour la figure de droite qui représente la distribution marginalisée

P (y).

donc de diminuer le nombre de points a calculer par chaine, c’est-a-dire diminuer le temps de

calcul.

De plus, en pratique, on calcule plusieurs chaines en parallele avec les mémes parametres mais
qui partent de points différents pour augmenter la statistique et la robustesse du résultat. En
effet, on a d’autant plus confiance dans le fait que la chaine a atteint la distribution stationnaire
que plusieurs chaines indépendantes ont atteint cette méme distribution. On définit un critere
de convergence des chaines, appelé critere de Gelman-Rubin [40], pour un ensemble de chaines
C;: o
PR O (4.27)
Var (C;)
avec « le seuil qui définit le critere de convergence des chaines, et qui dans cette these vaut
a = 0.03. Lorsque ce critere est rempli, cela indique que 1’écart entre les moyennes de toutes

les chaines est environ trente fois plus petit que la dispersion des points au sein des chaines,
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FIGURE 4.11 Evolution de quelques paramétres représentatifs de la chaine de Markov dé-
crite dans le second exemple. Par souci d’échelle et de lisibilité, les parametres sont exprimés

Tpn—T N N 2 —
comme orete, ol 2 correspond aux parametres 4%, 0, 7, In (A4;) et ¢z. On constate que

le calcul de 8000 points, soit une trentaine de jours environ, est nécessaire pour sortir de la
phase de burn-in dans cet exemple.

et on décide d’arréter celles-ci. Une fois les chaines arrétées, les contraintes sur les parametres
sont obtenues comme dans I'exemple précédent (voir figure [£.10), c’est-a-dire a partir de I'his-
togramme des points de la chaine auquel on applique un lissage gaussien. Les contraintes sur
tous les parametres du modele, qui peuvent en général étre plus compliquées que de simples
gaussiennes, sont alors représentées comme en figure £.12 pour le cas de la chaine du second
exemple. Notons que cette chaine n’est pas utilisée pour obtenir les résultats présentés dans la

section suivante.

4.2.2 Contraintes cosmologiques sur les parametres des modeles de base

Dans cette partie, nous allons présenter les résultats obtenus en comparant les modeles de

base aux observations cosmologiques présentées dans la partie Nous considérons ici trois
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FIGURE 4.12 Distributions de probabilité pour certains parametres de la chaine de Markov
(voir figure[d.TT) ainsi que toutes les projections & deux dimensions. Les contours foncés repré-
sentent les contours a 1o, et les contours clairs les contours a 2o.

modeéles :
— ACDM : qui est le modele de référence, dont on fait varier les parametres
{Quh?, Qch?, 100000, T, 1, As}
— Full galileon : qui est le modele du galileon complet décrit au chapitre [} dont les para-
metres libres sont {Qyh?, Q.h%,1000)c, T, s, As, €2, C3, C1, G } 5
— Cubic galileon : qui est un modéle de galileon réduit dans lequel on ne garde que les

lagrangiens les plus simples tout en assurant I'efficacité de 1'effet Vainshtein, c’est-a-dire

Ly et L3. Ce modele a de plus la particularité d’étre un modele de galileon dans lequel
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la vitesse des ondes gravitationnelles est égale a la vitesse de la lumiere dans le vide.
En fixant ¢3 par la condition de platitude ((3.76) pour a = 1), les parametres libres du
galileon cubique sont {Q,h?, Q.h2,1000)c, T, ns, As, Co }-

Dans un premier temps, nous allons décrire les contraintes apportées sur ces trois modéles
par chacune des sondes introduites dans la section[4.1|séparément. Puis, nous présenterons les

contraintes apportées par la confrontation des modeles a toutes les sondes simultanément.

Données du CMB

Les contraintes apportées par les données de Planck [23] sur les parametres libres et quelques
parametres dérivés des trois modeles cités précédemment sont données dans la table et
dans la figure pour les parametres libres communs aux trois modeles. Les spectres de
puissance angulaire des anisotropies de température, de polarisation, de l'effet de lentille gra-
vitationnelle, et de la corrélation croisée entre température et polarisation qui correspondent

aux prédictions du meilleur ajustement de chacun des trois modeles considérés sont donnés

dans la figure

ACDM Full galileon Cubic galileon
Qph? 0.02222 £+ 0.00016  0.02237 + 0.00016  0.02231 + 0.00016
Qch? 0.1195 £ 0.0014 0.1179 £ 0.0014 0.1193 £ 0.0014
1000pc 1.04085 £ 0.00032  1.04110 £ 0.00032  1.04179 £ 0.00049
T 0.065 £+ 0.013 0.018 £ 0.012 0.0144 £ 0.0093
In(101°A4y) 3.062 £+ 0.024 2.964 £ 0.022 2.956 £+ 0.018
s 0.9646 + 0.0047 0.9685 + 0.0046 0.9722 £ 0.0049
Co - -79+1.0 -4.628 1 0.039
C3 - -2.83 £ 0.67 -0.7710 £ 0.0066
C4 - -0.74 £ 0.27 -
Cs - -0.29 £0.13 -
ca - 0.0120 £ 0.0099 -
Hy 67.40 + 0.63 78.09 +£0.77 78.97 + 0.88
o8 0.8170 £ 0.0086 0.903 £+ 0.013 0.8929 £ 0.0078
Zrei 87+13 32+17 26+15
109 Age™27 1.878 4+ 0.016 1.868 £ 0.011 1.867 4 0.011
x?(CMB) 12943 12949 12976

TABLE 4.2 Contraintes sur les parametres libres et quelques parametres dérivés des trois mo-
deles présentés dans le texte obtenues a partir des données de Planck 2015 [23]. La valeur
centrale correspond a la moyenne des distributions marginalisées de chaque parametre et 1'in-
certitude a leur écart-type. Les valeurs de x? sont données pour le meilleur ajustement du
modele correspondant.
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FIGURE 4.13 Figure triangle présentant les contraintes marginalisées a deux dimensions pour
les parametres communs aux trois modeles étudiés ici pour des niveaux de confiance a 1o
(couleurs foncées) et 20 (couleurs claires). Les distributions marginalisées a une dimension

sont également présentées pour chacun de ces parametres.

On constate immédiatement que les trois modeles reproduisent relativement bien les observa-

tions du satellite Planck, avec quelques difficultés pour le modéle du galileon cubique pour le

spectre en température a bas £ et dans une moindre mesure pour le spectre de lensing. On peut

quantifier I'ajustement aux observations grace au x?, et il apparait que les modeles de galileon

s’ajustent moins bien aux données du CMB que le modele ACDM. La différence est toutefois

acceptable pour le modele du galileon complet qui compte 6 points de x? supplémentaires sur

plus de 12000, mais commence a devenir importante pour le modéle du galileon cubique, qui

compte ~ 30 points de x? supplémentaires. On peut faire quelques remarques supplémen-

taires intéressantes sur ces premieres contraintes. Tout d’abord, malgré la grande différence

entre les modeles, notamment les deux modeles de galileon et le modele ACDM, la plupart des



150 Chapitre 4 Contraintes expérimentales sur le modéle du galileon

6000, T - T . . 150,
ACDM

—— Full galileon
& " 4000¢ —— Cubic galileon ||
i {  Planck 2015

—— ACDM

—— Full galileon

—— Cubic galileon
t  Planck 2015

Pk

—— ACDM
—— Full galileon
—— Cubic galileon |
{  Planck 2015

—— ACDM 56
—— Full galileon ] 3 1.4
—— Cubic galileon | | X 1.2

Planck 2015

ACFF
pbovs
;§i

[ 10
DTS
isbistist

] oL 1
500 1000 1500 2000 a-t 50 TO0 150 200 250 300 350 400

FIGURE 4.14 Prédictions du spectre de puissance en température (en haut a gauche), de la cor-
rélation croisée entre température et polarisation (en haut a droite), du spectre de puissance en
polarisation (en bas a gauche) et du lensing (en bas a droite) pour le meilleur ajustement (traits
pleins) aux données de Planck [23] (points bleus) pour les trois modeles considérés. En dessous
de ces spectres de puissances sont représentées les différences entre la valeur moyenne des ob-
servations et les prédictions des différents modéles, ’aire en bleue représente l'incertitude sur
les observations.

parametres cosmologiques communs a ces modeles ont des distributions tres proches. C’est
notamment le cas de maniére flagrante pour les parametres Q,h?%, Q.h%, 0)/c et ns. En effet, les
contraintes proviennent de la position du premier pic, pour 0,;¢, et de I'amplitude relative des
premier, deuxiéme et troisiéme pics du spectre des anisotropies de température [41], pour Qh?
et Q.h?. En d’autres termes, ces parametres sont uniquement contraints par la dynamique du
plasma de baryons et de photons avant la recombinaison. On se rend compte a posteriori que
les scénarios du modele galileon qui s’ajustent le mieux aux observations du CMB ne modi-
fient pas la physique de I'Univers jeune, ce qui explique donc cette similitude. Cependant, si
Qyh? et Q.h% changent peu entre les modeles, les modeles de galileon privilégient des hautes
valeurs pour le taux d’expansion de Hubble H), et par conséquent de plus faibles valeurs pour
Q,,, ce qu'illustre la figure Cette prédiction tres différente pour les modeles de galileon
est particulierement intéressante car il existe une tension entre la prédiction de Hy fournie par
les contraintes du CMB sur le modele ACDM et celles obtenues a partir d’observations directes

indépendantes de la cosmologie [42,43].
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FIGURE 4.15 Contours de confiance a 1o (couleurs foncées) et a 20 (couleurs claires) dans
I'espace a deux dimensions des parametres H et §2,,, pour les trois modeles étudiés. La bande
grise correspond a l'intervalle de confiance a 68% de la mesure directe de Hy de [43]].

On remarque également que les parametres 7 et A; ont des distributions sensiblement diffé-
rentes entre le modele ACDM et les deux modeéle de galileon. En effet, les deux modeles de ga-
lileon prédisent une profondeur optique due a la réionisation plus faible que le modele ACDM,
qui est méme compatible avec 0. Ces faibles valeurs de 7 sont induites par le spectre de puis-
sance du lensing. En effet, les modeles de galileon prédisent un effet de lentille gravitationnel
plus intense que le modéle ACDM. Cela signifie que le potentiel de Weyl, qui détermine I'effet
de lensing, est plus profond pour les modeles de galileon, ce qui généralise I'observation que
nous avions faite dans la section[3.4.2] Pour contrebalancer cet effet et rester en bon accord avec
les observations du spectre de puissance du lensing, il faut donc jouer sur les parametres qui
peuvent influencer sa normalisation. Les C’f ¢ sont directement proportionnels au parametre
A, [44], une solution simple est donc de diminuer ce dernier. Et comme les observations du
CMB, autres que les grandes échelles des modes E de polarisation et le lensing, sont sensibles
a la combinaison Aze~?7, la diminution de A, peut étre compensée par une diminution de 7
sans modifier A,e~27, comme on peut le voir dans la table Un fort effet de lensing dans le

modéle entraine donc naturellement de faibles valeurs de 7.

On peut légitimement se demander si cette valeur de 7 pose probléme ou si une valeur aussi
basse constitue simplement une curiosité dont on peut s’accomoder. En fait, la profondeur op-
tique due a la réionisation permet de déterminer le redshift de réionisation z,.;, qui correspond

au redshift a partir duquel une portion significative de 1'Univers est réionisée. Ce redshift de
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réionisation peut également étre contraint par des observations astrophysiques, de galaxies ou
de quasars a haut redshift par exemple, qui indiquent une réionisation partielle de 1'Univers
a cette époque. Ces contraintes sont assez peu quantitatives, mais un consensus semble se dé-
gager autour de la contrainte z,.; 2 6 [45,/46]. La densité de probabilité marginalisée pour z,;

~

pour chacun des trois modeles étudiés est décrite dans la figure
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FIGURE 4.16 Densités de probabilité marginalisées du parametre dérivé z,.; pour les modéles
ACDM, galileon complet et galileon cubique contraints par les données du CMB. La limite
inférieure & z,.; > 6 est indiquée par la droite verticale pointillée.

Alors que le modéle ACDM est parfaitement en accord avec la limite inférieure sur le redshift
de réionisation, il semble que cette contrainte additionnelle soit en tension avec les contraintes
mises par le CMB sur les modeles de galileon. Cette tension est toute relative pour le modele de
galileon complet puisque ce dernier est tout de méme compatible avec cette limite inférieure
a ~ 1.50. Cela monte a ~ 3.50 pour le modele du galileon cubique, ce qui est beaucoup plus

sérieux.

Enfin, concernant les parametres spécifiques aux modeles de galileon dans le cas du galileon
complet, tous les ¢; sont significativement différents de 0, a I'exception de c¢. Il semble donc
que les observations du CMB favorisent les scénarios de galileon sans couplage disformel.

Dans 'ensemble, les valeurs des ¢; sont toutefois assez peu contraintes. Dans le cas du galileon
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cubique, les valeurs de ¢; sont completement différentes, ce qui prouve que les deux modeles
de galileon considérés ont vraiment des comportement différents. De plus, les valeurs de ¢; et

c3 sont extrémement bien contraintes par les observations du CMB.

Données du JLA

Comme nous l’avons vu dans la section4.1.1} les observations de supernovae nous renseignent
sur I’évolution de la distance de luminosité en fonction du redshift a travers la relation (4.2).
Ainsi, elles contraignent I’évolution du taux de Hubble H, donc en particulier €2, pour les trois
modeles, et également les ¢; pour les deux modeles de galileon. Cependant, le taux de Hubble
aujourd’hui, Hy, a un effet de normalisation sur la magnitude des supernovae. Ce parametre
est donc dégénéré avec Mp, si bien que les observations de supernovae n’y sont pas sensibles.
Les contraintes sur les parametres des trois modeles étudiés apportées par les observations de
supernovae de 1’échantillon JLA sont données dans la table

On remarque d’emblée que I'ajustement est aussi bon pour les trois modeles, ce qui est illustré
dans la figure qui présente le diagramme de Hubble des supernovae de 1’échantillon JLA
ainsi que les prédictions des distances de luminosité pour le meilleur ajustement de chacun

des modeles.
ACDM Full galileon  Cubic galileon
Qn, 0297 £0.034 0.326 £0.046  0.19£0.11

& : 38+18  -4.00+0.29

& - -098+£099  -0.735 £ 0.076

& - -0.30 + 0.35 -

s - -0.31£0.17 -

cc - 0.20 +0.17 -
X2(JLA) 695 696 696

TABLE 4.3 Contraintes sur les parametres libres des trois modeles obtenues a partir des don-
nées des supernovae de "échantillon JLA. L'incertitude correspond a 1’écart-type des distri-
butions marginalisées de chaque parametre. Les valeurs de x? sont données pour le meilleur
ajustement du modele correspondant.

Par ailleurs, si 'on regarde plus précisément, on constate quelques détails intéressants. Pre-
mierement, les observations de supernovae permettent de contraindre relativement bien (2,
pour le modele ACDM et le modele de galileon complet, a des valeurs similaires, mais pas
pour le modele de galileon cubique. Les densités de probabilité obtenues en confrontant les
modeles aux observations de supernovae sont présentées dans la figure ol l’on constate

effectivement que ce parametre est trés peu contraint dans le modéle de galileon cubique.
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FIGURE 4.17 (Haut) Diagramme de Hubble des supernovae de 1’échantillon JLA. Les couleurs
des points représentent la provenance des supernovae. Les courbes (pratiquement confon-
dues) représentent les prédictions des distances de luminosité pour le meilleur ajustement aux
observations des supernovae pour chacun des trois modéles testés. (Bas) Différences entre les
observations et la valeur moyenne des prédictions sur des intervalles logarithmiques en z pour
les différents modeles, les aires colorées représentent I'incertitude sur les observations pour les
différents lots de supernovae.
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FIGURE 4.18 (Gauche) Densités de probabilité marginalisées du parametre 2,,, issues de la
confrontation des modeles ACDM, galileon complet et galileon cubique aux observations des
supernovae de I’échantillon JLA. (Droite) Contraintes marginalisées a deux dimensions dans
le plan (2, ¢2) pour les deux modeles de galileon.
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Cela se comprend en revenant a I’équation de Friedmann dans le modele du galileon qui
décrit 'évolution de H. Ainsi, un décalage de (2,,, peut dans une certaine mesure étre compensé
dans le cas du galileon cubique par un décalage de ¢ (en gardant ¢z similaire), ce qui rend
les supernovae moins contraignantes. Dans le cas du galileon complet, la relation (3.76) est
beaucoup plus complexe, et un décalage de €2,,, ne peut pas étre compensé aussi simplement.
En d’autres termes, €, et ¢ sont dégénérés pour les supernovae dans le modele de galileon
cubique mais pas dans le modele de galileon complet, comme le montre la figure Les
observations des supernovae redeviennent contraignantes pour le modele de galileon complet,
méme si elles le sont légérement moins que dans le cas ACDM. Cet effet sur (2, s’"accompagne,
assez naturellement, d’'une grande liberté sur les parameétres du galileon. Néanmoins, malgré
cette grande liberté, les intervalles de confiance pour les parametres du galileon obtenus par les
supernovae sont assez éloignés de ceux obtenus par le CMB. En effet, pour le galileon complet,
seul le parametre ¢; n’est pas compatible avec 0, le modele de galileon complet se rapproche

donc du modele de galileon cubique sous l'influence des observations de supernovae.

Cela indique une potentielle tension entre ces sondes. Si tension il y a, cela sera manifeste

lorsque nous effectuerons les combinaisons des sondes.

Mesures de 1’échelle BAO

De maniére complémentaire aux observations de supernovae, les mesures de ’échelle BAO
contraignent 1’évolution du taux de Hubble a travers les mesures de distances. Cependant,
nous avons déja évoqué dans la section le fait que les mesures de BAO sont en fait des
mesures de distances en unité de r4. Ainsi, les mesures de BAO sont en fait sensibles au pa-
rametre adimensionné P = ¢/ (Horq) [47], si bien que Hy et r4 sont dégénérés de maniere
similaire a Hy et Mp dans le cas des supernovae. Cependant, dans un modéle cosmologique
donné, on peut donner une prédiction pour r,. Cette prédiction ne dépend que de la physique
pré-recombinaison, dont on suppose qu’elle n’est pas modifiée entre le modéle ACDM et les
modeles de galileon testés, hypothese qui est vérifiée pour les meilleurs ajustements obtenus
en considérant uniquement les données du CMB. Dans ce cas, la prédiction pour 4 est la méme
entre tous ces modeles et dépend des parametres 0,72 et .72, ce qui permet de lever partielle-
ment la dégénerescence et de contraindre Hy (remplacé par 6);c dans notre paramétrisation).
Les contraintes sur les parametres sensibles aux mesures de BAO pour les trois modeles sont

données dans la table[4.4} les contraintes dans 1’espace a deux dimensions sont présentées dans

la figure

L’accord avec les données est tres bon dans les trois cas, ce qui n’est pas treés surprenant puis-
qu’on ajuste des modeles avec au moins 3 parametres a 8 mesures. De plus, les mesures de

BAO sont assez peu contraignantes lorsqu’elles sont prises en compte seules du fait du faible
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ACDM Full galileon ~ Cubic galileon

Qph? 0.031 +£0.016  0.026 £0.012  0.0122 £ 0.0074
Qch? 0.221 £0.082 0.2822 £0.0995  0.338 £ 0.082
1000p/¢  1.101 £0.059  1.151 4+ 0.043 1.117 £ 0.064

& - 25419 -3.26 +0.28
&3 - 0.01£122  -0.545+0.047
& - 0.16 = 0.50 -
s - -0.20 +£0.15 -
cc - 0.52 = 0.40 -
X*(BAO) 3.0 2.5 2.5

TABLE 4.4 Contraintes sur les parametres libres des trois modéles obtenues a partir des me-
sures de BAO. Les valeurs de x? sont données pour le meilleur ajustement du modele corres-
pondant.

s ACDM
Bl Full galileon
Il Cubic galileon
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FIGURE 4.19 Contraintes marginalisées a une et deux dimensions sur les parameétres communs
aux trois modeles étudiés, comparés aux mesures de I'échelle BAO.
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FIGURE 4.20 Prédictions des distances Dj;, Dy et Dy, définies dans la section pour le
scénario qui s’ajuste le mieux aux mesures de 'échelle BAO dans chacun des trois modeles
étudiés.

nombre de points. L'intérét des mesures de BAO tient dans leur complémentarité avec les
autres sondes. Les prédictions des distances par les meilleurs ajustements des trois modeles
comparées aux observations sont présentées dans la figure Cependant, malgré le carac-
tere faiblement contraignant des mesures de BAO prises seules, on constate une fois encore
que les valeurs des parametres ¢; privilégiées par ces mesures pour les modeles de galileon
sont assez éloignées de celles favorisées par le CMB. Les ¢; pour le modele de galileon complet
contraint par les mesures de BAO seules sont, en effet, tous compatibles avec 0 (méme ¢5). Pour
ce qui est du modele de galileon cubique, les valeurs privilégiées par les mesures de BAO du
parameétre ¢, sont tres éloignés de celles privilégiées par le CMB, ce qui ne laisse présager rien

de bon étant données les tres faibles barres d’erreurs sur ce parametre.

Tout se passe comme si les scénarios des modeles de galileon compatibles avec les contraintes
posées par les perturbations cosmologiques prédisaient une évolution du fond cosmologique
qui n’est pas en accord avec les observations du fond cosmologique et inversement. Si c’est
effectivement le cas, les modéles de galileon devraient avoir du mal a reproduire de maniere

satisfaisante les observations des trois sondes combinées.
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Combinaisons des différentes sondes

Nous venons de voir que les trois modeles étudiés s’ajustent bien aux données provenant du
CMB, aux mesures d’échelles BAO et aux observations de supernovae, indépendamment. Ce-
pendant, ce n’est pas suffisant pour qu'un modéle cosmologique soit considéré comme valide
du point de vue observationnel. Il faut en fait que ces modeles soient compatibles lorsqu’ils
sont confrontés a toutes les observations simultanément. Les contraintes obtenues sur les mo-
deles étudiés lorsqu’ils sont confrontés aux trois jeux de données simultanément sont présentés

dans la table[d.5 et dans la figure [d.21| pour les corrélations entre parametres communs.

ACDM Full galileon Cubic galileon
Qph? 0.02228 £+ 0.00014 0.02197 + 0.00013  0.02189 =+ 0.00013
Qch? 0.1187 £ 0.0010 0.1231 £0.0010  0.12429 + 0.00097
1000y ¢ 1.04091 £ 0.00029 1.04051 + 0.00029  1.04075 + 0.00037
T 0.069 £ 0.012 0.0054 £ 0.0041 0.0051 £ 0.0036
In(1010A4y) 3.070 £+ 0.023 2.9478 £+ 0.0094 2.9481 £ 0.0089
N 0.9662 + 0.0040 0.9564 + 0.0037 0.9575 £ 0.0035
o - -7.30 £ 0.88 -4.454 £+ 0.029
C3 - -2.54 £ 0.60 -0.7420 £ 0.0047
C4 - -0.65+0.25 -
Cs - -0.29 £0.13 -
ca - 0.0100 £ 0.0071 -
Hy 67.73 + 0.63 7524 +0.49 75.53 £0.88
o8 0.8180 £ 0.0086 0.904 £+ 0.011 0.8994 £ 0.0050
Zrei 91+1.1 1.07 £ 0.88 1.01 £0.80
109 Age™?7 1.875 4+ 0.011 1.886 4+ 0.011 1.888 + 0.011
x?(CMB) 12946 12966 12993
x?(BAO) 5.6 30.4 29.9
x*(JLA) 706.7 723.3 723.6

TABLE 4.5 Contraintes sur les parametres libres et quelques parametres dérivés des trois mo-
deles étudiés obtenues a partir des données du CMB, du JLA et des mesures de BAO. Les
valeurs de x? sont données pour chaque sonde et pour le meilleur ajustement du modele cor-

respondant.

Alors que le meilleur ajustement du modéle ACDM a des x? & peine moins bons pour chacune
des sondes lorsque le modele est confronté a chacune d’elles indépendamment ou simulta-
nément, ceux-ci se déteriorent dans le cas des deux modeles de galileon. Les prédictions des
meilleurs ajustements combinés de ces modéles sont présentés dans les figures pour les
spectres de puissance du CMB, dans la figure pour les distances de luminosité des su-
pernovae, et dans les figures pour les mesures de BAO. L'ajustement aux supernovae est

moins bon mais reste correct (voire tres correct pour le modele ACDM). On fait le méme constat
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concernant l’ajustement aux spectres de puissance du CMB, la dégradation affectant principa-
lement le spectre de puissance de lensing. Cependant, I’ajustement des modeles de galileon aux
mesures de BAO s’est fortement dégradé avec des y? ~ 30 pour une comparaison a 8 points
de données. Le modele du galileon tel qu’étudié dans cette section semble donc en mauvaise
posture lorsqu’on compare ses prédictions aux observations cosmologiques présentées dans

cette these.
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