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Résumé : Durant ma thése, 'objectif était d’étudier la structura-
tion de I’échantillon de quasars de eBOSS au travers de son spectre de
puissance. D’une part, nous nous sommes focalisés sur les oscillations
acoustiques de baryons pour contraindre Dy;/rq et Dy /rq. D’autre
part, nous avons modélisé la forme compléte du spectre de puissance
pour ajouter une contrainte sur le taux de croissance des structures
fog. Ces modéles ont été testés sur des mocks construits a partir
d’une simulation & N-corps. Nous avons testé l'incertitude en redshift
particuliére aux quasars dans le cadre de ce extitmock challenge. Nous
avons implémenté un terme de Finger-of-God permettant de prendre
en compte ces incertitudes non-gaussiennes. Nous avons testé nos mo-
déles sur des mocks dont la cosmologie nous était inconnue. Cela a
mis en évidence un décalage des paramétres si notre cosmologie fidu-
cielle est trop éloignée de la cosmologie réelle du relevé. Ce décalage
n’est pas significatif pour le relevé de eBOSS mais peut étre probléma-
tique pour les futurs relevés spectroscopiques. Ensuite, testé les effets
systématiques de notre relevé sur des mocks rapides ayant la méme
géométrie que les données. Nous avons implémenté les effets systéma-
tiques observationnels sur ces mocks. Nous avons mis en évidence un
décalage du spectre de puissance par I'implémentation des collisions
de fibres, nous manquons ~ 40% des paires & petite échelle perpendi-
culairement & la ligne de visée. Nous I’avons modélisé dans le spectre
de puissance en ajoutant une fonction de sélection a ces échelles.
Pour les deux modeéles, 'erreur systématique totale est inférieure ou
égale & 30% de l'erreur statistique pour chacun des paramétres, la
plus importante part provenant de la modélisation du spectre. Nous
avons combiné notre analyse et 'analyse du méme catalogue de qua-
sars en espace de configuration, ce qui améne & des contraintes de
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cosmologie, relevé spectroscopique de galaxies, croissance des structures, distorsions dans ’espace des décalages spectraux,

Dy /rqg = 13.26 £ 0.55 et Dyp/rq = 30.69 + 0.80 pour 'analyse BAO
uniquement ; et Dy /rq = 13.23 + 0.47, Dy/rq = 30.21 + 0.79 et
fo8 = 0.462 + 0.045 pour ’analyse de la forme compléte du spectre
de puissance. Ces mesures sont en accord avec les analyses du CMB ;
la mesure du taux de croissance linéaire des structures, fog est plus
haut de 1.90 en comparaison de la valeur de Planck. En utilisant
toutes les mesures des analyses de la structuration des galaxies de
SDSS, nous apportons d’importantes contraintes des paramétres cos-
mologiques. Ensuite, nous avons cherché & ce que notre analyse de
la forme compléte du spectre de puissance ne dépende pas de la cos-
mologie fiducielle. Nous analysons le spectre de puissance observé a
l’aide de plusieurs modéles avec différents parameétres cosmologiques,
les parameétres informatifs de notre ajustement sont fixés a leur valeur
ACDM+GR pour ensuite interpoler, a ’aide d’un processus gaussien,
la nappe de x2 sur I’espace des paramétres cosmologiques pour ajus-
ter ces derniers. Cela permet de ne pas compresser I'information. Ce
faisant, nous ajustons I’ensemble des parameétres cosmologiques sans
a priori provenant de sondes externes comme cela est habituellement
fait dans les analyses de la structuration de galaxies. En analysant
le relevé de quasars, nous augmentons le désaccord avec Planck sur
lamplitude des fluctuations de matiére, og, & 3.10. Notre analyse
conjointe des relevés de quasars et de LRG de eBOSS ainsi que du
relevé low-z de BOSS est en accord avec ’analyse de Planck. Nous
obtenons des contraintes plus fortes sur Qq, qu’avec les analyses stan-
dard de SDSS. Cette méthode pourra étre utilisée dans le cadre des
futurs grands relevés spectroscopiques tel que DESI ou Euclid pour
minimiser I’erreur systématique due au modéle tout en améliorant les
contraintes statistiques.

Title : Cosmological constraints with large spectroscopic survey of quasars of eBOSS/SDSS-1V

Keywords :  cosmology, spectroscopic galaxy survey, growth of structure, redshift space distortions, baryon acoustic oscillations, eBOSS
collaboration

Abstract : During my thesis, the objective was to study the clus-

tering of the sample of eBOSS quasars through its power spectrum.
On the one hand, we focused on the acoustic oscillations of baryons
to constrain Dyr/rq and Dy /rq. On the other hand, we modelled the
full shape of the power spectrum to add a constraint on the growth
rate of the structures fog. These models were tested on mocks built
from an N-body simulation. We tested the redshift uncertainty spe-
cific to quasars as part of this extitmock challenge. We implemented
a Finger-of-God term to take into account these non-Gaussian un-
certainties. We tested our models on mocks whose cosmology was
unknown to us. This highlighted a shift in the parameters if our fidu-
cial cosmology is too far from the real cosmology of the survey. This
shift is not significant for eBOSS survey but can be problematic for
future spectroscopic surveys. Then, we tested the systematic effects
of our survey on fast mocks with the same geometry as the data. We
implemented the systematic observational effects on these mocks. We
have demonstrated a shift in the power spectrum by the implemen-
tation of fibre collisions, we are missing ~ 40% of small scale pairs
perpendicular to the line of sight. We model it in the power spectrum
by adding a window function to these scales. For both models, the
total systematic error is lower than or equal to 30% of the statisti-
cal error for each parameter, the largest part coming from spectrum
modelling. We combined our analysis and the analysis of the same
catalog of quasars in configuration space, which leads to constraints
of Dy /rq = 13.26 £ 0.55 and Dy/rq = 30.69 & 0.80 for BAO-only
analysis; and Dy/rq = 13.23 4+ 0.47, Dyp/rqg = 30.21 £+ 0.79 and

fo8 = 0.462 £ 0.045 for the analysis of the full shape of the power
spectrum. These measurements are in agreement with the analyzes
of the CMB; the measurement of the linear growth rate of struc-
tures, fog is 1.90 higher compared to Planck’s value. Using all the
measurements from the galaxy clustering analyzes of SDSS, we bring
important constraints of cosmological parameters such as the equa-
tion of state of 1 dark energy or the curvature of the universe. Next, we
sought to ensure that our analysis of the full shape of the power spec-
trum did not depend on fiducial cosmology. We analyze the observed
power spectrum using several model with different cosmological pa-
rameters, the informative parameters of our fit are set to their value
ACDM+GR and then interpolate, using a Gaussian process, the x?2
map over the space of cosmological parameters to fit the latter. This
allows to not compressing the information. In doing so, we adjust the
set of cosmological parameters without any prior coming from exter-
nal probes as is usually done in analyzes of the structuring of galaxies.
By analyzing the quasar survey, we increase the disagreement with
Planck on the amplitude of the fluctuations of matter, og, to 3.1c.
Our combined analysis of eBOSS quasar and LRG surveys, as well
as the BOSS low-z surveys, is in agreement with Planck’s analysis.
We obtain stronger constraints on Omegam, than with the standard
analyzes of SDSS. This method could be used within the framework
of future large spectroscopic surveys such as DESI or Euclid to mi-
nimize the systematic error due to the model while improving the
statistical constraints.

Maison du doctorat de I'Université Paris-Saclay
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Introduction

Depuis 'aube de 'humanité, la cosmologie a toujours été un des grands sujets d’étude de
I’Homme. D’abord abordée de facon philosophique, puis au gré des avancées technologiques, la
méthode scientifique a pu y étre appliquée. Au début du XXe¢ siécle, I'observation des galaxies,
couplée a des travaux théoriques, a permis la découverte de ’expansion de l'univers et de la
matiere noire. En 1998, I’étude des SN Ia a mis en évidence 'accélération de cette expansion ;
son mécanisme est inconnu est nous ’appelons énergie noire.

L’étude de la distribution des galaxies est un bon moyen de comprendre la nature de cette
énergie noire ainsi que les différentes caractéristiques de 'univers. Nous avons besoin pour cela
d’un échantillon de galaxies suffisamment important pour y appliquer des méthodes statistiques.
Nous utilisons pour cette these, le plus grand relevé spectroscopique de quasars a ce jour pro-
venant du télescope SDSS (plus de 300000 objets). Les quasars sont des trous noirs, au centre
de certaines galaxies, dont le disque d’accrétion émet de grande quantité d’énergie, ce sont les
objets stables les plus lumineux de I'univers, ils nous permettent de I’étudier jusqu’a des décalage
vers le rouge supérieurs a 2.

Nous étudions la distribution des quasars statistiquement au travers de sa variance en espace
de Fourier pour contraindre la cosmologie. Nous cherchons principalement a comprendre la
structuration de I'univers en modélisant deux phénomenes.

Dans 'univers primordial, le plasma de baryons et de photons se propage en ondes sonores
sous 'effet conjoint de la pression radiative et de la gravité. Au moment de la recombinaison
des atomes, les photons se découplent des baryons et 'onde se fige a une échelle caractéristique,
I’échelle BAO. Celle-ci est observable dans la distribution des galaxies et, en la mesurant a
plusieurs époques, nous permet de contraindre I’histoire de I'expansion de 'univers et donc
I’énergie noire.

Les galaxies tendent a se rapprocher sous l'effet de la gravité ce qui crée une cohérence dans
leur champ de vitesse. La vitesse particuliere de chaque galaxie décale son spectre observé par
effet Doppler. Cela résulte en une distorsion cohérente de la distribution spatiale des galaxies,
appelée RSD. Elle rend possible la contrainte du taux de croissance des structures qui nous
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permet d’étudier I’énergie noire, ou les lois de la relativité générale.

A Daide de plusieurs simulations d’univers, nous avons testé notre modélisation du spectre
de puissance incluant ces deux phénomeénes. Pour prendre en compte les incertitudes en redshifts
propres aux quasars, nous avons étudié un terme d’atténuation du spectre de puissance a petite
échelle. Dans un deuxieéme temps, nous avons implémenté les différents effets systématiques du
relevé de quasars sur des simulations rapides pour tester leur impact sur le spectre de puissance,
nous avons particulierement ajusté notre modele pour atténuer 'effet des collisions de fibres sur
la mesure des parametres cosmologiques.

L’étude de I’échantillon de quasars de eBOSS a conduit a une mesure de ’échelle BAO et du
taux de croissance des structures. En combinant celles-ci aux analyses des autres échantillons
de SDSS, il a été possible de contraindre I'histoire de ’expansion de l'univers et la croissance
des structures sur une large gamme en redshift (0.07 < z < 2.2) et donc de contraindre les
parametres du modele standard de la cosmologie, ainsi que des extensions & celui-ci.

Dans la deuxiéme partie de ma these, nous avons cherché a résoudre un probleme vu dans
la phase de test de notre modele. Si la cosmologie utilisée pour calculer le modele du spectre de
puissance est éloignée de la vraie, un biais est visible dans la mesure des parametres cosmolo-
giques. Nous avons donc fait varier la cosmologie du modele pour directement contraindre les
parametres du modele standard. En plus de ne plus étre dépendant a la cosmologie de départ,
cette technique nous permet de garder toute 'information du spectre de puissance sans avoir a
la compresser dans les parametres de BAO et de RSD. Du fait du coiit en CPU nécessaire au
calcul de chaque modele, nous avons interpolé ’espace des parametres cosmologiques a 'aide de
processus gaussiens.

Dans le chapitre 1 de cette these, nous rappelons les caractéristiques importantes de la
cosmologie pour notre étude. Le relevé de quasars de eBOSS est présenté dans le chapitre 2.
Ensuite, dans le chapitre 3, nous décrivons la modélisation utilisée pour notre analyse, ainsi
que son test dans le cadre d’un mock challenge. Le chapitre 4 présente notre analyse de la
structuration des quasars de eBOSS accompagnée de I'étude des effets systématiques dus aux
observations. Finalement, nous exposons dans le chapitre 5 les contraintes cosmologiques déduite
de cette derniére analyse ainsi que des analyses conjointes de SDSS, dans un premier temps a
I’aide des analyses standard, puis sans la compression de I'information dans les deux phénomenes
BAO et RSD.
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18 CHAPITRE 1. Introduction a la cosmologie

Dans ce chapitre introductif & la cosmologie moderne nous présenterons succinctement les
bases théoriques sur laquelle repose cette science qui tente d’expliquer la nature de notre univers
et son évolution. Ensuite, nous énoncerons les principes du modeéle standard de la cosmologie en
étayant avec les principales observations effectuées a ce jour. Plus précisément, nous montrerons
ce que la structuration de 'univers a grande échelle peut nous apprendre sur son contenu. Cette
partie du rapport n’a pas pour but d’étre exhaustive, mais plutét de donner un cadre global a
la compréhension de cette these.

1.1 Les piliers de la cosmologie

La cosmologie moderne se base sur la théorie de la relativité générale d’Einstein couplé au
principe cosmologique. Dans cette section nous introduirons ces deux aspects sur lesquels la

science de 'univers repose.

1.1.1 Principe cosmologique

La cosmologie étudie un objet, 'univers, duquel nous n’avons comme seul point de vue que
la position de la Terre. Pour pouvoir généraliser les théories expliquant les observations, il est
nécessaire de supposer 2 symétries dans la répartition de la matiere. Elles sont regroupées dans
le principe cosmologique et sont directement liées au principe copernicien édicté au 15e siecle.
Celui-ci nous dit que la Terre n’a pas de point de vue privilégié et donc, que les observations
faites & partir de la Terre peuvent étre généralisées.

Les principes cosmologiques précisent cette hypothese. La matiére est répartie de fagon ho-
mogene. Il n’existe, statistiquement, pas de position privilégiée dans I'univers. Cette symétrie
par translation n’est vérifiée qu’a tres grande échelle (Laurent et al., 2016). En effet, toutes les
structures de 'univers, tels que les amas de galaxies ou les galaxies par exemple, contredisent
cette hypothese.

La seconde symétrie utilisée dans 1’étude de 'univers est 'invariance par rotation, cette
isotropie est également vérifiée statistiquement, par exemple I’étude spectrale du fond diffus
cosmologique nous montre des anisotropies dans la température de 'ordre de % = 107° sur
toute la surface du ciel (Planck Collaboration et al., 2018).

1.1.2 Relativité générale

La théorie de la gravitation longtemps prise pour référence provient des principia mathe-
matica de Newton publiés en 1687. Dans cette théorie, les coordonnées spatiales sont décrites
dans un espace euclidien a 3 dimensions, alors que le temps est un parametre absolu identique
pour tout observateur. D’apres Newton, les lois de la physique sont les mémes pour tout réfé-
rentiel galiléen, référentiel dans lequel tout corps libre (sur lequel aucune force ne s’exerce) est
en mouvement rectiligne et uniforme. Cette théorie n’est pas compatible avec les lois de 1’élec-
tromagnétisme, par exemple, une transformation galiléenne ne conserve pas la force magnétique
provenant d’une charge électrique. Une charge en mouvement rectiligne et uniforme créera une
force magnétique qu'une charge au repos ne créera pas. D’apres les lois de Maxwell, la vitesse
d’une onde électromagnétique dans le vide est identique pour tout référentiel ce qui contredit
également l'invariance des lois de la physique par transformation inertielle. Cette hypothese a
été confirmée par I'experience de Michelson et Morley en 1887.
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En 1905, Einstein élabora sa théorie de la relativité restreinte pour laquelle il utilisa les
transformations de Lorentz. Pour deux référentiels R et R’ en translation rectiligne et uniforme
I'un par rapport a I'autre a la vitesse v, suivant ’axe x. Si I’on note A la différence de coordonnées
entre deux évenements dans le référentiel R et A’ dans le réferentiel R’, les transformations pour

passer d’un réferentiel a I'autre s’écrivent :

cAt v =By 0 0 cAt
/ —_—
A.CL‘I _ By v 00 Ax 7 (1.1)
Ay 0 0 10| |Ay
Az 0 0 01 Az

est le facteur de Lorentz.

ou = %, c est la vitesse de la lumiere et v =

Ici, il faut penser le temps comme une coordonnée au méme titre que les 3 dimensions
d’espace. Pour cela, ’espace-temps de Minkowski est utilisé pour écrire les transformations
précédentes. Ces relations permettent la conservation des lois de la physique par un changement
de référentiel galiléen tout en autorisant une vitesse limite (la vitesse de la lumiere) a étre
identique pour tout référentiel inertiel.

Ce Principe de vitesse limite est incompatible avec la théorie universelle de la gravité de
Newton. En effet, selon la mécanique newtonienne, la force de gravité entre 2 corps éloignés
se distribue de maniere instantanée. En 1915, Einstein construit une nouvelle théorie de la
gravitation appelée la théorie de la relativité générale qui remplace la théorie newtonienne et
qui prend en compte cette vitesse limite. Le Principe d’équivalence est la base cette théorie,

Minertie = Mgravitation (12)

La masse inertielle d’un objet intervient dans la résistance qu’il oppose a tout changement
de mouvement, autrement dit, a toute accélération. La masse gravitationnelle intervient dans
la force de gravitation de l’objet. En considérant le principe d’équivalence vrai, la gravitation
peut, localement, étre pris comme une accélération du référentiel par rapport a 1’observateur,
elle est donc un effet relativiste. Cette équivalence est maintenant testée avec une grande pré-
cision 1071% (Touboul et al., 2017). Dans la théorie de la gravitation d’Einstein, I’espace-temps
est courbé au voisinage des objets massifs. Dans un espace-temps plat (sans objet massif), une
particule suivrait une ligne droite si elle n’est soumise & aucune force. Dans le cas ou cette
particule est dans un univers constitué d’objets massifs sa trajectoire sera une géodésique (la gé-
néralisation d’une ligne droite sur une surface non plane). Dans cette théorie, la gravitation n’est
plus une force s’exercant sur les objets mais une courbure de I’espace-temps elle-méme. Cette
courbure peut étre reliée mathématiquement au contenu en énergie de 'univers par ’équation
d’Einstein :

1
R, — QQWR = KT, (1.3)
ou R, est le tenseur de Ricci qui caractérise la déformation de l'espace-temps, R = g"" IR, est
la courbure scalaire. Le tenseur métrique, g,,, nous permet de définir la distance ds entre deux

points dans I’espace-temps x et  + dx par
ds = g (x)dxtdz”. (1.4)

Kk~ 2.0766 m.J ! est la constante gravitationnelle d’Einstein et T, est le tenseur d’énergie-
impulsion. Sans rentrer dans les détails de cette équation, nous pouvons donc constater qu’elle
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relie directement la géométrie de I'espace-temps (la partie gauche de I’équation) au contenu en
énergie, et donc en matiere, de celui-ci (partie droite).

1.2 Expansion de 'univers

En 1929, Edwin Hubble mit en évidence une relation entre la vitesse de récession apparente
de céphéides extra-galactiques, obtenue grace a la mesure du décalage vers les grandes longueurs
d’onde de leur spectre, et leur distance par rapport a nous (Hubble, 1929).

Une céphéide est une étoile géante dont la magnitude absolue varie entre 0.1 et 2 avec une
période définie qui est fonction de la luminosité absolue. Ces caractéristiques font des céphéides
une bonne chandelle standard, c’est-a-dire un objet astronomique dont la luminosité absolue est
connue et qui peut donc nous permettre de connaitre la distance nous séparant d’elle en mesurant
leur luminosité. Edwin Hubble en déduisit une loi de proportionnalité (valable uniquement pour
I'univers proche z < 1) :

v = H()D (15)

ou v est la vitesse de 'objet observé, D la distance nous en séparant, et Hy le parametre
de Hubble a ¢y (le temps actuel) . Ce dernier parametre posséde la dimension de l'inverse du
temps mais il est de convention de 'exprimer en km.s™'.Mpc~! qui permet intuitivement de
comprendre que pour une valeur de Hy = 70 km.s~'.Mpc~!, une galaxie & 1 Mpc s’éloigne &
la vitesse de 70 km.s~'. De plus la valeur de Hy étant encore largement débattue, entre les
sondes d’univers primordiale (tel que le fond diffus cosmologique ou les oscillations acoustiques
de baryons) et les sondes d’univers local (tel que les supernovae ou les céphéides), la convention
est d’écrire ce parameétre sous la forme :

Hy = 100 h.km.s~ . Mpc™? (1.6)

En admettant le principe cosmologique, la loi de proportionalité de Hubble-Lemaitre (équa-
tion 1.5) nous indique que I'univers est en expansion.

Un autre objet astrophysique peut étre considéré comme une chandelle standard dans I'uni-
vers. Il s’agit des supernovae de type Ia, qui ont permis de mettre en évidence 'accélération
de l'expansion de l'univers (Perlmutter et al., 1999; Riess et al., 1998). La figure 1.1 montre
la relation entre la vitesse de récession des objets dans 'univers et leur distance par rapport a
I’observateur. Cette accélération n’est pas possible dans un modeéle d’univers contenant unique-
ment de la matiere et du rayonnement. Une solution est de modifier I’équation d’Einstein pour
la prendre en compte en ajoutant une constante appelé A,

1
R, — §gu,,R = KT + Aguw- (1.7)

1.3 Meétrique Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

Dans cette section, en suivant le principe cosmologique, nous considérons 'univers homogene.
Il sera donc possible d’en déduire la forme générale de la métrique qui régit sa géométrie.
Nous pouvons le décrire a I'aide d’une métrique indépendante de la position spatiale. De fagon
générique, nous pouvons écrire cette métrique en reprenant la distance entre deux points, ds
(définie dans ’équation 1.4) tel que :
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FI1GURE 1.1 — Diagramme de Hubble pour des Supernovae entre redshift 0.01 et 1. les lignes montrent
I’évolution attendue pour différentes configurations d’univers. Pris de Riess et al. (1998)

ds® = dt(t) — dx>(t) (1.8)

La distance au carré, ds?, peut étre vue comme la généralisation en relativité générale du
carré de la distance géométrique entre deux points dans ’espace euclidien. La partie temporelle
dt de cette équation ne doit pas dépendre du temps. De plus, on peut explicitement montrer
I'expansion de 'univers en factorisant un facteur d’échelle a(t) de la partie spatiale,

dx(t) = a(t).dx
2 2 7,2 2 2 (1.9)
ds* = c“dt” — a(t).dx>,
avec dx la distance dite comobile, correspondant a la distance corrigée de ’expansion de
I'univers, les différentes distances utilisées en cosmologie seront définies plus précisément dans
la section 1.6.1. La partie spatiale devant étre isotrope nous pouvons ’écrire en coordonnées
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sphériques, avec une composante radiale indépendante de ’angle :
dx* = dR? +r2d6? + r*sin®(0)d¢? (1.10)
Enfin, la partie radiale doit prendre en compte les 3 courbures de l'univers possibles

dr?

dR? = ———
i 1— kr?

(1.11)
avec k une constante fonction de la courbure de I'univers, & = 0 pour un univers plat, k =
1 pour un univers fermé (sphérique) et k& = —1 pour un univers ouvert (hyperbolique). En
ajoutant cette derniere possibilité nous obtenons la métrique dite FLRW (Friedmann-Lemaitre-
Robertson-Walker) décrivant notre univers homogene, isotrope et en expansion :

dr?

1 — kr?

ds® = dt* — a*(t) +1r2d6? + r?sin?(0)do? | . (1.12)

1.3.1 Equations de Friedmann

En écrivant les équations d’Einstein dans le cadre de cette métrique FLRW, on peut en
déduire 2 équations qui décrivent la dynamique d’un univers en expansion. La premiere de ces
équations s’obtient en prenant la partie temporelle des équation d’Einstein (4 = v = 0) et nous
permet de calculer I’évolution du facteur d’échelle en fonction du contenu en énergie de 1'univers.

1 2 s\ 2
B ()= (fg) - (Z) _ 8”fp ke (1.13)

Ot 'on retrouve le parameétre de Hubble H(t) qui décrit donc 1’évolution du parameétre d’échelle
a en fonction du temps. G est la constante de Newton et p la densité d’énergie. La partie spatiale
de I’équation d’Einstein nous permet de formuler la 2éme équation, souvent appelée 1’équation
d’accélération,
o s (1.14)
ou p est la pression totale.
En combinant ces 2 équations, et en paramétrant I’équation d’état d’un fluide donné par
p = wpc?, il est possible d’écrire une troisitme équation décrivant la conservation locale de

I’énergie :

p+3H(p+p)=0 (1.15)

avec pour solution :
1) = o(ta)a(t)3@+D) 1.16
p(t) = p(to)a(t) (1.16)
En fonction de la nature du fluide étudié, nous pouvons donc en déduire I’évolution de sa
densité d’énergie :
e p= % — pr(a) = py(ag)a™* pour un fluide relativiste

o p < pc? = pm(a) = pm(ag)a™ pour un fluide non relativiste

e p=—pc® — pp(a) = pa(ag) pour I'énergie reliée & la constante cosmologique
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FIGURE 1.2 — Les parametres de densité de la matiere (bleu), de radiation (orange) et de la constante
cosmologique (vert) en fonction du redshift, en faisant ’hypothése d’un univers plat. La ligne pointillée
représente le temps actuel.

En utilisant le parametre de densité réduit 2, = ;&_t avec Perit = % et x € [r,m,A], on

peut réécrire la lere équation de Friedmann

H2(t) = Hg [Qr7t0a_4 + Qm7t0a_3 + QAytO + Qk7t0a_2:| (117)
ou Qp = %ﬁ; =1—Qot =1 —(Q + Qpy, + Qy) représente la courbure de l'espace. A noter
que pour une densité totale égale a la densité critique, .y = 1 et donc l'univers est plat.

Nous constatons ci-dessus que les différentes composantes de 'univers évoluent différemment en
fonction du temps, ceci explique les 3 périodes distinctes que sont ; la période de domination du
rayonnement, puis celle de la matieére non relativiste et enfin celle de la composante d’énergie
liée a la constante cosmologique, voir Figure 1.2.

1.4 Le Big Bang

Le modele du Big Bang chaud, proposé par Friedmann, indique que dans le passé de 'univers,
celui-ci devait étre plus dense et plus chaud jusqu’a une singularité initiale. Le premier indice
de ce modele est ’expansion de 'univers puisque cette expansion implique que, dans le passé,
les distances cosmologiques devaient étre plus petites et donc I'univers plus dense. Cet univers
initial était fait d’un plasma de particules élémentaires.

C’est dans les années 1940 que Georges Gamow théorisa 'univers primordial en appliquant les
solutions non statiques de Lemaitre et Friedmann pour décrire un univers de densité uniforme
et de courbure constante. Il en déduisit qu’a partir de cette "soupe primordiale", quand la
température a suffisamment baissé, la nucléosyntheése primordiale a pu se dérouler. Ensuite, 380
000 ans apres le Big Bang, la température a suffisamment baissé pour créer les premiers atomes
avec la recombinaison entre les électrons et les noyaux d’Hydrogéne. A ce moment, les photons
et la matiere se sont découplés et la lumiere a pu se propager, cette lumiere est encore visible
aujourd’hui sous la forme du fond diffus cosmologique qui possede une température bien moindre
du fait de 'expansion de 'univers. A partir de cette recombinaison, la matiére baryonique et la
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matiére noire ont interagi gravitationnellement pour ensuite former les étoiles, galaxies et tous
les corps que nous pouvons observer.

1.4.1 L’inflation

Dans les années 1970, George Gamow a résolu deux problémes importants de la cosmologie
en introduisant le modeéle de l'inflation. Le probléeme de I’horizon (ou probléme de causalité)
vient de I’homogénéité de 'univers a grande échelle pour des zones de ’espace qui ne peuvent
pas avoir échangées d’information (du fait de la vitesse limite ¢). Le probleme de la platitude
est le fait que pour obtenir un univers tres proche de la platitude comme nous 1’observons,
il est nécessaire d’avoir un réglage tres fin de la densité en matiere dans 'univers. La théorie
de l'inflation résout ces problemes grace a une période d’expansion exponentielle de I'univers
primordial. Cette expansion est au minimum de l'ordre de 60 e-fold (I'univers a été multiplié
60 fois par le nombre e pendant cette période) et permet une causalité possible entre tous les
points de 'univers observable avant cette période d’expansion. La théorie de 'inflation prédit
également la forme du spectre de puissance des fluctuations primordiales compatible avec les
observations suivant une loi de puissance ;

9 2As k ns—l—ﬁ-locslni
- ( ) S (1.18)

ou ko est I’échelle pivot (généralement choisie tel que kg = 0.05Mpc_1), A, représente 'amplitude
du spectre a l'issue de la période d’inflation et & 1’échelle pivot, ng est I'indice spectral. Une
déviation a la loi de puissance serait caractérisée par a5 # 0, néanmoins, la plus grande contrainte
sur ce parametre (par Planck Collaboration et al. (2018) en utilisant le CMB et les BAO;
as = —0.0041 £+ 0.0067) est compatible avec une correction nulle. La valeur de oy est une fagon
de discriminier entre plusieurs modele d’inflation. Dans les modeles d’inflation lente, la valeur
de l’indice spectral peut étre prédite a ns ~ 0.96 ce qui est en accord avec les observations
de Planck nf'anck = 0.965 4 0.004. Ces fluctuations, amplifiées ensuite par effet gravitationnel,
expliquent la structuration de I'univers observable aujourd’hui.

1.5 Le modele ACDM

Le modele standard de la cosmologie est caractérisé par une constante cosmologique A et de
la matiere noire froide CDM (pour Cold Dark Matter), nous l’appellerons par la suite le modele
ACDM. 11 est théorisé dans le cadre de la relativité générale et sa géométrie est décrite par la
métrique FLRW. Ce modeéle permet de décrire de nombreuses observations, telles que le fond
diffus cosmologique, la distribution de galaxies a grande échelle, 'abondance des éléments légers
dans I'univers ou encore 'accélération de I’expansion de I'univers.

Dans ce modele, 'univers est considéré plat, 2 = 0, et, est constitué de plusieurs compo-
sants :

e Le rayonnement qui inclut les photons ainsi que les neutrinos relativistes. Elle représente
moins de 0.01% du total énergétique de I'univers actuel.

e La matiere non relativiste que 'on peut séparer en 2 groupes distincts :

e La matiére ordinaire (également appelée matiére baryonique) qui correspond a toute
la matiere interagissant avec les photons tels que les étoiles, le gaz, les planéetes etc.
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FIGURE 1.3 — Vitesse de rotation de la galaxie M33 en fonction de la distance a son centre. Les points
montrent la mesure faite a partir de la ligne d’émission a 21cm. La ligne pleine montre le meilleur ajus-
tement du modele. Les lignes a petit tiret, grand tiret et pointillée-tiretée représentent, respectivement,
la contribution des étoiles, du gaz et de la matiére noire. De Corbelli and Salucci (2000)

e La matiere noire froide qui n’interagit pas avec les photons (ou tres peu) et qui n’a
donc pas encore pu étre observée directement. Néanmoins de nombreuses preuves de
son existence sont observables comme par exemple la vitesse de rotation des étoiles
autour du centre des galaxies qui aurait un profil tres different sans un ajout de
matiére non visible (Rubin and Ford, 1970) ou encore le lentillage gravitationnel.
Cette matiere noire est dite froide car non relativiste. La figure 1.3 montre le profil
des vitesses des étoiles d'une galaxie avec la contribution de la matiere ordinaire et

de la matiere noire a ces vitesses.

e L[’énergie noire qui explique 'accélération de l'expansion de I'univers. En effet, sans cette
énergie répulsive, I’expansion de 'univers devrait décélérer du fait de la gravitation induite
par la matiere. Elle est représentée mathématiquement par la simple constante A dans
I’équation d’Einstein et on peut la considérer comme 1’énergie du vide avec une pression

négative et constante (voir section 1.3.1).

Ce modele permet de rendre compte, de fagon cohérente, de nombreuses observations avec
simplement 5 parametres que sont :

e La densité d’énergie actuelle de la matiére ordinaire noté €,
e La densité d’énergie actuelle de la matiere noire froide noté Qcqm

e La constante de Hubble noté Hj et représentant le parametre de Hubble aujourd’hui
H(z=0)

L’amplitude spectrale des fluctuations primordiales a l’issue de la phase d’inflation A,

e [’indice spectral de ces fluctuations ng

Contraindre ces parametres ainsi que les extensions du modele ACDM est un des objectifs
principaux de la cosmologie observationnelle. A noter que la profondeur optique 7 est, parfois,
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également incluse dans les parametres du modele cosmologique car elle est ajusté par les analyses
du fond diffus cosmologique.

Les principales extensions que nous prendrons en compte dans cette these sont, le modele
oACDM dans lequel la courbure de I'univers peut étre non nulle, le modele wACDM, ou I’équa-
tion d’état de I’énergie noire n’est pas fixée a w = —1, et le modele vYACDM ou la masse des
neutrinos est non nulle. Egalement, nous considérons un modele pour lequel ’équation d’état
de I’énergie noire varie en fonction du temps d’aprés I’équation, w(a) = wp + we (1 — a), nous
appellerons ce modele wow, ACDM. De plus, nous considérons différentes combinaisons de ces
extensions.

1.6 Les sondes cosmologiques

Dans cette section, nous allons voir les principales observables en cosmologie, que nous pou-
vons séparer en deux groupes que sont les observables de I'univers primordial et les observables
de l'univers local.

1.6.1 Les distances en cosmologie

Avant de présenter les différentes sondes, nous rappelons dans cette section la définition
des distances utiles & cette theése. En effet, nous nous focaliserons par la suite sur 'analyse de
la distribution spatiale des quasars ce qui implique, en premier lieu, la mesure des distances
cosmologiques. Dl a 'expansion de 'univers, plusieurs notions se rapportant aux distances
coexistent.

1.6.1.1 Décalage spectral vers le rouge

Le décalage vers le rouge, appelé dans le reste du manuscrit redshift, est un phénomeéne tres
important en cosmologie pour tout calcul de distance. Il est expérimentalement calculé comme
14+2z= @, (1.19)
A1
avec z le redshift de I'objet observé, Ag, la longueur d’onde du photon a la réception et Ay,
la longueur d’onde a I’émission.
Techniquement le redshift est donc le décalage du spectre de ’objet vers les grandes longueurs

d’onde. Il peut avoir plusieurs causes et peut étre écrit comme la somme de chacune,

Zobs = Zcosmo T Zvp T Zgrav + Zrelat (1'20)

Premierement, le redshift cosmologique, z¢osmo, tres important en cosmologie puisqu’il permet
de directement mesurer le facteur d’échelle au moment ou 'objet observé a émis sa lumiere et
donc sa distance par rapport a nous en supposant une cosmologie.

Ensuite, la vitesse particuliére de I'objet crée un décalage spectral, c’est le redshift de Doppler
Zyp. Si un objet se rapproche de l'observateur le spectre observé sera décalé vers les petites
longueurs d’onde (décalage vers le bleu), au contraire si 'objet s’éloigne de 'observateur ce
décalage se fera vers les grandes longueurs d’onde (décalage vers le rouge).

Enfin, le redshift gravitationnel zgray est dii a un potentiel gravitationnel trés important entre
la source et 'observateur. Ce redshift est négligeable dans le cadre de ’étude des structures a
grandes échelles excepté au voisinage d’un objet trés massif tel qu’un trou noir ou une étoile a
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neutrons que nous n’étudions pas ici. On négligera donc dans la suite de cette theése ce redshift,
ainsi que le redshift di a des effets relativistes z.q1at car faibles par rapport aux 2 précédents.
Le redshift Doppler est identique & ’effet Doppler visible sur Terre. Cela n’est pas le cas du
redshift cosmologique, pour comprendre son origine nous pouvons supposer une source émettant
des photons périodiquement, un photon est émis a ¢t = ¢; en r = R, on le détecte a t = ty en
r = 0. En utilisant la métrique FLRW pour le photon qui est un objet de type lumiere, ds? = 0,

on peut écrire

dt dr
C— =

a 1 —Fkr?

/to dt 0 dr
— | —=[] ——.
ty @ R 1—]{37"2

(1.21)

On peut écrire la méme relation pour un second photon émis & ¢ = ¢ + Aj/c et regu a
t=to+ Ao / c,

to+Xo/c
c/ e dt (1.22)
t

B /0 dr
1+)\1/C a R V 1-— er
Ce qui implique
to+Xo/c to
c/ dt :c/ @ (1.23)
ti+A1/c @ t1 @

On peut simplifier cette expression tel que

o dt  [lotro/eqt o dt Moy
ti+A1/c @ to a ti+A1/c @ ty a

t0+)\0/c dt t1+)\1/c dt (124)

>
to a t1 a

En supposant a constant durant I'intégration infinitésimale entre 1’émission (et la réception)

des deux photons, on obtient

1 1
;(tl +)\1/C—t1) = ;(to +)\Q/C—t0)
! 0 (1.25)
Ao _ a0
A a

En incluant ce résultat dans I’équation 1.19 on voit que le redshift est bien directement relié
au rapport du facteur d’échelle :

a
1+42=-2, (1.26)
ai
Si nous supposons une cosmologie, la mesure du redshift nous permet, donc, de calculer la
distance nous séparant de I'objet ayant émis le spectre étudié.
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1.6.1.2 La distance comobile

La distance comobile est la distance qui reste constante malgré I’expansion de 'univers. Nous
pouvons séparer la définition de la distance comobile suivant sa composante parallele a la ligne
de visée et sa composante transversale. Le long de la ligne de visée, la distance comobile D,
entre un objet au redshift z et nous (& redshift z = 0) sera;

2 dd
D, = ; m (1.27)

La distance transverse comobile est la distance comobile entre 2 objets a un méme redshift
et séparés d'un angle 60 dans le ciel. Elle est caractérisée par Dy66 ot Dy est relié a la distance
comobile le long de la ligne de visée par

HO\C/Q—ksmh {\/Qk CI%C} pour £ >0
Dy =< D. pour 0 =0 (1.28)

c . cD.
7110\/@81” [\/Qk Ho] pour 2 <0

ou les fonction trigonométriques sinh et sin sont les représentations mathématiques de la cour-
bure de 'univers.

Nous pouvons également définir un volume comobile défini comme le volume qui suit 1’ex-
pansion de 'univers. On peut relier I’élément du volume comobile sur un intervalle en angle
solide df2 et en redshift dz a la distance comobile transverse par

DY)
H(z)

dv, dQdz (1.29)

1.6.1.3 Distance angulaire

La distance angulaire est définie comme le rapport entre la taille transverse physique d’un
objet x et sa taille angulaire 6,

x
Elle est principalement utilisée pour convertir une séparation angulaire dans les observations

et la séparation physique propre. On peut la relier a la distance comobile transverse,

Dyt

. 1.31
1+ 2 ( )

Dy =

1.6.1.4 Distance de luminosité

Elle est définie par le rapport de la luminosité bolométrique L (intégrée sur toutes les fré-
quences) et le flux bolométrique P,

L
Dy, =4/—— 1.32
L Ard’ (1.32)
et on peut la relier a la distance comobile,
Dy, = (14 z)Dy. (1.33)

La figure 1.4 montre I’évolution des différentes distances discutés ici.
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1.6.2 Le Fond diffus cosmologique

Nous allons voir ici une présentation succincte du fond diffus cosmologique (CMB pour
Cosmic Microwave Background) qui est I’observable ayant posé les bases de la cosmologie de
précision.

Penzias et Wilson 'ont découvert en 1964 en cherchant a étalonner le bruit de fond de leur
radio-télescope, et ont découvert un bruit de fond a une température constante (dans le temps
et dans l'espace) de 2.7K (Penzias and Wilson, 1965). Ce fond cosmologique est parfaitement
expliqué par le modele du Big Bang chaud. L’univers primordial est en équilibre thermique et
sa distribution en énergie suit la loi du corps noir. Du fait de ’expansion, ce plasma primordial
constitué de photons, d’électrons et de baryons (principalement de noyaux d’H) se refroidit.
Quand sa température atteint la température d’ionisation de I’hydrogene, les électrons et les
noyaux d’H se recombinent pour former les atomes d’H ce qui diminue fortement le nombre
d’électrons libres, les photons peuvent alors se propager sans interaction. Cette recombinaison
se déroule pour une température de 3000K correspondant a z = 1100 (380 000 ans apres le Big
Bang). Bien que cette recombinaison ne soit pas instantanée, elle fut suffisamment rapide pour
que 'on puisse parler de surface de derniere diffusion.

La température des photons est inversement proportionnelle a leur longueur d’onde A =
kfﬁ qui suit le facteur d’échelle T'(t) = % C’est pourquoi, la température du fond diffus
cosmologique actuelle observée est plus faible, T' = 2.7255 + 0.0006 K (Fixsen, 2009). Le CMB
actuel est vu comme un corps noir quasi parfait avec des anisotropies de I'ordre de 10™° qui sont

a lorigine des structures a grande échelle visibles aujourd’hui.

Pour décrire les fluctuations de température, le signal peut étre décomposé en harmoniques
sphériques Y},,, ce qui permet d’écrire les anisotropies de températures,

00 l

=0 m=—1
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ou # et ¢ sont les coordonnées sphériques, et a;,, est 'amplitude du mode [, m. Le spectre de
puissance de ces anisotropies est défini tel que :

0+,
or U (1.35)
Cr = {|ai)m

AT? =

Pour un [ fixé, seuls 2/ + 1 modes m peuvent étre mesurés indépendamment, ce qui pose une
limite théorique dans la précision de la mesure des Cj,

| 2

Cette borne inférieure a l'erreur est appelée la variance cosmique est vient directement de la
finitude et de 'unicité de 'univers observable.

La figure 1.5 montre le spectre de puissance du CMB calculé par Planck Collaboration et al.
(2018). On peut séparer ce spectre selon trois caractéristiques principales :

e Le plateau Sachs-Wolfe ; [ < 30. Il correspond aux échelles plus grandes que 1’horizon pour
lesquelles les anisotropies n’ont pas évoluées. Le spectre de puissance de température a
ces échelles va nous renseigner sur les conditions initiales. La hauteur de ce plateau est
relié au redshift gravitationnel ainsi qu’aux fluctuations de températures intrinseéques par
%T ~ %, ou d¢ représente les perturbations du potentiel gravitationnel.

e Les pics acoustiques; 30 < I < 1000. Pour ces échelles plus petites que ’horizon, les ani-
sotropies du spectre proviennent des oscillations acoustiques qui se sont produites avant
la recombinaison des atomes. Ce phénomene sera expliqué plus en détails dans la sec-
tion 1.6.6.2 mais il est intéressant de noter ici, que ces oscillations dans le spectre de
puissance du CMB permettent de calculer la densité de matiére baryonique par le cal-
cul du rapport de 'amplitude des pics. Egalement, la position des pics est fonction de la

densité de maticere totale de 'univers.

e La queue d’amortissement ; [ > 1000. La recombinaison n’est pas un processus instantané,
de ce fait, la surface de derniere diffusion possede une épaisseur. Cela crée un amortissement
du spectre de puissance pour des échelles plus petites que cette épaisseur.

1.6.3 La nucléosynthese primordiale

D’aprées la théorie du Big Bang, 'univers primordial était beaucoup plus chaud et dense
que l'univers actuel. Dans les premiéres secondes aprés le Big Bang, ¢t < 1s (T > 1MeV), les
particules élémentaires sont en équilibre thermodynamique selon les réactions :

pt+e & n+re
p+Tente (1.37)
pt+e +v.&n

Les atomes, et méme les noyaux (autres que Hydrogene), sont impossibles a créer dans cet
univers trop énergétique.

A t ~ 1MeV, Déchelle de temps de la réaction p+ e~ < n + v, devient plus longue que tg =
H~', le temps de Hubble, qui est le temps caractéristique pour un changement de température
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FIGURE 1.5 — Le spectre de puissance de la température du CMB. L’axe x est logarithmique pour [ < 30.
La ligne bleue montre le meilleur ajustement. Pris de Planck Collaboration et al. (2018)

et de densité. De ce fait, la réaction s’arréte et le rapport proton/neutron se fixe a une valeur a
peu pres égale a 6.

Le neutron est instable, avec un temps de demi-vie de 880.3 + 1.1 s et se désintegre selon
la réaction n — p+ e~ + 7, (Group et al., 2020). De ce fait, et tant que I’énergie des photons
permet de casser les liaisons entre neutrons et protons, le rapport proton/neutron va continuer
d’augmenter pour atteindre ~ 7. C’est ce qui se passe pour des énergies comprise entre 800keV >
T > 60keV.

A partir de T = 60keV, les photons n’ont plus assez d’énergie pour casser les liaisons neutron-
proton et les réactions nucléaires peuvent commencer pour la création des noyaux les plus légers,
le Deutérium D (=2H), I’Hélium *He et *He, et le Lithium “Li. Du fait de ’expansion de I'univers,
la température et la densité continuent de baisser et & T' = 60keV (¢ ~ 300s) 1’énergie est trop
faible pour la fusion de nouveaux noyaux, et cette phase de nucléosynthese primordiale s’arréte.

Du fait de la connaissance de la section efficace de chaque réaction et des énergies impliquées
en fonction du temps, 'abondance des éléments légers dans I'univers a pu étre prédite en fonc-
tion de la densité de baryons. La figure 1.6 montre ’abondance théorique de ces éléments en
fonction de wy, = .h%. En combinant cela avec les observations (carrés jaunes), il est possible
de poser une contrainte sur la densité baryonique, wgb" = 0.02235 4+ 0.00037, qui est en accord
avec la valeur prédite par Planck Collaboration et al. (2018), w§™ = 0.02237 + 0.00015. Seule
I’abondance en Lithium semble plus faible dans les observations, ce qui pourrait étre di a des
effets astrophysiques dans la nucléosynthese stellaire mais cela reste une importante énigme a
résoudre.

1.6.4 Les supernovae

Les supernovae constituent la premiere sonde ayant permis ’observation de ’accélération de
I’expansion de l'univers. Il en existe plusieurs types, nous présentons ici les supernovae SNla,
aussi appelées supernovae thermonucléaires, qui ont la particularité de ne pas contenir d’Hy-
drogene. Dans un systeme binaire composé d’une naine blanche et d’'un autre corps massif, la
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naine blanche accrete la matiere du compagnon, jusqu’a atteindre la masse maximale que la
pression de dégénérescence électronique peut supporter, la masse de Chandrasekhar (Chandra-
sekhar, 1931), M = 1.4 M. Le dépassement de cette masse implique une explosion, que nous
appelons supernovae SNla. Ayant lieu pour la méme quantité de masse, il a été démontré que
I’on pouvait utiliser cette explosion comme chandelle standard, apres la prise en compte des
différents parametres de nuisance telle que la forme de la courbe de lumiere.

De nombreuses équipes de chercheurs continuent de travailler sur le sujet pour notamment
contraindre le parametre de Hubble, Hy. Cette mesure est en désaccord profond avec la mesure
de ce parametre effectuée d’apres le fond diffus cosmologique.

H{" = 74.0 + 1.4km.s~ . Mpc™*

1.38
HE™ = 67.4+0.5km.s™ . Mpc ™! (1.38)

Cette différence, de 4.40 n’est toujours pas expliquée. Elle pourrait étre due a des erreurs sys-
tématiques inconnues dans au moins une des expériences ou a la signature de nouvelle physique
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comme ’énergie noire primordiale (Poulin et al., 2019). La figure 1.7 montre graphiquement la
différence entre la valeur de Hjy extraite d’analyse d’univers primordial ou local, ainsi que des
nouvelles physiques qui pourraient expliquer cette différence. Awgy et Aw, correspondent a un
changement dans I’équation d’état de 1’énergie noire. AN.g a un changement dans le nombre
effectif de neutrinos dans le modele standard, A€y représente une courbure non nulle. DM-
v, est une interaction entre la matiere noire et les neutrinos avec une section efficace égale a
o = 1073 mpyGeV ~Lem?. Enfin Early DE représente les modeles d’énergie noire dans I'univers
jeune, dans cet exemple avec un impact apparaissant a z = 10* et représentant une densité
d’énergie QEDE-

En supposant un modele ACDM plat, Betoule et al. (2014) a également permis de contraindre
la densité de masse de 'univers, 2, = 0.295 + 0.034, en utilisant 740 spectres de supernovae.

1.6.5 Le lentillage gravitationnel faible

La lumiere des galaxies d’arriere plan est défléchie par les corps massifs le long de la ligne de
visée. Dans le cas d’un grand puits de potentiel gravitationnel, ces distorsions sont telles qu’elles
peuvent résulter en arcs, en images multiples ou méme en anneaux d’Einstein. Ce lentillage
gravitationnel fort sera causé par des amas de galaxies par exemple.

De plus basses pertubations du champ gravitationnel vont mener au lentillage gravitationnel
faible. Il est plus difficilement observable, mais peut étre utilisé de fagon statistique pour me-
surer le spectre de puissance de la matiere dans des régions données du ciel (Refregier, 2003).
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Plusieurs effets systématiques doivent étre pris en compte pour 'interprétation de ce lentillage
gravitationnel faible dont les principales sont la determination du redshift de la galaxie source,
I’alignement intrinseque entre galaxies, la modélisation des non-linéarités et les distorsions at-
mosphériques ; ces derniéres n’étant pas un problelme dans le cas de missions spatiales telles
qu’Euclid.

La contrainte principale provenant du lentillage faible est la mesure du parameétre dérivé
Sg = o8 %z%g. Le relevé KiDS, combiné avec VISTA VIKING, a utilisé 450deg? du ciel pour la
mesure du lentillage faible et la contrainte cosmologique, Sg = 0.737& 83%40 (Hildebrandt et al.,
2020). Cette valeur est plus basse que la valeur induite de Planck a 2.30.

Dans le futur proche, de grands relevés, au sol tel que LSST (Collaboration et al., 2009) ou
dans l'espace tel qu’Euclid (Amendola et al., 2018) sont en partie congus dans le but d’améliorer
les contraintes cosmologiques a partir du lentillage gravitationnel.

1.6.6 La distribution spatiale de galaxies

Dans cette these, nous étudions la distribution spatiale des quasars dans l'univers pour
comprendre la structuration de ces objets. Pour cette étude, deux principales observables sont
utilisées pour ajuster les parametres des modeles cosmologiques ; 'oscillation acoustique de ba-
ryon (BAO) et la distorsion dans I'espace des redshifts (RSD). Avant de rentrer dans les détails
de modélisation de la distribution des quasars dans le chapitre 3, nous présentons dans cette
section une vision générale des structures a grande échelle.

1.6.6.1 Le spectre de puissance de la matiére

Comme décrit dans la section 1.1.1, 'univers est statistiquement, et a grande échelle, homo-
gene. Néanmoins, a plus petite échelle des inhomogénéités apparaissent. Nous les étudions par
la mesure du spectre de puissance que nous présentons dans cette section.

Pour décrire la distribution des structures a grande échelle, nous adoptons une approche
statistique du champs de densité de la matiere. Pour cela, nous définissons les fluctuations du
champ de densité tel que

é(x) = M, (1.39)

ol p(x) est la densité au point . Nous pouvons noter que nous utilisons la moyenne d’ensemble
(p). Dans les faits, de par 'unicité de l'univers, nous n’avons acceés qu’a la moyenne sur un
volume donné p. Nous supposons que le champ de densité est ergodique et que le volume en
question est suffisamment grand pour que p = (p).

Nous notons également le pendant des fluctuations de densité en espace de Fourier que nous
définissons tel que

5(k) = / 5(a)e "k da (1.40)

D’apres I’équation 1.39, il est aisé de voir que les fluctuations du champs de densité (également
appelées le contraste de densité) sera en moyenne nulle, (§(x)) = 0. Pour caractériser le champs
de densité il nous faut donc nous intéresser a sa variance; le spectre de puissance en espace de
Fourier P(k).

(5(k)o(k")) = (2m)6 ) (k — k') P(k), (1.41)
ot la distribution de Dirac est définie comme §(P)(g) = { 1 S? 7=0
0 sinon.
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Le spectre de puissance quantifie la contribution de chaque mode k a la variance du champ
étudié. Dans les études théoriques, l'espace de Fourier est souvent privilégié car ces modes
évolueront de maniere indépendants pour des perturbations suffisamment petites. La figure 1.8
montre le spectre de puissance de la matiere a z = 0 en utilisant différentes sondes. Un tres bon
accord existe avec la prédiction faite a partir du CMB et du modele ACDM.

En espace de configuration, nous définissons la fonction de corrélation a deux points £ qui

est la transformée de Fourier du spectre de puissance,

1 -k
£r) = o / dkP(k)e™™ = (5(2)5(@ +1)). (1.42)

On peut interpréter la fonction de corrélation £(r) comme I'exces de probabilité d P de trouver
deux objets dans des volumes infinitésimaux dV; 2 séparés par 7.

dP = (p)(1 +&(r))dV1dVa (1.43)
Dans un univers statistiquement isotrope, le spectre de puissance et la fonction de corrélation
ne dépendent, respectivement, que de la norme du vecteur d’onde k = [|k|| et de la norme du
vecteur position r = ||r||,
P(k) = P(k
(k) = P(k) o
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Ici, P(k) = P,,(k) représente le spectre de puissance de la matiére, mais ce sont les galaxies
(ou quasars dans notre cas) que nous observons. Elles ne représentent qu’une petite partie du
total de matiére présent dans I'univers. De plus, ces traceurs ne se forment que dans les régions
les plus denses de 'univers, nous les considérons donc comme des traceurs biaisés de la matiére.
Nous pouvons définir, en théorie linéaire, ce biais comme

Pi(k) = b* P, (k) (1.45)

ou b est le biais et les indices t et m représentent, respectivement, le traceur et la matiere.

1.6.6.2 Oscillations Acoustiques de Baryons

Comme vu dans la section 1.6.2, avant la recombinaison, les baryons, les électrons et les
photons forment un plasma. Ce plasma subit 2 forces contradictoires, la gravité qui a tendance
a augmenter les surdensités et la pression de radiation qui diminue ces surdensités. Ceci ameéne
a la formation d’ondes acoustiques qui se déplacent & la vitesse du son dans ce milieu,

cs(2) = V3¢

3pp(2

4 el | (1.46)
4p4(2)

ou ¢ est la vitesse de la lumiere dans le vide. Au moment du découplage, ces ondes acous-

tiques sont figées et laissent une empreinte dans la distribution spatiale de la matiere, une faible

surdensité correspondant & une distance comobile de

> cs(2)
2 H(2)

rs(zq) = dz =~ 100Mpc.h ™! (1.47)
avec zg = 1060, le redshift au moment du découplage des photons et des baryons, juste apres
la recombinaison & z = 1090. Cette empreinte forme une "échelle standard" que ’on cherche a
mesurer a différentes époques de I’évolution de l'univers pour nous permettre de mieux com-
prendre sa géométrie. Pour expliquer plus en détails la formation de ces oscillations acoustiques
de baryons je vais m’appuyer sur la figure 1.10 représentant six clichés a plusieurs redshifts
tirés de I'animation de Eisenstein et al. (2007) ou l'on peut voir 1’évolution spatiale a une di-
mension d’une fluctuation de densité dans le plasma primordial pour les différentes especes. La
courbe noire représente la matiére noire, la courbe bleue la matiére baryonique, les photons sont
représentés par la courbe rouge, et enfin, les neutrinos sont représentés en vert.

e 2z = 82507 : Ce premier cliché nous montre la surdensité initiale. Toutes les especes sont a
r=0.

e 2z = 13102 : Les baryons et les photons sont couplés et forment un plasma dont la surdensité
se propage sous la forme d’une onde acoustique du fait de la pression radiative des photons.
Les neutrinos se propagent librement. La matiere noire n’est pas couplée avec les autres
especes et s’accumule a 'origine de la surdensité.

e z = 1172 : Durant la recombinaison des noyaux d’hydrogene avec les électrons, le libre
parcours moyen des photons devient plus important et les photons se découplent du plasma
de baryons. L’onde baryonique n’est plus emmenée par la pression radiative des photons et
s’arréte. La surdensité initiale de matiere noire croit du fait de I'attraction gravitationnelle
qu’elle soumet a la matiére environnante.
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1.9 — Profil de masse des perturbations des différentes composantes énergétiques de I'univers en

e 2z = 610 : Les photons se propagent librement. La surdensité de baryons s’accroit autour

de la surdensité initiale.

e 2z = 126 : La matiére noire et la matiere ordinaire interagissent gravitationnellement de

par les surdensité qui forment des puits de potentiel.

e 2 = 10 : Le profil de la matiere noire et de la matiere baryonique s’équilibrent. On peut

observer la surdensité initiale ainsi qu’une plus petite surdensité a ~ 150 Mpec.

Nous avons vu dans la section précédente que les galaxies étaient un traceur (biaisé) de la

matiere ; la méme distance (comobile) caractéristique sera donc observable dans la fonction de

corrélation sous la forme d’un pic, ou sous la forme d’oscillations dans le spectre de puissance.
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Les premieres observations statistiquement importantes ont été publiées en 2005 indépen-
damment par deux équipes de recherches, I'une travaillant avec le relevé SDSS DR3 contenant
~ 47000 galaxies rouges (Eisenstein et al., 2005), 'autre travaillant sur le relevé final 2dFGRS
contenant ~ 22000 galaxies (Cole et al., 2005).

Ce pic BAO sera élargi du fait des non linéarités du phénomeéne de formation des structures.
Dans le cas ot la densité du relevé est suffisante il est possible d’utiliser une technique de recons-
truction pour affiner le pic tout en augmentant son amplitude (Eisenstein et al., 2007). Cette
méthode consiste & partiellement défaire les non linéarités en appliquant le mouvement inverse
di a ’évolution gravitationnelle. Le plus souvent, cela est effectué en utilisant I’approximation
de Zel’Dovich (voir section 3.1.5). Dans le cas des quasars, nous sommes dominés par le bruit
de grenaille ce qui rend cette technique inutilisable.

Nous observons la distribution de galaxies en coordonnées cosmologiques, c’est-a-dire en as-
cension droite, déclinaison et redshift (appelé ensuite R.A.,Dec.,z) alors que pour calculer le
spectre de puissance (ou de fagon équivalente la fonction de corrélation en espace de confi-
guration) il est nécessaire de passer en coordonnées cartésiennes (x,y,z). Cette conversion des
redshifts en distances radiales ce fait en supposant une cosmologie, dite fiducielle qui nous donne
la relation entre le redshift et la distance radiale, mesurable par la distance de Hubble Dy, et
la relation entre la séparation angulaire et la distance perpendiculaire a la ligne de visée, me-
surable par la distance transverse comobile Dy;. Dans le cas ol nous utilisons une cosmologie
qui ne serait pas la bonne, des anistropies apparaissent dans la distribution ; c’est 'effet Alcock-
Paczynski (Alcock and Paczynski, 1979). La mesure de cet effet permet de contraindre les
parametres cosmologiques au travers des relations :

o = Dy (2)rg
— pfid
i (Z>;‘i (1.48)
o, = Dw(z)rg
D&d(z)rd

ou I'exposant ’fid’ montre les quantités calculées dans la cosmologie fiducielle. Alternativement,
il est possible de définir un décalage isotrope du pic BAO en utilisant la définition de la distance
BAO moyennée sur la distance caractéristique du volume Dy = (DHDZQW)l/ 3,
_ Dy(2)r§

iso — 1.49
) D (2)ra (1.49)

En mesurant les distances cosmologiques, 'analyse du pic BAO permet de contraindre les
parametres cosmologiques, et particulierement la quantité de matiere. Cette méthode permet
d’étudier 'univers jusqu’a un redshift de z = 2.2 grace aux grands relevés tel que eBOSS
Collaboration et al. (2020), sur lequel cette these est basée, ou dans un futur proche DESI
(Collaboration et al., 2016). La figure 1.10 montre le meilleur ajustement de ’échelle BAO pour
I’échantillon de quasar du relevé BOSS (Ata et al., 2018) en espace de Fourier et en espace des
configurations.

1.6.6.3 Distorsion dans ’espace des redshifts

La distorsion dans l’espace des redshifts (RSD pour Redshift Space Distortions) est un effet
observationnel qui nous permet de remonter aux parametres cosmologiques du relevé étudié, et
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FIGURE 1.10 — Caractéristique du BAO dans le spectre de puissance (panneau du haut) et dans la
fonction de corrélation (panneau du bas) pour I’échantillon de quasar de BOSS. Les points représentent
les données, tandis que les lignes montrent le meilleur ajustement. Sur ces deux graphiques un modele
sans oscillations de BAO a été soustrait. De Ata et al. (2018)

plus précisément a son taux de croissance des structures qui est lié a la quantité de matiére dans
I'univers.

Ce phénomene apparait car nous mesurons les distances des galaxies grace a leur redshift.
Ce redshift, comme expliqué dans la section 1.6.1.1, a 2 composantes : sa composante liée a
I'expansion (c’est celle qui nous permet de convertir les redshifts en distance via une cosmologie
fiducielle) et sa composante liée aux vitesses particulieres des objets qui va fausser cette relation
redshifts-distances.

La gravitation implique que la matiere est attirée par les surdensités. En observant une
surdensité, a grande échelle, le long de la ligne de visée, les objets se trouvant devant cette
surdensité auront une vitesse moyenne radiale positive (on utilise ici comme convention qu’une
vitesse radiale positive indique que l'objet s’éloigne de nous) puisqu’ils seront attirés par la
matiere. A contrario, les objets placés derriére la surdensité auront une vitesse radiale négative.
De ce fait, au lieu de voir la structuration comme isotrope, ce qu’elle est dans 'espace réel,
elle nous apparaitra écrasée le long de la ligne de visée, c’est ce qu’on appelle 'effet de Kaiser
(Kaiser, 1987). De plus, & petite échelle (r < 1 Mpc.h™1), le systéme est virialisé, et de ce fait,
la dispersion de vitesse crée un allongement de la structuration le long de la ligne de visée qui
est ressenti jusqu’a r ~ 20 Mpc.h™! ce phénomene est appelé l'effet de Finger-of-God (FoG).
La figure 1.11 illustre la distorsion dans ’espace des redshifts pour une surdensité sphérique.
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FI1GURE 1.11 — Illustration schématique des RSD pour une surdensité sphérique. La fleche rouge représente
la ligne de visée, les lignes noires montrent la vitesse des objets en espace réel qui distord la structuration
dans 'espace des redshifts.

Nous utilisons dans ce manuscrit le terme "espace des redshifts" pour décrire I’espace dans
lequel la distance radiale est directement calculée suivant le redshift observé z,,s. En opposition a
celui-ci, nous définissons 'espace réel comme ’espace pour lequel la distance radiale est calculée
a partir du redshift cosmologique zcosmo- La relation entre la position en espace des redshifts s
et celle en espace réel r peut s’écrire

u-r
aH

ou 7 est le vecteur unitaire le long de la ligne de visée et u la vitesse particuliere de ’objet.

s=r+ 7 (1.50)

Grace a cette distorsion, nous avons une mesure de la divergence du champ de vitesse des
galaxies observées. En théorie linéaire, cette divergence du champ des vitesses est reliée au taux
de croissance des structures linéaire f par :

Vu=fon. (1.51)

Il est possible de prendre en compte cet écrasement de la structuration le long de la ligne de
visée par la formule de Kaiser (Kaiser, 1987) (en théorie linéaire)

Py(k,p) = (b + 2bf i + f2u*) P (K), (1.52)

ou Ps est le spectre de puissance d’un traceur biaisé en espace des redshifts, P,, est le spectre
de la matiere en espace réel et p = k- k?” est le cosinus de I'angle entre le mode k et la ligne de
visée.

Le calcul des multipoles pairs supérieurs a 0 (2 et 4) du spectre de puissance sur la base des
polynomes de Legendre, nous permet de mesurer les anisotropies du champ de densité en espace
des redshifts.

Dans une analyse utilisant la statistique & 2 points (spectre de puissance ou fonction de
corrélation), le biais b (et le taux de croissance linéaire des structures f) est dégénéré avec la
normalisation du spectre de puissance (Percival and White, 2009), c¢’est-a-dire qu’une variation
du biais et une variation de la normalisation du spectre implique le méme changement dans
le spectre de puissance. C’est pourquoi, les valeurs reportées dans les résultats cosmologiques
sont bog et fog, avec og la normalisation du spectre de puissance linéaire dans une sphere de



1.6. Les sondes cosmologiques 41

8 h~'Mpc,
dk
Ug = %WS(k)kQHin(k7 ,U,), (153)

ou Py, est le spectre de puissance linéaire calculé au redshift d’intérét et Wy (k) est la transformée
1 sir<8h 'Mpc
0 sinon. ’

de Fourier de Wg(r) = {

Pour effectuer I'analyse des RSD, nous analysons l’ensemble du spectre de puissance (sur
une plage en k donnée). La ou, pour l'analyse des BAO, seules les oscillations nous permettent
d’extraire de l'information. Cette analyse de forme compléte inclut une mesure de fog en plus
des parameétres d’Alcock-Paczinski. La combinaison fog est donc, théoriquement, mesurée in-
dépendamment de la cosmologie choisie au départ. La difficulté de cette analyse est la prise en
compte des non linéarités, celles inhérentes a I’évolution des champs de densité et de matiere,
celles qui peuvent étre dues aux non-linéarités du biais, ainsi que celles provenant du lien entre
espace des redshifts et espace réel; et enfin les non-linéarités dues au Finger-of-God. La théorie
de la structuration de I'univers est expliquée de facon plus détaillée dans le chapitre 3.

Pour mettre en perspective ce travail de these au regard des précédentes études de la position
du pic BAO ou de la modélisation de la forme compléte du spectre de puissance incluant les
RSD, nous présentons dans la table 1.1, la précision de la mesure des distances cosmologiques et
du taux de croissance des structures pour les principales analyses de ce type qui meéne pour les
meilleures contraintes & 1% pour les distances cosmologiques et 8% pour fog pour un redshift
inférieur a 1. Pour la lecture de ce tableau, il est important de noter que les lignes avec une
valeur pour fog sans précision sur les distances cosmologiques, indique que ’ajustement des
données a été effectué sans marginalisation sur les parameétres d’Alcock-Paczynski.
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TABLE 1.1 — Précision sur la mesure des distances cosmologiques et fog pour différents relevés cosmolo-
giques. Toutes les valeurs sont exprimées en pourcentage. En gras, sont représentés les programmes qui
sont inclus dans I’analyse cosmologique finale de SDSS (voir chapitre 5).

relevé référence ‘ z ‘ D~ ‘ Dy ‘ Dy ‘ fos
2dFGRS Percival et al. (2004) | 0.17 - - - 13
6dFGS Beutler et al. (2011) | 0.106 | 4.5 - - -
Beutler et al. (2012) | 0.067 | - - - 13
WiggleZ Kazin et al. (2014) 0.44 | 4.8 - - -
0.73 | 34 - - -
Blake et al. (2012) 0.44 - 94 | 94 | 194
0.73 - 7T 172165
VDSS Guzzo et al. (2008) 0.8 - - - | 36.7
VIPERS Pezzotta et al. (2017) | 0.60 - - - | 21.8
0.86 - - - | 275
Subaru FastFound Okumura et al. (2016) | 1.4 - - - 25
SDSS MGS Ross et al. (2015) 0.15 | 3.8 - - -
Howlett et al. (2015) | 0.15 - - - 296
SDSS BOSS Galaxies Alam et al. (2017) 0.38 | 1.09 | 1.5 | 24 | 9.2
0.51 | 1.01| 14 | 22| 83
0.61 | 1.03 | 28 | 2.2 | 8.0
SDSS eBOSS LRG DR14 | Bautista et al. (2018) | 0.72 | 2.6 | - - -
SDSS eBOSS quasars DR14 Ata et al. (2018) 1.52 | 3.8 - - -
Zarrouk et al. (2018) 152 | 41 | 55 | 79 | 181
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FIGURE 2.1 — Photo du télescope & Apache Point utilisé par la collaboration SDSS.

Dans ce chapitre, nous présentons brievement le programme Sloan Digital Sky Survey (York
et al., 2000), cette these utilise des données produites a 1’aide de l'instrument eBOSS que nous
présentons plus particulierement. Nous présentons les instruments utilisés pour la prise de don-
nées utile a cette thése dans la section 2.2. Ensuite, dans la section 2.4, nous expliquons la
stratégie d’observation et la création des catalogues que nous utilisons pour le calcul du spectre
de puissance du relevé de quasar. Enfin, nous présentons les deux ensembles de simulations que
nous avons exploités pour notre analyse dans la section 2.5.

2.1 Sloan Digital Sky Survey

Le Sloan Digital Sky Survey (SDSS) est un programme de relevé d’objets astronomiques
débuté en 2000 et utilisant un télescope optique de 2.5m situé & Apache Point au Nouveau
Mexique (USA), en photo figure 2.1. Ce programme a obtenu des informations concernant plus
de 100 millions d’objets célestes allant des étoiles aux grandes structures cosmologiques. Apres
une décennie d’élaboration, la premiere lumiere de SDSS a été émise en 1998 et la lére phase a
pu étre lancée en 2000.

2.1.1 Phases Antérieures

Depuis le début du programme SDSS, trois phases d’observations ont précédé la phase IV
dont fait partie le relevé de quasars d’eBOSS qui nous intéresse particulierement dans cette
these. Nous reviendrons succinctement sur les différents relevés effectués.

2.1.1.1 Phase I/II

Le SDSS I et I1, effectué de 2000 a 2008, a permis ’enregistrement d’un relevé photométrique
de 11 600deg? ainsi que d’un relevé spectroscopique de 1 600 000 objets. Le programme était divisé
en 3 relevés distincts.

e LEGACY
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Le relevé LEGACY, une carte 3D uniforme de 7500 deg? constitué d’un million de galaxies
et 100000 quasars permettant, entre autre, ’étude des structures a grandes échelles de
I’Univers.

e Supernova

Un relevé de plus de 500 Supernovae pour ’étude de 'accélération de 'expansion de
I"Univers.

¢ SEGUE-1

Sloan Extension for Galactic Understanding and Exploration (SEGUE) a enregistré 230 000
spectres d’étoile de la voie lactée permettant d’accéder a leur position, leur vitesse et leur
composition, et, ainsi mieux appréhender les sous-structures de notre Galaxie.

2.1.1.2 Phase III

La 3éme phase de SDSS a débuté apreés 'amélioration des spectrographes et I'ajout de 2
instruments pour prendre 4 relevés de 2008 a 2014.

e APOGEE

Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment (APOGEE) s’est focalisé sur
la structure et I’évolution de notre voie lactée grace a un spectrographe infrarouge (A =
1.51 — 1.7mm) de haute résolution (R ~ 22500) et haut signal sur bruit (S/N = 100).
Ce relevé a enregistré 15000 géantes rouges et étoiles naines permettant d’obtenir leur
abondance chimique ainsi que leur vitesse radiale avec une précision de 100 m.s~! ce qui
a permis d’améliorer notre connaissance de I’histoire chimique et dynamique de notre
Galaxie avec une précision inégalée alors.

e SEGUE-2

Extension du programme SEGUE-1 pour cartographier notre galaxie en ajoutant 119000
étoiles sur un relevé de 1300 deg? en se concentrant sur des étoiles plus éloignées du centre
galactique (10 — 60 kpc). Combiner SEGUE-1 et 2 a permis de mieux comprendre les
sous-structures chimiques de la galaxie ainsi que la complexité de la dynamique interne de
la voie lactée.

e MARVELS

Multi-object APO Radial Velocity Exoplanet Large area Survey (MARVELS) a utilisé 2
spectrographes interferométriques de 60 fibres pour étudier la vitesse radiale de 11000
étoiles (10000 sur la séquence principale et 1000 géantes). MARVELS devait aider a la
compréhension de la formation et I’évolution dynamiques des planétes gazeuses mais la
résolution attendue n’a pas pu étre atteinte et ce programme fut arrété en 2012.

e BOSS

Le Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (Dawson et al., 2012) a obtenu la distribution
spatiale de 1.5 millions de galaxies lumineuses (LRG pour Luminous Red Galaxy) jusqu’a
z = 0.7 ainsi que le spectre de 160000 quasars entre redshift 2.2 et 3. Ce relevé a cou-
vert 10000 deg? avec un spectrographe de 1000 fibres et couvrant des longueurs d’onde
comprises entre 360 et 1000 nm. En utilisant la mesure de ’échelle BAO dans la distri-
bution des galaxies, ce programme a déterminé la distance transverse comobile Dy avec
une précision de 1% aux redshifts 0.3 et 0.55 (Ata et al., 2018). De plus, BOSS a utilisé la
distribution des lignes d’absorption Lyman-alpha des spectres de quasar pour mesurer Dy
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a 1.5% ainsi que le taux d’expansion cosmique H(z) & 1 — 2% au redshift z = 2.5 (Bautista
et al., 2017). Ce programme a permis de contraindre les modeéles cosmologiques. De plus,
ce grand nombre de spectres de galaxie a été utile a la compréhension de la formation et
I’évolution de celles-ci.

2.1.2 Phase IV

La 4éme phase de SDSS (2014-2020) comporte 3 programmes principaux que sont APOGEE-
2, MaNGA et eBOSS ainsi que 1 sous-programme de Manga appelé MaStar et 2 sous-programmes
d’eBOSS, TDSS et SPIDERS.

2.1.2.1 APOGEE-2

APOGEE-2 est une extension du relevé infrarouge spectroscopique de notre galaxie. Les
données ont été prises a partir de 2 sites ; dans ’hémisphere nord le télescope de Im NMSU et le
télescope de 2.5m de la Sloan Foundation Telescope & Apache Point dans le Nouveau Mexique, et
dans ’hémisphere sud le télescope de 2.5m a ’observatoire de Las Campanas au Chili. La gamme
en longueur d’onde, la résolution spectrale et le taux de signal sur bruit est identique a ceux de
APOGEE-1, la précision de vitesse radiale est de 200 m.s~!. Ce programme a permis d’observer
des centaines de milliers d’étoiles de la voie lactée pour comprendre I’évolution de la galaxie ou
la dynamique des différentes sous-structures la composant. Pour cela, APOGEE-2 a continué
d’observer les géantes rouges du disque galactique en étendant le relevé a des parties auparavant
inaccessibles. De plus cette extension a pu observer des étoiles plus jeunes, des régions ou se
forment des étoiles ainsi que des galaxies satellites de la notre.

2.1.2.2 MaNGA

Contrairement aux autres relevés galactiques de SDSS qui obtiennent des spectres du centre
de la galaxie, le programme "Mapping Nearby Galaxy at APO" (MaNGA) a exploré la sous-
structure de prés de 10000 galaxies proches sur 2700 deg? grace aux 17 “Unités de champs
intégrales” (IFU), chacune composée d’un paquet de 127 fibres optiques. Le but de ce programme
est de comprendre ’histoire d’un ensemble représentatif des galaxies de I’Univers local (z ~
0.03) en créant des cartes 2D de chaque galaxie pour obtenir de nombreuses propriétés les

caractérisant.

e MaStar

En journée, 'instrument de MaNGA est utilisé pour construire une librairie optique des
étoiles.

2.1.2.3 eBOSS

Ceci est un bref résumé de l'activité de eBOSS (pour extended-BOSS) qui sera approfondi
tout au long de ce manuscrit, tant sur le plan instrumental (section 2.2), de ’analyse de données
(chapitre 4), jusqu’a son implication dans la cosmologie actuelle (chapitre 5).

eBOSS est une continuation du relevé cosmologique BOSS de quasars et galaxies. En combi-
nant ces 2 relevés 80% de ’histoire de ’Univers peut étre étudié en retournant jusqu’a 3 milliards
d’années apres le big bang. Ces mesures ont particulierement contraint la nature de ’énergie
noire. Le spectrographe eBOSS est composé de fibres de longueurs d’onde comprise entre 360
et 1000 nm et avec une résolution ~ 2000. 1000 fibres sont placés par plateau de 7 deg?. Ce
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programme a produit une carte 3D de 6 000 deg? et comprenant 300000 galaxies rouges (LRG)
entre z = 0.6 et z = 1 et 500000 quasars entre z = 0.8 et z = 3.5. Un relevé de 1000 deg?
de 175000 galaxies jeunes (ELG pour Emission Line Galaxies) dans un intervalle en redshift
0.6 — 1.1 a également été produit. En observant des galaxies et quasars dans des régions en
redshift jusqu’alors inexplorées eBOSS a créé le plus grand relevé de 1'Univers a ce jour. Ces
relevés nous ont amené a une précision de 1 — 2% sur les mesures de distances (Dys et D)
a partir du BAO sur une plage en redshift de 0.6 — 2.5 (eBOSS Collaboration et al., 2020).
Des contraintes sur le taux de croissance des structures et donc, sur la relativité générale ont
également été apportées par ce programme. 2 sous programmes de eBOSS ont également été

mis en place.

e TDSS
Time-Domain Spectroscopic Survey (TDSS) a observé spectroscopiquement 100 000 objets
dont l'observation photométrique varie au cours du temps. Ceci pour révéler des phéno-
menes inconnus. Les cibles peuvent étre différents types d’étoiles ou des quasars.

e SPIDERS
Le but de SPectroscopic IDentification of ERosita Sources (SPIDERS) est d’obtenir un
suivi spectroscopique optique des sources de rayon X observées par eROSITA.

2.1.3 Phase Postérieure

SDSS V est un relevé spectroscopique multi-époque qui collectera 6 millions de spectres
optique et infrarouge pendant ces 5 années de prise de données jusqu’en 2025. Il pourra observer
dans les 2 hémispheres grace aux 2 observatoires Apache Point et Las Campanas. SDSS V

comprends 3 programmes principaux.

e MWM

Le Milky Way Mapper (MWM) observera 4 a 5 millions d’étoiles de la voie lactée en optique
et en infrarouge pour chercher a comprendre ’évolution de notre galaxie, la physique de
ses étoiles et du milieu interstellaire ainsi que ’architecture des systémes planétaires.

e BHM
Le Black Hole Mapper (BHM) ciblera plus de 400000 trous noirs grace au spectrographe
optique de BOSS. Beaucoup de ceux-ci vont étre observés de nombreuses fois dans le but
de mesurer la masse des trous noirs et leur croissance.

e LVM

Le Local Volume Mapper (LVM) observe le milieu interstellaire et les populations d’étoiles
de la voie lactée et de ces galaxies voisines avec une résolution sans précedent grace au
nouveau spectrographe a champ intégral (A = [3600 — 10000] et R ~ 4000). II collectera
plus de 25 millions de spectres contigus sur plus de 2500 deg?. Le but est de comprendre
la physique de la formation des étoiles et les interactions entre les étoiles et le milieu
interstellaire.

2.2 Instrument

Cette partie a pour but de présenter les instruments qui ont été utilisés pour la prise de
données de eBOSS; le télescope (section 2.2.1), la caméra nécessaire a la sélection des cibles
(section 2.2.2) ainsi que les spectrographes (section 2.2.3).
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2.2.1 Télescope

Pour obtenir un relevé spectroscopique de galaxies et de quasars tel que voulu pour BOSS/eBOSS,
il est nécessaire d’avoir un télescope avec un large champ, une trés petite distorsion angulaire
dans le plan focal, une grande précision en position et la possibilité de rapidement changer entre
les modes imagerie et spectroscopie pour pouvoir s’adapter aux conditions météo et de visibilité.

Le Sloan Digital Sky Survey Telescope a été construit en suivant ces contraintes a 1’ob-
servatoire d’Apache point au Nouveau Mexique (Gunn et al., 2006). C’est un télescope de type
Ritchey-Chrétien, avec deux miroirs hyperboliques, un correcteur Gascoigne pour réduire ’astig-
matisme et une paire de correcteur interchangeable en fonction du mode d’observation utilisé
(photométrique ou spectroscopique). Le miroir primaire mesure 2.5 m avec un rapport de focale
sur diametre de £/2.25 et une ouverture centrale de 1.17 m. Le miroir secondaire est de 1.08 m
(1.30 avec support) obscurant 27% des rayons arrivant sur le miroir primaire. Ces deux miroirs
forment le systeme optique du télescope avec un champ de vue de 3 degrés de diameétre et un
rapport de focal sur diametre de £/5.0. Ces miroirs sont séparés de 3.6 m, la focale du systeme se
trouve donc 0.76 m derriére le miroir primaire. Le correcteur d’astigmatisme de Gascoigne ser-
vant & grandement réduire 'astigmatisme qui est un des principaux désavantage d’un télescope
de type Richey-Chrétien. Les 3 éléments précédents composent la partie commune au télescope
qu’il soit en mode imagerie ou spectroscopique. Le dernier élément changera en fonction de ce
mode.

Dans la phase photométrique, ce dernier correcteur optique est une lentille complexe de
45 mm d’épaisseur. Il est directement monté sur la caméra et joue un réle important dans la
préservation des propriétés mécaniques de celle-ci en plus de corriger les distorsions au plan focal
induites par le systeme optique du télescope.

Dans la phase spectroscopique, cette derniére correction est beaucoup plus fine (10 mm) et
plus courbée que dans le cas photométrique.

2.2.2 Photométrie

La caméra doit étre capable de couvrir un champ de vue suffisamment large pour pouvoir
recueillir les données d’imagerie et fournir une bonne calibration astrométrique (Gunn et al.,
1998). Comme expliqué dans la section 2.2.1 la premiére partie de la caméra est un correcteur
optique.

La caméra est constituée d’'un pavage de 6 colonnes de 5 CCD chacune, un pour chaque
bande photométrique choisie u’ (Acfr = 3550 A), g (Aeff = 4770 A, v (Aeff = 6230 A), 1
(Aefr = 7620 A), 2 (Aesy = 9130 A). Ces bandes de couleur couvrent la plage en longueur
d’onde entre la limite atmosphérique dans 'ultraviolet jusqu’a la limite dans l'infrarouge qui est
due au détecteur en silicium utilisé. La partie droite de la figure 2.2 représente 'efficacité des
capteurs en fonction de la longueur d’onde. Chaque CCD a une taille de 2048x2 048 pixels. La
limite de détection en magnitude est définie comme la valeur minimale pour un rapport de signal
sur bruit de 5, ce qui correspond, en fonction des couleurs a uy,, = 22.1 mag, gjm = 23.2 mag,
Tiim = 23.1 mag, 15, = 22.5 mag et zj;,, = 20.8 mag.

L’espace restant de part et d’autre des CCD de photométrie dans le plan focal est utilisé par
24 CCD plus petits (2048x400) et observant en bande r, 22 sont utilisés pour l'astrométrie et 2
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FIGURE 2.2 — Gauche : Photo de la caméra utilisée pour la photométrie de SDSS. On voit les 6 rangées
de 5 CCD de couleurs différentes, et de part et d’autre, les CCD utilisés pour le positionnement de la
caméra et la mise au point. Droite : Efficacité des 5 CCD en fonction de la longueur d’onde, les courbes
basses prennent en compte l'extinction atmosphérique. De Gunn et al. (1998)

pour la mise au point. La partie gauche de la figure 2.2 montre la caméra avec les six rangées
de 5 CCD ainsi que les CCD secondaires de part et d’autre.

Un systeme de refroidissement maintient les CCDs a une température de —80 °C. Pour que la
lumiere d’un objet observé passe dans un CCD d’astrométrie, puis successivement dans chaque
CCD de couleur et finalement dans un second CCD d’astrométrie, la technique utilisée consiste
a pointer le télescope dans une direction fixe et a laisser la rotation de la Terre déplacer 1'objet

observé dans le plan focal de la caméra. Cette technique est appelé Time Delay Integration
(TDI).

2.2.3 Spectroscopie

Pour le relevé BOSS, les 2 spectrographes de SDSS ont été modifiés (Smee et al., 2013). Ce
sont ces spectrographes qui ont été également utilisés pour eBOSS, ils sont constitués de 500
fibres optiques chacun. Ces 1000 fibres sont placées dans des trous sur une plaque d’aluminium
de 3.2 mm d’épaisseur et de 813 mm de diametre. La position des trous est choisie a partir des
catalogues de cibles construits grace au relevé photométrique (section 2.2.2) de SDSS. Sachant
que chaque plaque est observée 1h et qu’il y a, au maximum, 9h d’observation possible par nuit,
9 plaques sont préparées dans la journée pour optimiser la prise de données.

Une fibre mesure 120 microns de diametre, ce qui correspond a 2" du ciel. Sur les 1000
fibres, 895 vont observer de nouvelles cibles, 80 vont servir a la mesure du flux moyen du ciel
qui devra étre soustrait en tant qu’arriere-plan, 20 pointent vers des positions spécifiques et sont
utilisées pour la calibration, enfin, 5 fibres capteront la lumiére d’objets déja observés par une
autre plaque pour controler la reproductibilité des observations. Enfin, des trous sont percés
aux positions des étoiles les plus brillantes pour éviter leur réflexion sur la plaque qui pourrait
parasiter les mesures.
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FIGURE 2.3 — Le rayon lumineux, guidé par une fibre optique, est réfléchi par le collimateur (B), séparé
entre les canaux rouge et bleu par un miroir dichroique (C), puis chaque rayon est dispersé par les grismes
(D-E) pour arriver dans les caméras (F-G). De Smee et al. (2013)

Le schéma des spectrographes de SDSS est présenté dans la figure 2.3. La lumiére arrivant sur
les fibres est dirigée vers un grisme (ou réseau-prisme), qui la décomposera. Chaque composante
passe ensuite par une caméra composé de 8 lentilles et un CCD de taille 2000x2 000 pixels.
Chaque spectre est mesuré sur une plage en longueur d’onde 3900 A — 10000 A avec 1 caméra
"bleue" pour les longueur d’onde jusque 6350 A et 1 caméra rouge & partir de 5650 A. Cette
plage en longueur d’onde permet une étude précise des galaxies (aux petites longueurs d’onde)
tout comme la possibilité d’observer la forét Lyman-alpha pour des redshift relativement bas
z ~ 2.5. Le pouvoir de résolution R est supérieur a 1000. R = A/J) ou dy est la largeur a
mi-hauteur d’une raie d’étalonnage (considérée égale & une distribution de Dirac).

2.3 Quasars

Dans cette these, nous allons nous concentrer sur le relevé eBOSS de quasars comme traceurs
directs de la matiere. Nous allons considérer les quasars en tant que sources ponctuelles pour
comprendre leur distribution et étudier leur structuration. Du fait des échelles utilisées dans
l’analyse (supérieures a ~ 10 Mpc), une compréhension fine de la structure interne du quasar
n’est pas nécessaire au premier abord mais il est néanmoins important de comprendre ’objet
utilisé.

Au début des années 1960, plusieurs sources ponctuelles, vues comme des étoiles en photo-
métrie optique, ont pu étre observées avec des télescopes radios, ce qui est étonnant étant donné
que les étoiles émettent peu dans la gamme radio. L’étude spectrale de ces objets a permis de
vérifier qu’ils n’étaient pas des étoiles de par leur larges raies d’émission et ils ont été nommés
quasars (pour quasi-stellar radio sources en anglais).

Le quasar est une sous-classe d’un objet astrophysique plus global appelé Noyau Actif de
Galaxie (AGN). C’est une région dense au centre de certaines galaxies qui dégage une intense
luminosité sur une grande partie du spectre électromagnétique. Les AGN sont les objets les plus
lumineux de 'univers, de I'ordre de 10™ L, ol L est la luminosité du Soleil. Nous pouvons
les observer sur une large gamme en redshift, 0.1 < z < 7. Cette luminosité peut varier de 10 a
40 % sur une échelle de temps de quelques semaines. Nous pouvons déduire de cette variation
que la taille de I'objet ne peut pas dépasser les quelques semaines-lumieres. D’apres la taille
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relativement petite des AGN et leur trés haute énergie, ces objets doivent &tre soumis a des
forces gravitationnelles tres intenses.

I’AGN tire son énergie d’un trou noir accrétant la poussiere et le gaz du disque I’entourant.
Cette accrétion de matiere crée ’échauffement du disque qui peut atteindre une énergie proche
de I’énergie de masse. La figure 2.4 résume les caractéristiques des noyaux actifs de galaxie.
Elle montre également leur classification suivant leur émission radio (partie haute ou basse) et
suivant ’angle de vue de l'observateur. Le centre galactique d’'un AGN est constitué :

010

e d’un trou noir super massif central (jusqu'a 10*” masses solaires),

e d’un disque d’accrétion, composé de poussiere et de gaz, ionisé ou non, autour du trou
noir,
e de deux jets composés de matiere relativiste contraint par un fort champ magnétique,

e de régions fortement ionisées proche du trou noir avec des grandes vitesses allant de 1000
a 10000 km/s,

e de régions fortement ionisées plus éloignées du trou noir avec une vitesse de l'ordre de
100 km/s

e d’un tore plus large pouvant obscurcir une partie de ’AGN.

On peut classer les AGN suivant leur émission d’onde radio d’une part et leur orientation
par rapport & I'observateur d’autre part. Les principaux AGN connus sont :

e Les galaxies Seyfert qui sont les AGN radio-silencieux dont la galaxie héte est visible.
Nous pouvons distinguer les Seyfert I quand les zones d’oul proviennent les larges raies
d’émission sont visibles, des Seyfert II quand le disque d’accrétion est caché par le tore de
poussiére.

e Les blazars sont les AGN visibles dans la gamme radio dont 'orientation du jet relativiste
est proche de la ligne de visée de ’observation. Ils sont extrémement énergétiques a toutes
les longueurs d’onde (des ondes radios jusqu’au rayons 7) et leurs émissions sont rapidement
variables.

e Les quasars, que nous allons utiliser pour la contrainte de la cosmologie dans cette these. Ils
peuvent étre radio-silencieux ou radio-bruyants. Les quasars radio-silencieux (aussi connus
sous "abréviation QSO pour Quasi Stellar Object) sont identiques aux galaxies Seyfert de
type I, avec comme seule différence une magnitude plus élevée, la limite étant empirique.
Les quasars radios-bruyants sont identiques aux QSO avec une composante spectrale en
onde radio.

Les quasars émettent des ondes électromagnétiques a partir des rayons v jusqu’aux ondes
radios. Cette forte émission continue sur une large gamme et la variabilité rapide et importante
des plus hautes énergies du spectre démontre les conditions extrémes présentes dans ces objets.
Ce continu provient de différents processus, les rayons-X et rayons-Gamma proviennent de la
diffusion de photons faiblement énergétiques sur des électrons relativistes situés dans une cou-
ronne chaude au-dessus du disque d’accrétion. Le continu d’émission des domaines visible et
ultra-violet est dii a des processus thermiques du disque d’accrétion. La partie infrarouge vient
de processus thermiques du tore de poussiére. Finalement, la partie radio de ce continu, non
présente pour les quasars radio-silencieux, vient de I’émission synchrotron d’électrons le long du
champ magnétique. En plus de ce continu nous pouvons observer des lignes d’émission spécifique
dans le spectre du quasar. De nombreux éléments sont ainsi visibles tels que ’azote, le fer ou
I'oxygene mais les principales lignes d’émission proviennent du carbone, de I'hydrogéne et du
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FIGURE 2.4 — Représentation schématique d’'un AGN. Sa classification compléte en fonction de 1’ob-
servateur est précisée. A noter que le jet existant pour un AGN radio-bruyant sera observé des deux
coOtés.

magnésium. Les signatures caractéristiques du spectre seront utilisées pour mesurer le redshift
des quasars et donc pour créer les cartes 3D que nous analyserons dans cette these. La figure 2.5
montre le spectre d’'un quasar observé dans le cadre du relevé eBOSS a un redshift de 0.944 avec
les lignes d’émissions principales précisées.

2.4 Le relevé eBOSS

eBOSS a pour objectif de mesurer les distances BAO pour 4 relevés distincts. Le relevé de
galaxies dites LRG (pour Luminous Red Galaxies), ce sont des galaxies sphériques, massives
avec une population d’étoiles vieillissante émettant principalement dans le rouge. Ce relevé de
7500 deg? avec une plage en redshift 0.6 < z < 1.0 a permis de mesurer les distances BAO, D
et Dy, avec une précision de 2% et le taux de croissance des structures fog avec une précision
de 9% grace a 377458 galaxies observés spectroscopiquement (Gil-Marin et al., 2020).

Le relevé de galaxies dites ELG (Emission Line Galaxies; des galaxies jeunes et actives)
contient 173 736 galaxies couvrant 1170 deg? et une plage en redshift 0.6 < z < 1.1. Il a mené &
la mesure de Dys, Dy et fog avec une incertitude de 5%, 11% et 30% (de Mattia et al., 2020).

Le relevé de quasars lui peut étre séparé en 2, avec les quasars a haut redshifts, 2 < z < 4,
utilisés pour la mesure de la forét Lyman-alpha (du Mas des Bourboux et al., 2020). Le relevé
de quasars & bas redshift 0.8 < z < 2.2, couvrant 4699 deg?, a permis I'observation de 655521
quasars, dont 343 708 sont utilisés dans ’analyse de la structuration que nous présentons plus
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FIGURE 2.5 — Spectre du quasar SDSS J212627.224+012321.0 inclus dans le relevé final de eBOSS. Ce
spectre montre les principales lignes d’émissions que sont le magnésium Mg II, 'oxygene [O II] et [O III]
et I'hydrogene Hvy et HS, ainsi qu’une bande d’absorption du magnésium et une émission de fer Fe II. De
Lyke et al. (2019)

FIGURE 2.6 — Relevé complet de eBOSS avec les traceurs représentés de couleurs différentes ; les galaxies
proches en vert, les galaxies rouges (LRG) en magenta et rouge, les jeunes galaxies bleues (ELG) en cyan,

les quasars a bas redshift en jaune et les quasars a haut redshift en blanc. En arriére plan est également
visible le fond diffus cosmologique.

en avant dans ce travail. Le relevé eBOSS (et BOSS) complet est représenté sur la figure 2.6,
avec chaque point représentant un traceur.

2.4.1 Sélection de quasar

La sélection des quasars s’est faite a partir du relevé photométrique SDSS qui comprend
plusieurs millions de sources observées a travers les 5 filtres expliqués dans la section 2.2.2. Le
temps d’exposition de chaque objet est de 55 s par bande. Pour sélectionner les objets qui seront
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par la suite observés spectroscopiquement, ceux-ci ont été classés selon les trois catégories que
sont les quasars, les galaxies et les étoiles. Pour ce faire nous avons utilisé les caractéristiques de
ces objets astrophysiques.

Le quasar est une source ponctuelle, ce qui constitue la lére sélection; aucun objet non
ponctuel ne pourra étre classé dans la catégorie quasar. De par cette caractéristique, aucune
autre considération géométrique ne peut étre prise en compte pour la sélection de cible. La
principale discrimination & faire entre les quasars et les autres objets (principalement les étoiles)
sera fonction de la couleur.

2.4.1.1 Magnitude apparente et couleur

La magnitude apparente d’'un objet est une mesure de ’éclairement énergétique de cet objet.
Elle utilise I’échelle logarithmique pour concorder avec la sensibilité naturelle de 1’ceil humain qui
est lui-méme sensible aux variations logarithmiques de flux lumineux. La magnitude apparente
se définit comme :

m = —2,5logy (]J;) = —2,5log;o(f) + Cste (2.1)

ou f est le flux de la source et fjy est le flux d’une source de référence. Dans le systéme utilisé

dans SDSS fo = 3631 Jy (ou Jy est I'unité Jansky; 1 Jy = 10726 W.Hz~1.m~2).
Plus un objet est brillant, plus sa magnitude apparente sera petite voire négative. Pour dis-
criminer les différents objets photométriques, la différence de magnitude apparente entre deux
bandes est utilisée, c’est ce qu’on appelle une couleur. Par exemple, la couleur u-g d’un objet
est la différence entre sa magnitude dans la bande u et sa magnitude dans la bande g.

Pour les quasars dont le redshift est inférieur a 2.2 on observera un exces dans I'ultra violet
qui permettra une discrimination rapide par rapport aux étoiles. Du fait du décalage des lon-
gueurs d’onde par rapport a la distance qui nous sépare des objets, pour la couleur des quasars
avec un redshift supérieur a 2.2 cet exces est décalé et coincide avec un exces observable égale-
ment pour les étoile de type 1.

En pratique, cette discrimination est faite a ’aide d’un algorithme de déconvolution appelé
XDQSO (Bovy et al., 2011). 11 est construit & partir de catalogues d’objets connus. Il permet
d’obtenir la densité de probabilité en fonction des 5 bandes photométriques pour les quatre
classes d’objet que sont : les étoiles, les galaxies, les quasars a bas redshift (< 2.2) et les quasars
a haut redshift (> 2.2). Cet algorithme a l’avantage de pouvoir obtenir la densité de cibles
souhaitée uniquement en faisant varier le seuil d’acceptation sur la densité de probabilité. La
sélection de quasars de eBOSS a également été produite a partir d’une coupe en couleur dans
Poptique et le moyen infrarouge en utilisant 'imagerie du satellite WISE. Pour les quasars a bas
redshifts de eBOSS ce seuil a été placé pour obtenir une densité effective de 115 deg™2. Sachant
que les sources déja observées par BOSS ne furent pas réobservées, la densité de fibres assignées
a été de 90 deg™2. La figure 2.7 montrent les contours & 1, 2 et 30 de la densité de probabilité des
quasars pour différentes distributions couleur-couleur. On constate ici que 'algorithme retrouve
les quasars selon les bons emplacements dans ces diagrammes couleur-couleur.

2.4.2 Observation de quasars

Les cibles sélectionnées sont observées spectroscopiquement & ’aide de fibres optiques. Pour
cela, chaque cible est assignée a une plaque. Cette étape est appelée le tiling (Blanton et al.,
2003).
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FIGURE 2.7 — Distributions couleur-couleur du catalogue de quasars SDSS construit a partir de ’algo-
rithme XDQSO pour différentes combinaisons de couleurs. Les contours représentent 68%, 95% et 99% de
la distribution. Les points colorés représentent des quasars connus préalablement, avec la couleur codant
le redshift. De Bovy et al. (2011).

Ce tiling doit étre effectué avec 2 objectifs : la minimisation du nombre de plaques utilisées
et la minimisation des cibles perdues due aux collisions de fibres. On appelle “collision de fibres”
le fait que 2 cibles soient trop proches I'une de ’autre dans le ciel pour pouvoir placer une fibre
optique a chacune. Dans le cadre de BOSS/eBOSS un angle de 62" est la limite. Dans le cas ou
2 cibles sont en collision et que 2 plaques se superposent a cet endroit, alors les 2 cibles pourront
étre observées, une sur chaque plaque. Sinon, la cible avec la plus haute priorité sera observée
et autre perdue. Pour le relevé eBOSS, les quasars ont le niveau de priorité le plus important,
ce qui implique qu’un quasar cible ne sera perdu que pour une collision avec un autre quasar.
La figure 2.8 montre un exemple d’ensemble de cibles avec en noir les cibles qui seront observées
spectroscopiquement et en rouge les cibles perdues (dans le cas sans superposition de plaque).
Dans ce cas, les cibles noires constituent un ensemble décollisionné.

Ce tiling s’effectue en plusieurs étapes, représentées sur la figure 2.9. La premiere est de
trouver un ensemble de cibles sans collision ; en veillant & minimiser le nombre de cibles perdues,
et, le cas échéant de choisir la cible avec la plus haute priorité. Puis, les plaques sont placées
régulierement sur le relevé et les cibles sont attribuées a une plaque en minimisant toujours les
cibles non attribuées tout en ne dépassant pas les 1000 cibles par plaque. Enfin, I'algorithme
attribue les cibles initialement retirées pour cause de collision si elles se trouvent a ’intersection
de 2 plaques. Ces étapes sont ensuite effectuées de nouveau en acceptant une inhomogénéité de
la distribution spatiale des plaques pour avoir plus de recouvrement dans les zones ou la densité
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FIGURE 2.8 — Exemple d’un ensemble de cibles photométriques qui seront observées spectroscopiquement
(en noir) ou perdues (en rouge) du fait des collisions de fibres. Le diamétre des cercles représentant 62".

FIGURE 2.9 — Gauche : Simulation d’un ensemble de cibles. Centre : Observation des cibles avec les
plaques placés régulierement. Droite : Observation des cibles avec les plaques légerement resserrées ou la
densité de cibles est plus importante. Sur les figures du centre et de droite, les points noirs représentent
les cibles non observées.

de cible est plus importante, et donc, de baisser encore le nombre de cibles non attribuées. La
procédure est illustrée sur la figure 2.9.

2.4.3 Détermination du redshift des quasars

L’image 2D provenant des CCD du spectrographe est transformée en 1000 spectres 1D. Les
spectres avec un ratio signal sur bruit (S/N) suffisamment grand sont analysés avec un pipeline
automatique ; dans le cas contraire, ils sont placés dans la catégorie ZWARNING > 0. Si plu-
sieurs observations ont été effectuées pour un méme spectre, celle avec le meilleur rapport signal
sur bruit sera analysée.

Le pipeline automatique compare le spectre observé avec un modele type d’étoile, de ga-
laxie et de quasar ramené au référentiel propre de I'objet a z = 0. Dans le cas des quasars, ce
modele a été construit a partir du catalogue de quasars de SDSS DR5. La technique d’analyse
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en composantes principales (PCA pour Principal Component Analysis) permet de décomposer
chaque spectre de I’échantillon d’entrainement sur une base commune en 4 spectres (Lyke et al.,
2019). Le modele est donc une combinaison linéaire de ces 4 spectres en plus d’un polynéme qui
prend en compte des éventuelles erreurs de calibration ou des effets d’extinction (galactique ou
intrinseque). Ces spectres modeles sont ensuite décalés sur différentes plages de longueur d’onde
en fonction de la nature de l'objet : 0.0033 < z < 7 pour les quasars, —0.01 < z < 1 pour les
galaxies et —0.004 < z < 0.004 pour les étoiles. En ajustant les spectres observés avec cette
combinaison linéaire de spectres propres, nous obtenons une distribution en y? pour chaque
nature d’objet en fonction du redshift. Cet ajustement est effectué avec 4500 degrés de liberté.
Si la différence du minimum de x? entre 2 natures d’objets est inférieure a 45 (seuil empirique)
alors 'objet sera placé dans la catégorie ZWARNING > 0, dans le cas contraire, le minimum de
chi2 fournit le redshift de 'objet avec une erreur obtenue & x2,.. + 1.

Nous avons présenté le pipeline principal pour la détermination du redshift. Cependant, le
modele utilisé a été optimisé pour BOSS qui cherchait des quasars a haut redshift pour I’'étude
des absorptions Lyman-a. Pour un sous-ensemble aléatoire des quasars (329130), les spectres
ont été observés visuellement pour tester I'efficacité du modele en comparant le redshift visuel
zyi et le redshift provenant du pipeline zpipe. Nous considérons un redshift comme inexact dans

le cas ou la différence est supérieur & Av = 3000 km.s~! avec

|ze — 2]
1+Zt ’

ou c est la vitesse de la lumieére, z. est le redshift & comparer et z; est le redshift test. Pour un

Av=c (2.2)

objet dont le redshift test est z; = 1.5, le redshift est inexact pour une différence de redshift
de Az = 0.025. Parmi ’échantillon test, 2.1% des quasars avaient un redshift inexact dans le
pipeline. Une grande majorité de ceux-la (84.4%) avait méme un redshift hautement inexact
Av > 10000 km.s~+ 2=1% Ay — 0.083.

En plus du redshift du pipeline et de l'inspection visuelle, le relevé de quasar inclut un red-
shift généré a partir d’un autre algorithme utilisant I’analyse des composant principaux (PCA),
appelé redvsblue (du Mas des Bourboux et al., 2020). Il utilise les mémes spectres propres que
I’algorithme du pipeline, mais ici toutes les longueurs d’onde du spectre sont utilisés sans masque.
Finalement, le redshift calculé indépendamment & partir de 6 lignes d’émissions (Ha, HB, Mg 11,
C III, C IV et Lya) est enregistré dans le catalogue de quasars.

Pour notre analyse de la structuration de quasars, le redshift de I'inspection visuelle est utilisé
si disponible, sinon le redshift du pipeline est utilisé. Néanmoins, du fait de la complexité de la
physique a l’oeuvre dans les quasars (voir section 2.3), la détermination de leur redshift peut étre
compliquée. En effet, les larges raies d’émission visibles dans le spectre des quasars peut amener
un décalage dans le calcul du redshift. Pour étudier cela, nous mesurons la différence de redshift
obtenue entre deux observations des mémes quasars. La figure 2.10 montre la distribution de
cette différence (en km.s™!). On constate de cette figure que la différence en redshift issu du
pipeline ou du PCA est distribuée de la méme fagon, cette distribution est bien ajustée par une
double gaussienne,

d(év)  V2r(1+ f)
ou les deux gaussiennes sont centrées en zéro. L’ajustement donne o; = 150 km.s™!, o9 =

1000 km.s™! et f = 4.478.

76_ 201 _'_ 76_ 209
o1 g2

AN 1 <f N | Av2)7 (2.3)
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FIGURE 2.10 — Distributions de la différence de vitesse pour des quasars observés plusieurs fois. La ligne
noire représente une double gaussienne. De Lyke et al. (2019).
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FIGURE 2.11 — Distribution de 'incertitude statistique pour des redshift observés plusieurs fois en fonction
du redshift. La ligne pointillée noire représente les exigences de eBOSS. De Lyke et al. (2019).

La figure 2.11 montre la distribution des incertitudes statistiques de la mesure du redshift
pour les différentes méthodes en fonction du redshift. Le redshift final a bien une incertitude
inférieure aux exigences listées dans Dawson et al. (2012) (ligne pointillée noir sur la figure).
On remarque de nouveau que les incertitudes pour la méthode du pipeline ou pour le PCA sont
assez similaires. Enfin, on voit que les redshift issu d’'une seule ligne d’émission, que ce soit la
ligne Mg II ou C IV possede une incertitude trop grande comparées aux exigences.
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Dans la section 3.6, nous nous assurons que cette incertitude en redshift ne biaise pas notre
ajustement cosmologique au travers de tests sur des simulations. Pour cela, nous créons plusieurs
ensembles de simulations incluant une erreur sur le redshift. Un ensemble de simulations possede
une incertitude gaussienne reprenant la déviation standard changeant en fonction du redshift de
la méme fagon que les exigences de eBOSS (ligne pointillée de la figure 2.11). Un second ensemble
a une incertitude dite réaliste qui reprend la double gaussienne avec les valeurs de 1’équation 2.3.
Finalement, le biais sur les parametres cosmologiques dii aux 2.1% de redshifts inexacts est testé
avec l'ajout de ce taux de redshifts catastrophiques dans l’ensemble de simulations incluant
I'incertitude réaliste.

2.4.4 Catalogue pour analyse de la structuration

Nous présentons ici les catalogues utilisés dans ’analyse de 1’échantillon de quasars de eBOSS,
sachant que la méme procédure est utilisée pour les catalogues LRG. La création de ces catalogues
est présentée dans Ross et al. (2020). Les catalogues de eBOSS sont séparés suivant chaque
hémisphere galactique. Chaque étape expliquée ci-apres sera donc faite séparément pour les
2 parties. La couverture angulaire des relevés de I’hémisphere galactique nord (NGC) et de
I’hémisphere galactique sud (SGC) est représentée sur la figure 2.12. La création des catalogues
se fait en 8 étapes que je détaille dans cette section ;

e Création d'un catalogue d’objets.

e Correspondance des cibles venant de la photométrie et des observations spectroscopiques.
e Application de masques en fonction d’objets connus tel que les étoiles.

e Résolution des collisions de fibres et détermination de la complétude du relevé.

e Application de poids pour efficacité de la détermination de redshifts ainsi que pour les
collisions de fibres.

e Coupure du relevé en fonction du redshift et en fonction de la complétude.
e Assignation des poids diis aux effets d’avant-plan et d’imagerie.

e Assignation d’un redshift a chaque objet du catalogue aléatoire.

2.4.4.1 Catalogue aléatoire

La premiere étape est de créer un catalogue avec des positions angulaires aléatoires et une
densité de 5000 deg™!. Cette densité est plus de 40 fois supérieure & la densité de quasar
observée spectroscopiquement. Les objets sont répartis sur toute la surface du relevé, ce qui
constitue 6309 deg?. Ce catalogue aléatoire servira pour le calcul du spectre de puissance en
définissant la densité moyenne.

2.4.4.2 Correspondance entre cibles et observations

Certaines cibles ont déja été observées et sont, donc, déja dans la base de données de SDSS.
Ces précédentes observations sont liées aux cibles correspondantes ce qui permet d’obtenir toutes
les informations nécessaires sur ces objets tels que le redshift ou le type d’objet. Ces objets font
partie du sous-catalogue appelé Legacy et sont inclus dans ’algorithme de tiling comme étant
préalablement observés (section 2.4.2). Les nouvelles observations sont liées aux cibles en fonction
de leur numéro d’identification.

Ces cibles sont réparties en 9 classes : cible non observée, bonne observation avec bon redshift,
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FIGURE 2.12 — Relevé de quasar final de eBOSS. La figure du haut montre le NGC, celle du bas montre
le SGC. La couleur représente la complétude du relevé. Les zones bleues foncées ont une complétude
inférieure a 0.5 qui ne seront pas gardées pour I'analyse de structuration.

quasar de legacy, étoile, probléeme de redshift, objet identifié comme appartenant au mauvais
type (ex. LRG pour QSO), étoile venant du catalogue legacy, mauvaise fibre, non fibré.

2.4.4.3 Masques du relevé

Le relevé total eBOSS DR16 s’étend sur 6309 deg?, mais différents masques sont appliqués
pour ne pas prendre en compte des zones du ciel qui n’ont pas pu étre observées completement et
pour ne pas biaiser le calcul du spectre de puissance. En ce qui concerne les quasars, ~ 500 deg?
sont masqués par 3 masques différents. Autour de chaque observation, une zone de 62" est
inobservable sans chevauchement de plaque. Ce masque da a des cibles qui ont une priorité
supérieure aux quasars est de seulement 66 deg? car seuls TDSS et SPIDERS ont une plus grande
priorité que les quasars. Le masque dii aux étoiles ou tout autre objet brillant est le méme que
celui appliqué pour I'analyse BOSS DRI12 et s’étend sur une surface totale de 397 deg?, sur la
figure 2.12, les "griffures" et les trous dans le relevé sont dus a ces masques. Enfin, tout a fait
au centre de chaque plaque une zone est inobservable du fait du support de celle-ci et constitue,
au total, 0.6 deg?. Chacun de ces masques est appliqué aux catalogues de quasars et d’objets
aléatoires. Ce qui sous-entend ’hypothese que ces masques sont décorrélés des fluctuations de
densité d’origine cosmologique.
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2.4.4.4 Collision de fibres

Comme expliqué dans la section 2.4.2; §’il y a plus de quasars cibles dans un groupe de
collisions que de plaques se superposant & cet endroit du ciel, alors les quasars excédentaires
seront perdus et la cible sera donc qualifiée de CP (pour "Close Pairs"). Ces collisions de fibres
pouvant étre corrélées avec le champ de densité des quasars ils doivent étre pris en compte dans
I’analyse de structuration. Chaque bonne observation se voit attribuée un poids pour prendre
en compte ces collisions de fibres. Ce poids wp, est différent pour chaque groupe de collision,

W — Ncp + Nz,eboss + Nbadclass + Nstar
cp —
Nz,eboss + Nbadclass + Nstar

ou N est le nombre de cibles non observées pour cause de collisions, N, ¢hoss €st le nombre

, (2.4)

de cibles observées avec un bon redshift, Ny,qclass €St le nombre de cibles avec une mauvaise
identification du type, Ngtar est le nombre d’étoiles prises pour cible. Cette pondération permet
une bonne évaluation de la structuration a grande échelle en ce qui concerne la composante
transverse. Néanmoins, la structuration reste biaisée a cause de la composante radiale du spectre
de puissance. Dans la présente analyse, nous avons décidé d’utiliser une correction du modele
du spectre de puissance a 'aide de fonctions fenétres tel que présenté dans Hahn et al. (2017)
pour réduire ce biais au maximum, voir le chapitre 4 pour plus de détails sur la raison de cette
correction supplémentaire, sur son application et les résultats en découlant.

2.4.4.5 Erreur sur le redshift

Pour la prise en compte de l'efficacité de la détermination du redshift, nous commencons par
définir une efficacité en redshift,

N, dz
foood = —2202 2.5
800 Nalleboss ( )
avec
Ngoodz = Nz,eboss + Nbadclass + Nstar (26)

Nalleboss = goodz + Nyfail

ou N,y correspond aux observations dont le redshift est inexact. Cette efficacité est déter-
minée en fonction de différents aspects instrumentaux, le spectrographe, la plaque ou le numéro
d’identification de la fibre.

Pour chaque spectrographe et chaque plaque, nous pouvons calculer le carré du rapport
signal-sur-bruit de la bande ¢ & la magnitude photométrique ¢ = 20.2 appelé S;. Une relation
linéaire a été trouvé entre fi = Ngoods/Nasail €t Si (Ross et al., 2020). Comme fgooa = 1 —1/(1+

fi), alors,
1

- 1+ag+ bsS;

avec ag et bg issus de ’ajustement de I’équation linéaire f; = ag+bg.S; pour chaque spectrographe

fgood =1 (27)

et chaque plaque.

WnozS = 1/ feood constitue la premiere partie du poids due a I'erreur en redshift et permet
de prendre en compte les variations de champs de densité en fonction de la plaque et du spec-
trographe considérés.
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Le numéro d’identification de chaque fibre est directement corrélé avec I’emplacement ou le
spectre sera lu sur le CCD. Il existe une dépendance entre la position sur le CCD et I'efficacité
de l'obtention du redshift (Ross et al., 2020), c’est pourquoi une 2eme efficacité est calculée
en fonction de ce numéro d’identification dont on peut déduire un poids wye,, en prenant son
inverse. Au final le poids total d{i aux erreurs en redshift est

Wnoz = Wnoz,SWnoz,r (28)

Ce poids est appliqué a toutes les observations eBOSS.

2.4.4.6 Coupure du relevé

La complétude C.poss est le ratio de fibres assignées sur le total de cibles. Elle est déterminée
par secteur. Un secteur correspond a une zone du relevé avec la méme combinaison de plaque.

Ncp + Nz,eboss + Nbadclass + Nstar + szail
Ncp + Nz,eboss + Nbadclass + Nstar + szail + Nmissed

CeBOSS = (2.9)

Elle montre la complétude du relevé. Elle ne prend pas en compte les problemes spectro-
scopiques qui sont déja pris en compte par wp, pour les problemes instrumentaux, et par wep
pour les petites échelles. On peut voir sur la figure 2.12 que, si une plaque a été observée, alors
la complétude est presque égale a 1, ce qui correspond a un relevé complet. Néanmoins, on voit
également que de grandes zones ont été prévues pour observation mais sont restées vierges de
spectre. Les secteur ou Ceposs < 0.5 ne sont pas inclus dans le catalogue de structuration. Apres
cette coupure qui enléve 1047 deg?, la complétude moyenne sur le relevé total est de 0.977. Une
seconde coupure est effectuée en fonction du taux de succes de 'obtention d’un redshift. Ce taux
est donné pour chaque secteur par

Nz,eboss + Nbadclass + Nstar

C,=
Ncp + Nz,eboss + Nbadclass + Nstar + szail

(2.10)

Les secteurs ou C, est inférieur a 0.5 sont également supprimés du relevé. Cette coupure
enleve 3.4 deg? supplémentaires.

Au final, aprés avoir retiré les parties du ciel correspondant aux différents masques ainsi qu’a
ces coupures en fonction de la complétude par secteur, le relevé eBOSS DR16 de quasar s’étend
sur 4808 deg?. Nous pondérons cette aire par la complétude Cepogs pour obtenir une surface
finale de 4699 deg?. Sur la figure 2.12 les parties bleues foncées sont des zones ot la complétude
est inférieur a 0.5, ce sont des zones qui ne seront pas prises en compte dans le catalogue utilisé
pour étudier la structuration. Nous pouvons noter qu’une majorité de ces zones n’a pas du tout
été observé spectroscopiquement.

Nous appliquons également un poids servant a optimiser notre mesure de la structuration
par rapport aux variances statistique et cosmique en assignant un poids en fonction de la densité
moyenne de quasars par plage en redshift (Feldman et al., 1994). Ce poids est calculé tel que :

1
1+n(2)Ry’

ou la valeur du spectre de puissance de référence Py est choisie pour une échelle ot la signature du

WwpKp = (2.11)

BAO est la plus importante. Dans 'analyse des quasars de eBOSS, nous choisissons cette échelle
A k = 0.15 h.Mpc™!, qui correspond & la seconde oscillation BAO. A cette échelle, le spectre
de puissance de référence vaut Py = 6000 Mpc3.h~3. Ce poids permet d’avoir une contribution
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FIGURE 2.13 — Densité de quasars dans le relevé eBOSS. La courbe bleue représente le NGC; la courbe
orange, le SGC. La variation est faible en fonction du redshift.

égale dans le spectre de puissance de quasar pour chaque plage en redshift. Néanmoins, le densité
du relevé de quasar étant assez uniforme en fonction du redshift (voir figure 2.13), ce poids varie
trés peu (moins de 10%).

2.4.4.7 Systématiques d’imagerie

Pour déterminer un poids corrigeant les propriétés d’imagerie ainsi que d’avant-plan galac-
tiques, le choix a été fait de se baser sur une régression linéaire multivariée (Bautista et al.,
2018). Dans le cas des quasars, 4 cartes sont utilisées, la profondeur dans la bande g, la taille de
la fonction d’étalement du point dans la bande i (qui permet d’obtenir la qualité de I'image), le
fond de ciel ainsi que I'extinction galactique.

La profondeur optique caractérise le degré de transparence de I'atmospheére. Elle est défi-
nie comme le logarithme de la fraction du rayonnement absorbée. L’extinction galactique est
le degré de transparence de notre galaxie. Apres les coupures en redshift et en fonction de la
complétude ainsi que I'application des poids spectroscopiques, wno, €t wep, et du poids wrkp, un
nombre moyen de quasar est observé dans chaque pixel du ciel. Puis, un ajustement est effectué
simultanément en fonction des quatre cartes. Ensuite, un poids photométrique (appelé wgys) est
assigné pour corriger les tendances visibles dans ce fit. Il correspond a I'inverse du coefficient de
I’ajustement. La figure 2.14 montre la densité de quasars en fonction des parametres photomé-
triques. Aprés correction, les fluctuations de densité sont, statistiquement, non significatives.

Finalement, chaque objet du catalogue de données se verra assigné un poids wyet tel que

Wiot = WsysWnoz WepWFKP - (212)

Dans le chapitre 4, ces différents poids sont étudiés pour leur impact sur ’analyse cosmolo-
gique au travers de tests sur des simulations.



74 CHAPITRE 2. Le relevé eBOSS

1.2

1.14

-;.7-.-‘ Aoghodoto oA A “4 1a- PR W W
L0 AT RAA k&4 + P WM ey
S~ L1 S~ -_\\
\—’\ ‘N\ \\

=
&
Z
Z
~
— 4 \ 4 N A S,
£ 09 “ . \
= A corrected * -
= 084 |- raw
",5_:? b 10 15 002 006 010 0.14 12 14 16 18
E i-band sky background (nm) E[B-V] (mag) airmass
12
~
B
z 11
.i:: \\\ f’_—‘
et N o A AA Ipa-Aa ’;“
— 4 cogheofiecRoaghe ol ofprereeencenn 4 ol a . T T it B T Said St S UNF of TEF Ter e
g 107 gavkdedctaoppey afvde bl e d-d-dordeaary
= \\ ,r'
2 091 1 7
- ’J
F:,‘ 4
Z 08
o . . : . . .
1.0 1.5 2000 4000 22.5 23.0 23.5

)

3.
. . T 2
i-band seeing (") Ngar/deg” g-band depth (mag

FIGURE 2.14 — Densité de quasars en fonction de propriétés photométriques. La ligne tiretée montre la
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et al. (2020)

2.4.4.8 Assignation des poids et redshift au catalogue d’objets aléatoires

Pour la construction du catalogue d’objets aléatoires, le redshift, les poids wnes, Wep, Wsys
et wpkp des objets du catalogue d’objet aléatoire sont sélectionnés aléatoirement, de fagon
conjointe, dans les objets du catalogue de données. La valeur wgys de I'objet du catalogue aléatoire
est ensuite multipliée par la valeur de la complétude des données en fonction de sa position
céleste. Chaque objet du catalogue aléatoire possede donc toutes les caractéristiques d’un objet
du catalogue de données exceptée sa position angulaire.

2.4.5 Estimation du spectre de puissance de I’échantillon final de quasar

Nous analysons le catalogue de quasars du relevé final d’eBOSS au travers de son spectre de
puissance. Nous présentons ici la méthode utilisée pour son estimation en utilisant le package
nbodykit (Hand et al., 2018).

2.4.5.1 Cosmologie fiducielle

Nous devons commencer par convertir les coordonnées équatoriales (I’ascension droite RA
et la déclinaison Dec) et le redshift z, en coordonnées cartésiennes. Pour cela, nous utilisons les
coordonnées sphériques, ou ¢ = RA, # = 90 — Dec et » = Dy;. Cette derniere relation implique
de connaitre la valeur de H(z) et donc de connaitre les densités énergétiques des différentes
composantes de I'univers. Dans cette analyse, nous utilisons une cosmologie dite 'fiducielle"
utilisée dans toutes les analyses du relevé final de eBOSS,

h=0.676, Qn=031, =069, Qh%=0022, og=0.80. (2.13)
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L’erreur dans le choix de cette cosmologie sera pris en compte dans les parametres d’Alcock-
Paczynski (voir équation 1.48).
2.4.5.2 Calcul spectre de puissance

Pour I'estimation du spectre de puissance, nous utilisons la méthode décrite dans Yamamoto
et al. (2006).

Premiérement, nous construisons le champ de surdensité des quasars pondérés F'(r) (Feldman
et al., 1994) tel que

F(r) =nq(r) — ang(r), (2.14)

ol ngq et n, sont, respectivement, le champ de densité pondéré du catalogue de quasars et
du catalogue d’objets aléatoires. Le champ aléatoire est redimensionné par

3 (2.15)

ol wy; est le poids du quasar 7.
Ensuite, en suivant Bianchi et al. (2015), on calcule directement les multipoles du spectre de

puissance ;
204+1 [dSQ noise
Pi(k) = Z—= | S Fy(k)Fy(—k) — PR, (2.16)
1 47
avec
Fi(k) = / F(r) Lyl - )i, (2.17)

o k représente le vecteur unitaire de direction k; la ligne de visée, 7, est choisie comme
étant la direction d’'un des quasars observés de la paire. Cela peut introduire des effets aux
grands angles qui seront négligeables dans notre cas comme nous le verrons plus en détails
dans le chapitre 3. L’intégrale sur l'angle solide df); est effectué par couches sphériques de
Ak = 0.01 h/Mpc. Enfin, £y est le polynéme de Legendre d’ordre .

Le terme de bruit de grenaille, P;Oise, vient de l'aspect discret du traceur et ne contribue
qu’au monopole indépendemment de 1’échelle;

N, N, .
Pznoise _ { % (Ziqu w;i + OZQ Zi:l w%ﬂ) sif=0 (218)

0 sinon.

Nous utilisons la méthode de Hand et al. (2017) pour calculer les multipoles du spectre de
puissance. Premiérement, nous interpolons le champ de surdensité F'(r) sur une grille cubique.
Nous avons choisi une taille de cellule de T, = 7 h™'Mpc qui correspond & une fréquence de
Nyquist de knyq = 22—}2 = 0.449 h.Mpc~!, bien supérieure au nombre d’onde maximal inclut
dans notre analyse (kpax = 0.3 h.Mpc_l).

Plusieurs schémas d’interpolation existent dont les plus courants sont tirés d’une convolution
a lordre n — 1 d’une fonction porte centrée sur les points de la grille W(”)(s) avec elle-méme; s
est la distance entre le quasar et le noeud de la grille. L’ordre n de cette fonction correspond au
nombre de nceuds sur lesquels le poids d’un quasar est réparti. Les trois premiers ordres sont
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1 sils] < Le
WM (s) = 2 2.19
(5) { 0 sinon. ( )
1— i T,
W(s) = { 0 sl st sl < (2.20)
S1non.

3_ g2 si|s| < Ze
2
W) =q 3(3-52) sil<ls| < (2.21)
0 sinon.

Appelé, respectivement, le nearest-grid-point (NGR), le cloud-in-cell (CIC) et le triangular
shaped cloud (TSC). Pour notre analyse nous utilisons le schéma TSC. Malgré cette interpolation
d’un ordre assez élevé, le spectre de puissance n’est pas parfaitement reconstruit jusqu’a la
fréquence de Nyquist (erreur relative : ~ 1072) dii principalement & des effets d’aliasing qui
proviennent de 1’échantillonage.

Pour améliorer ’estimation aux petites échelles et éviter ces effets d’aliasing, nous appliquons
la technique d’entrelacement qui consiste a calculer le champ de surdensité en déplacant la grille
de la moitié de la taille de la cellule dans chaque direction (Sefusatti et al., 2016). Avec le schéma
TSC entrelacé, nous atteignons une erreur relative de ~ 10™# jusqu’a la fréquence de Nyquist.

La figure 2.15 montre les spectres de puissances des deux hémispheres galactiques NGC et
SGC. On constate que la tendance entre les deux hémispheres est semblable dans le graphique
sans le bruit de grenaille. Les oscillations BAO semblent importantes dans le monopole, par-
ticulierement la seconde oscillation & k& ~ 0.14 h.Mpc~!. Le graphique de droite représentant
le spectre de puissance sans soustraction du bruit de grenaille nous montre le spectre qui sera
effectivement utilisé dans les analyses. Ce bruit de grenaille constant en k (ici la figure montre
le spectre de puissance multiplié par k) est dominant pour les grands nombre d’onde du fait de
la faible densité des quasars. La légere différence de densité entre NGC et SGC explique ce bruit
de grenaille plus important pour ce dernier. Le quadrupole non nul illustre au premier ordre
I'effet des distorsions dans ’espace des redshifts.

2.4.6 Fonction de corrélation

Notre étude de la structuration de la matiere au travers de la distribution des quasars se
fait entierement en espace de Fourier. Cependant, dans Hou et al. (2021), I'analyse du méme
échantillon de quasars a été effectuée en espace de configuration avec le calcul de la fonction de
corrélation.

La fonction de corrélation £(r) est définie dans I’équation 1.43, par un exces de probabilité
de trouver deux objets séparés par r. Pour son calcul, nous comparons le nombre de paires de
quasars séparés de r + 1/2Ar, avec Ar la largeur du bin, au nombre de paires du catalogue
d’objets aléatoires séparés de la méme distance. Pour cela, 'estimateur le plus simple est

DD(r)
RR(r)’

1+£(r) = (2.22)
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FIGURE 2.15 — Spectre de puissance du relevé de quasars de eBOSS. Les cercles bleus, oranges et verts
représentent, respectivement, le monopole, quadrupole et hexadecapole; les cercles pleins (vides) sont
pour le NGC (SGC). Gauche : spectre de puissance avec le bruit de grenaille soustrait. Droite : spectre
de puissance avec le bruit de grenaille non soustrait.
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FIGURE 2.16 — Fonction de corrélation de I’échantillon final de eBOSS de quasars. Nous affichons le
monopole, le quadrupole et ’hexadecapole, respectivement et bleu, orange et vert. Nous avons décaler
I'’hexadecapole de —150€(s)s? pour plus de clarté.

ou DD(r) et RR(r) représentent, respectivement le nombre de paires de quasars et d’objets
aléatoires dans le bin r. Néanmoins, cet estimateur a une variance importante et Landy and
Szalay (1993) a montré que l'estimateur possedant la variance minimale est

DD(r) — DR(r) + RR(r)

) = R ,

(2.23)

appelé l'estimateur de Landy-Szalay. La figure 2.16 montre les multipoles de la fonction de cor-
rélation de I’échantillon de quasars de eBOSS. Sur cette figure, nous avons décalé ’hexadecapole
de —150, par soucis de clarté, ’hexadecapole a une valeur faible sur toute la plage en r étu-
diée. Le quadrupole est significativement non nul de par les RSD. Enfin, sur le monopole, nous
pouvons observer nettement le pic BAO situé a ~ 100 Mpc.h™ 1.

2.5 Simulations

Dans le cadre de 'analyse de quasars de eBOSS, nous avons utilisé deux types de simulations.
Des mocks créés a partir de la simulation a N-corps OuterRim (Heitmann et al., 2019) pour tester
nos modeles théoriques sans contrainte expérimentale; la création de ces mocks est expliquée
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dans la section 2.5.1.1, leur analyse et I’erreur systématique du modele associée sont présentées
dans la section 3.6. Le deuxiéme ensemble de mocks est créé en utilisant I’approximation de
Zeldovich, ce sont des mocks plus rapides a calculer mais moins précis, ils ont la géométrie des
données réelles et nous permettent de calculer la matrice de covariance de notre analyse et de
tester les méthodes de réduction des effets observationels a partir desquels nous reportons notre
erreur systématique observationnelle, nous présentons leur création dans la section 2.5.2, et leur
analyse dans le chapitre 4.

2.5.1 OuterRim mocks

Dans le but de tester nos modeles théoriques, nous les confrontons a des mocks créés a
partir d’une simulation a N-corps. Nous commencons par présenter brievement la construction
des simulations a N-corps et particulierement d’OuterRim dans la section 2.5.1.1. Puis, nous
expliquons les fagons dont les clichés spécifiques que nous avons utilisés ont été peuplés de
quasars & partir de différentes distributions d’occupation des halos (HOD), ainsi que les incer-
titudes en redshift implémentées pour prendre en compte les spécificités de notre échantillon
en section 2.5.1.2. Enfin, pour tester nos modeles nous avons également changé la cosmologie
intrinseque de cette simulation en la redimmensionnant, nous expliquons cette étape dans la
section 2.5.1.4.

2.5.1.1 Simulation N-body : OuterRim

Les modeles théoriques que nous utilisons dans I’analyse de I’échantillon de quasars de eBOSS
doivent étre testés sur des simulations numériques pour nous assurer de leur validité pour le do-
maine d’échelles pris en compte. Ces simulations fournissent une bonne précision aux échelles
non-linéaires difficilement accessible avec les théories des perturbations, et nous les considérons
comme étant la "vérité". Les particules des simulations a N-corps n’interagissent que gravitation-
nellement sans prendre en compte de phénomene hydrodynamique. Le but ici est de résoudre
I’équation de Vlasov (voir section 3.1) qui décrit 1’évolution de la fonction de distribution dans
lespace des phases f(x,u,t); néanmoins, sa résolution directe serait beaucoup trop cotiteuse
en CPU et inefficace. C’est pour cette raison que les simulations a N-corps échantillonent f en
101912 particules pour la résolution de I’équation de Vlasov.

En pratique, une simulation est débutée a un redshift intermédiaire z ~ 100; a un redshift
trop grand, le solveur gravitationnel serait inefficace car les fluctuations sont trop petites et il
faut étre dans ’ére de domination de la matiere (€2, = 1); & un redshift trop bas, la théorie
linéaire n’est plus valable pour les échelles d’intérét. La simulation est initiée par un champ
avec une distribution gaussienne de moyenne nulle et de variance caractérisée par un spectre de
puissance linéaire calculé a ’aide d’un code résolvant les équations de Boltzmann tel que CLASS
(Blas et al., 2011) ou CAMB (Lewis et al., 2000). Les particules de la simulation sont déplacées
et leur vitesse est initiée en fonction de ce champ suivant I'approximation de Zel’Dovich (voir
section 3.1.5), il est également possible d’utiliser le second ordre en perturbation de cette ap-
proximation, 2LPT (Scoccimarro, 1998).

Apres 'initialisation, la premiere technique pour calculer les forces sur chaque particule, et
donc leur vitesse, est d’utiliser la méthode Particule-Particule (PP) (Aarseth, 1963). La vitesse

particuliére de la particule i est calculée avec :
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du; 4 Tj—T;
T (s e 2
ce qui correspond a I’équation théorique du mouvement pour une particule comme vu dans
I’équation 3.1, excepté pour le terme d’atténuation e qui permet d’éviter une divergence pour
des séparations nulles et donc faciliter I'intégration ; ce terme permet d’augmenter le nombre de
particules dans les simulations de plusieurs ordres de grandeur (Dehnen, 2001). Cette technique
de sommation directe est cofiteuse en CPU O(N?) avec N, le nombre de particules. D’autres
techniques ont été développées pour réduire ce cofit.

La technique de maillage de particules (PM pour Particle-Mesh) consistant & évaluer la den-
sité de particules sur une grille a I’aide des noyaux d’interpolation de ’équation 2.19 (Eastwood,
1975). Le potentiel gravitationnel est calculé en espace de Fourier a I’aide de transformées rapides
de Fourier (FFT), et atténué a la taille caractéristique du maillage. Ce potentiel gravitationnel
mesuré en chaque point de la grille permet de calculer le déplacement de chaque particule en
utilisant le méme noyau d’interpolation entre les particules et les points de la grille. D’apres
ce potentiel gravitationnel, les particules sont déplacées avec le méme noyau d’interpolation.
Le nombre d’opération nécessaire pour l'interpolation sur la grille est d’ordre O(N), avec N,
le nombre de particules; et la FFT est d’ordre O(Ny, log Ny, ), avec Ny, le nombre de maille.
Cette méthode est donc d’ordre O(Ny, log Ny,) ce qui la rend bien moins cotiteuse que la som-
mation directe. Néanmoins, cette technique a le désavantage de ne pas étre précise aux échelles
plus basses que quelques mailles. Il est toutefois possible d’améliorer cette précision aux petites
échelles en couplant la technique PM avec PP a ces échelles.

Dans notre analyse, nous avons utilisé la simulation OuterRim qui consiste en une boite de
3 Gpc.h™! de coté contenant 10 2403 particules de masse 1.85 1072 Mg .h~!. Cette simulation a
été lancé avec le code HACC (Hardware/Hybrid Accelerated Cosmology Code) qui est exposé
dans Habib et al. (2016). La méthode PM est utilisée pour les grandes échelles avec un couplage
a une méthode PP pour les échelles de l'ordre de la taille de la maille. Cette simulation a été
lancée avec une cosmologie ACDM avec les parametres :

h=0.71, wegm = 0.1109, wy =0.02258, o5 =0.80, ns=0.963, Qk =0. (2.25)

Les conditions gaussiennes sont initiées a z = 200 avec les vitesses calculées avec 'approxi-
mation de Zel’Dovich.

Une simulation telle qu’OuterRim est donc une collection de particules de matiere noire avec
une position et une vitesse. Dli au potentiel gravitationel, ces particules peuvent s’agréger et
former des halos liés de matiere noire. Pour caractériser ces halos, plusieurs algorithmes existent ;
La méthode utilisée dans OuterRim est un algorithme qui lie entre elles toutes les particules plus
proche qu’une certaine distance; dans le cas d’OuterRim, elle est égale a 0.168 fois la distance
moyenne séparant les particules. Cette méthode simple est appelée 'Friend-of-Friends’ (Davis
et al., 1985).

2.5.1.2 Distribution d’occupation des halos

Dans la section précédente, nous avons présenté la simulation OuterRim. Nous utilisons le
cliché a z = 1.433 de celle-ci, pour la proximité avec le redshift effectif de notre échantillon réel
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Zeff = 1.48. Ce cliché est constitué de halos de matiére noire ; nous construisons nos mocks en
peuplant ces halos avec des quasars. Nous utilisons la technique de la distribution d’occupation
des halos (HOD) pour lier les halos aux quasars. Des études ont été menées pour contraindre ce
lien avec précision (par exemple, Mohammad et al. (2020)). Nous avons, cependant, décidé de
rester aussi conservatifs que possible dans notre analyse et, donc, de choisir une gamme de HOD
trés large pour tester la réponse de nos modeles. Notre modélisation de HOD utilise comme
seul parameétre la masse des halos mais se divise en deux parties, correspondant a une partie des
quasars peuplant le centre des halos et 'autre partie des quasars peuplant la périphérie que nous
appellerons les quasars satellites. La probabilité pour chaque halo de contenir un quasar central
ou satellite est indépendante. La densité moyenne de la simulation est de 1.8-1072 (Mpc.h=1)=3
halos de matiére noire de plus de 10'2M. Nous cherchons & obtenir une densité du méme ordre
que notre jeu de données eBOSS (2.1075 (Mpc.h=1)73), ce qui rend faible la probabilité d’avoir
a la fois un quasar central et satellite dans le méme halo. La position et la vitesse des quasars
satellites peuvent étre choisies de deux fagons. La premieére méthode consiste a sélectionner
aléatoirement une particule dans le groupe du halo, et a assigner au quasar ses caractéristiques.
Dans la seconde méthode, la position est sélectionnée aléatoirement selon un profil de densité
qui suit la prescription de Navarro et al. (1997), NFW. La vitesse du quasar satellite est prise
aléatoirement dans chaque direction selon une distribution gaussienne de variance o?(M) =
GM/2RVir.

Nous avons utilisé cing fonctionnelles différentes pour couvrir une grande gamme de HOD.
Nous avons créé 20 ensembles de mocks avec des parametres différents. Ces parametres sont ré-
sumés dans la table 2.1 et les cingq formes de HOD, toutes fonction uniquement (du logarithme)
de la masse du halo, sont présentées dans la suite. Certaines de ces formes de HOD ne sont
pas motivées d’un point de vue physique, particulierement les modeles incluant des marches
nettes, nous avons testé que cela n’augmentait pas drastiquement les erreurs dans les analyses
cosmologiques (voir section 3.6). Le choix des parametres pour chaque HOD a été fait pour
étre en accord avec la fonction de corrélation de I’échantillon DR16 de quasars pour nos échelles
d’intérét s > 20 Mpc.h~! ainsi que de la densité moyenne d’objets, ainsi, les 20 facons de peupler
les halos de matiere noire sont compatibles avec la structuration des quasars observée. Tous les
HOD utilisés sont présentés sur la figure 2.17.

e Fonction escalier lissée et loi de puissance

Le premier modele de HOD utilise un paramétrage vu dans Tinker et al. (2012). Ici, la
probabilité qu'un halo contienne un quasar central est donnée par une fonction escalier
lissée :

(2.26)

1 log M — log Mcen
(Neen(M)) = 75 [Herf(og 08 )}

log o1,

avec Mecen, la position de la marche; et, logoy,, la largeur de lissage de la fonction. Le
parametre 7 représente la fraction de trous noirs actifs aux centre des galaxies, il caractérise
la hauteur de la marche. Dans ce modele, la probabilité d’avoir un quasar dans un halo
de masse M < M ey, est nulle, alors que la probabilité d’avoir un quasar dans un halo de
M > My est 7. Ce modele est motivé par la relation entre la luminosité des quasars et
la masse des halos hotes.

Le nombre de satellites est caractérisé par une loi de puissance,
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FIGURE 2.17 — La distribution d’occupation de quasars totale pour les 20 ensembles utilisés dans notre
mock challenge avec la cosmologie connue. Le numéro des HOD correspond aux numéros visibles dans la
table 2.1.
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TABLE 2.1 — Parametres des HOD pour chaque mock. La forme du HOD pour les quasars centraux est
une fonction marche lissée (Sm), une gaussienne (G), une fonction porte (TH) ou une fonction marche
lissée (Sh), les quasars satellites suivent une distribution de loi de puissance (PL) ou gaussienne (G). Les
satellites sont positionnés en utilisant une particule de matiére noire de la simulation (Par), ou en suivant
le profil NFW. Le parameétre fs,q est la fraction de satellites, et 7 est la part des noyaux de galaxies actifs.
log Mo, est la position centrale de la fonction HOD pour les quasars centraux. log oy, représentent la
largeur de la gaussienne ou le lissage de la marche ; Alog M est la largeur de la fonction porte. Mg, est le
seuil de la loi de puissance pour les satellites, et ag,; est la pente de cette loi. ‘Sat. cut’ indique si le HOD
central a été utilisé pour ajouter un seuil pour les masses faibles dans le HOD de satellites. La colonne
finale, n, est la densité de quasars, en 10~°(M.h=1)=3.

HOD Cen. Sat. Sat. fsat T log Meenn logon AlogM Mgy Moy Qsar Sat. n/107°
HOD HOD  pos. cut  (Mpc/h)~3
HODO Sm PL Par 0.19 0.012 12.13 0.2 - 1529 11.61 1.0 No 2.185
HODI1 G G NFW 0.07 0.074 12.75 2.0 - - - - - 2.186
HOD2 TH PL NEFW 0.60 0.022 12.80 - 0.6 15.03 10.57 1.0 No 2.183
HOD3 G PL Par 0.21  0.020 12.80 0.3 - 15.47 10.57 1.0 No 2.183
HOD4 Sm PL NFW 0.08 0.014 12.13 0.2 - 15.64 11.61 1.0 No 2.195
HODbH Sh PL NFW 0.17 0.016 12.20 - - 15.57 10.57 1.0 No 2.184
HODG6 G PL NFW 056 0.021 13.00 0.3 - 15.05 10.57 1.0 No 2.201
HOD7 TH PL Par 0.24 0.023 12.60 - 0.6 15.41 10.57 1.0 No 2.202
HODS8 G G NFW 1.00 0.074 12.75 2.0 - - - - - 2.186
HODY9 Sh PL NFW 042 0.015 12.30 - - 15.18 10.57 1.0 No 2.197
HOD10 Sh PL Par 0.002 0.017 12.15 - - 15.36 10.57 1.0 Yes 2.181
HOD11 G G NFW 0.10 0.060 12.60 1.6 - - - - - 2.184
HOD12 G PL NFW 0.05 0.014 12.55 0.2 - 15.61 10.57 1.0 Yes 2.188
HOD13 Sm PL NEFW 0.73 0.016 12.80 0.4 - 14.89 10.57 1.0 No 2.183
HOD14 TH PL Par 0.17 0.031 12.40 - 0.3 15.09 10.57 1.0 Yes 2.174
HOD15 G G Par 0.50 0.060 12.60 1.6 - - - - - 2.185
HOD16 TH PL NFW 0.12 0.033 12.40 - 0.3 15.23 10.57 1.0 Yes 2.186
HOD17 Sh PL NFW 0.04 0.014 12.10 - - 13.93 10.57 1.0 Yes 2.198
HODI18 Sm PL NFW 0.36 0.018 12.50 0.4 - 15.12 10.57 1.0 No 2.182
HOD19 G PL Par 0.07 0.012 12.50 0.2 - 15.49 10.57 1.0 Yes 2.187
Qisat
(Nt (M) = ( Ay t) exp (— Aif) , (2.27)

avec Mgy, la normalisation ; My, une coupure pour les faibles masses; et, agat, la pente
de la loi de puissance.

e Gaussienne

Le modele HOD gaussien est utilisé dans Eftekharzadeh et al. (2019). Cette paramétrisa-
tion prend en compte tous les quasars, centraux et satellites, qui sont ensuite répartis en
fonction du parametre fgas.



2.5. Simulations 83

B T (logM —log ]\4cwen)2
(Neot (M) = m XP T 2(log o )?
(Neen(M)) = (1 — fsat) (Neot (M)

<Nsat(M)> = fsat<Ntot(M)>'

(2.28)

Ce modele est motivé par la grande part des quasars s’observant dans une gamme en masse
restreinte.

e Gaussienne et loi de puissance

Ce modele est paramétré de la méme fagon que I’équation 2.28 pour les quasars centraux,
et avec une loi de puissance de la méme forme que I’équation 2.27 pour les quasars satellites.

e Fonction escalier nette et loi de puissance

Ce modele est caractérisé par une probabilité de quasars centraux donnée par

<NC€H(M)> = T@(M - Mcen), (229)

avec la fonction de Heaviside,

0 siz<O
pu— 2-
o) { 1 siz>0 (2.30)

Cette modélisation exclut tout halo d’une masse plus petite que Mo, et donne la méme
probabilité 7 aux halos de masse supérieure a Mcep.

L’équation 2.27 régit la probabilité de quasars satellites.

e Fonction porte et loi de puissance

Cette derniére modélisation est une fonction porte pour les quasars centraux,

<NC€H(M)> = T@(log Om — ‘M - Mcen|)7 (231)

avec Meen le centre de la fonction porte et log oy, sa largeur.
Les quasars satellites sont toujours distribués suivant la loi de puissance de I’équation 2.27.

2.5.1.3 Mocks avec cosmologie connue

A partir du cliché de la simulation OuterRim & z = 1.433, et pour chacun de ces 20 HOD,
nous avons créé 100 réalisations indépendantes de catalogue de quasars. Pour chaque halo du
catalogue, un quasar central est attribué suivant la probabilité (Ncen(M)), un quasar satellite
est attribué indépendamment de cela suivant (Nga(M)). Un quasar central obtient la position
et la vitesse du centre du halo, alors qu'un quasar satellite est positionné suivant la méthode
préconisé dans le HOD en question. Notons qu’il a été vérifié en implémentant les deux méthodes
sur des mémes mocks que ce positionnement des quasars satellites n’affecte pas la structuration
des quasars a nos échelles d’intérét.

La part des noyaux de galaxies étant actifs, 7, étant de 'ordre de quelques pourcents, cela
nous permet de ne pas avoir 100 réalisations entiérement corrélées.
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Le centre de la boite est ensuite placé & une distance de 2800 Mpc.h~! de I’observateur,
en face d’'un des 6 cotés. Nous avons montré que le choix de l'observateur contribuait a des
différences dans la structuration et dans I’analyse cosmologique, principalement pour le para-
metre fog (voir figure 3.11 et Smith et al. (2021) pour plus de détails) du fait de la différence
sur le quadrupole qu’un tel changement apporte. Pour éviter ce probleme nous placons notre
observateur successivement sur les 6 cotés. La vitesse le long de la ligne de visée est prise en
compte pour passer nos mocks en espace des redshifts par un décalage de la position. Pour que
I’évolution de la structuration des quasars en fonction du redshift soit implémentée dans nos
mocks, nous avons assigné un redshift prenant en compte le redshift de chaque quasar par

(1 + zobs) = (1 + Zcos) (1 + v‘f) : (2.32)

ol Zohs st le redshift du mock final, z..s est le redshift sans prise en compte de la vitesse et vjog
est la vitesse de long de la ligne de visée.

e Incertitude en redhsift

Nous avons vu dans la section 2.3 que I'observation d’un quasar s’obtient avec une incertitude
non négligeable du redshift du fait des larges raies d’émission visibles dans son spectre. Pour
tester 'implication de cette incertitude dans notre analyse de la structuration, nous avons implé-
menté plusieurs types d’incertitude en redshift sur les mocks. Chacune des 20 x 100 réalisations
est utilisée pour créer quatre mocks en fonction de l'incertitude en redshift implémentée.

e Sans incertitude
La premiere série de mocks est simplement la réalisation brute sans incertitude en redshift.

e Incertitude gaussienne
La seconde série reprend les mémes mocks mais ajoute une incertitude gaussienne sur
le redshift. Cette incertitude Az est prise dans une distribution gaussienne définie par

le document d’exigence du relevé (figure 2.11), cette incertitude évolue en fonction du
redshift.

e Incertitude réaliste
La troisieme série est créée avec une incertitude dite réaliste (provenant de ’étude des er-
reurs en redshift équation 2.3) qui est définie a partir d’une distribution double gaussienne.
Ce qui correspond a une distribution gaussienne avec de larges queues pour les grandes
différences de redshift.
La série de mocks avec incertitude gaussienne nous permet de tester nos modeles avec une
résolution qui se dégrade aux grands redshifts. La série avec incertitude double gaussienne
nous montre la réponse de nos modeles pour une incertitude réaliste.

e Incertitude réaliste 4+ redshifts catastrophiques
Finalement, en plus de l'incertitude en redshift, comme vu dans la section 1.6.1.1, une
petite partie des quasars est observée avec une mauvaise détermination du redshift. Cette
systématique est testée ici en prenant les mocks avec incertitude en redshift réaliste couplés
a une assignation aléatoire du redshift pour 1.5% des quasars également pris aléatoirement.

Pour illustrer I'impact de ces incertitudes en redshift implémentées dans les catalogues de
quasars, la figure 2.18 montre la moyenne du spectre de puissance des 100 réalisations du mock3
avec les différentes prescriptions d’incertitude sur le redshift. L’ajout de I'incertitude en redshift
atténue la puissance du spectre a petite échelle.
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FIGURE 2.18 — Multipoles du spectre de puissance mesuré a partir du mock3 dans le cas sans incertitude
en redshift (en bleu), une incertitude gaussienne (en jaune), une incertitude réaliste (en vert) et avec
des redshifts catastrophiques (en rouge). Les points indiquent la mesure alors que la ligne pleine montre
un ajustement avec notre modele expliqués dans la section 3.4. Les lignes pleines, tiretées et pointillées
représentent, respectivement, le monopole, le quadrupole et I'hexadecapole.

2.5.1.4 Mocks avec changement de cosmologie

En plus de la partie du mock challenge expliquée dans la section précédente, nous avons
mis en place une partie dite aveugle, dans laquelle les personnes en charge de l’analyse des
données ne sont pas au courant de la vraie cosmologie de la simulation qu’ils analysent. Pour
cela, et en gardant comme seule simulation OuterRim, il nous faut une méthode pour changer la
cosmologie intrinseque. Pour redimensionner les catalogues de halos, la méthode de Mead and
Peacock (2014) est utilisée, elle est présentée plus en détails dans Smith et al. (2020). Cette
technique qui se concentre sur le redimensionnement des halos plutét que des particules est
plus facile pour des grandes simulations tels qu’OuterRim du fait de la taille beaucoup moins
importante du catalogue de halos en comparaison du nombre de particules. Le but dans cette
méthode est de redimensionner une simulation a une cosmologie et & un redshift donné vers une
autre cosmologie a un autre redshift. Dans notre cas, la cosmologie de départ est toujours celle
d’OuterRim équation 2.25 et le redshift d’arrivée est toujours le redshift de notre cliché utilisé
pour la premiere partie du mock challenge z = 1.433. Premiérement, il faut redimensionner les
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unités de la simulation. La position comobile x est redimensionnée par
' = sx (2.33)

ou le prime dénote une quantité dans la nouvelle cosmologie alors que les quantités notées sans
prime se mesurent dans la cosmologie de départ OuterRim (cette assertion est vraie pour toute
cette section).
Enfin, les vitesses seront de la méme facon modifiées tel que
, H'(Z)f'(z)) 1+2

V=S = s H(z)f(z)v' (2.34)

De facon générale les parametres s et z sont trouvés en mettant en adéquation la moyenne

quadratique des fluctuations de densité linéaire dans la nouvelle cosmologie ¢’(R, 2) avec celle
de la cosmologie de départ redimensionnée o(R/s, z). Pour cela, il faut minimiser

N 1 Ry dR o(R/s,2)\?
o) = gy o, 7 () (2

ou R} et R} sont, respectivement, la taille caractéristique du moins massif et du plus massif des
halos. R est défini par le rayon d’une sphére contenant la masse M dans un univers homogene,
M = 4/37R3p, ce qui contraint le redimensionnement de la masse par

5§

M =s,M=s Q—mM (2.36)

Dans notre cas, seuls 3 clichés de OuterRim nous sont disponibles et nous choisissons donc
le z pour qu’il coincide avec un de ces redshifts.

Ce redimensionnement des distances par s modifie I’échelle BAO du méme facteur, déplacant
le pic a une échelle srp,, ne correspondant pas nécessairement a 1’échelle de la cosmologie cible
Thao- Egalement, la forme générale du spectre de puissance avec la cosmologie redimensionnée
peut ne pas étre identique au spectre avec la cosmologie cible. Pour corriger ces différences,
chaque halo subit de petits changements de position et de vitesse suivant 'approximation de
Zel’Dovich. Les halos de la simulation redimensionnée sont interpolés sur une grille (voir sec-
tion 2.4.5.2) utilisant une taille caractéristique de 4 Mpc.h~!. Ensuite le déplacement est défini

par
A (K, 2")
Spys = e R 2.37
’lnbk: [ Aﬁn(Sk/, Z) ¢k ) ( )
ou le champ de déplacement en espace de Fourier 13 est défini dans 1’équation 3.39 et
k 3
Afy(k,z) = 4 <2> Pin(k, 2) (2.38)
0

est le spectre de puissance linéaire sans dimension. La position finale de chaque halo est donc
obtenue par
" =x + Vv (Mo, (2.39)

avec b(M) le biais de halo de matiére noire, qui permet de conserver la bonne dépendance du
biais par rapport a la masse des halos. De la méme fagon, le changement de la vitesse se défini
en espace de Fourier tel que,

A2 (sK, 2)

lin

A'.2 /o)
Svp =d H'f' ( AW, 2) 1) Wyt (2.40)
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TABLE 2.2 — Cosmologies utilisées pour construire les mocks. zorig est le redshift du cliché original qui
a été redimensionné pour correspondre & z = 1.433. s, s, et s, sont, respectivement, les facteurs de
redimensionement de la position, de la masse et des vitesses. Les valeurs de a| et a, sont calculées en
prenant comme cosmologie fiducielle, la cosmologie de OuterRim. f,g est évaluée pour chaque cosmologie
au redshift z = 1.433.

Qyp Qcdm h os N Zorig s Sm Sy fos a| a|

OR 0.0448 0.2200 0.7100 0.8000 0.9630 1.433 1.0000 1.0000 1.0000 0.3820 1.0000 1.0000
cosmo0 0.0461 0.2205 0.7228 0.7742 0.9628 1.494 0.9827 0.9555 0.9734 0.3694 0.9988 1.0000
cosmol 0.0426 0.2360 0.6967 0.7981 0.9384 1.494 1.0175 1.1085 1.0308 0.3795 0.9911 1.0002
cosmo2 0.0410 0.2331 0.7405 0.7380 0.9594 1.494 0.9087 0.7766 0.9129 0.3514 0.9745 0.9805
cosmod 0.0447 0.2408 0.6882 0.7903 0.9436 1.494 0.9950 1.0624 1.0208 0.3750 0.9966 1.0102
cosmo4 0.0467 0.2202 0.6964 0.7991 0.9815 1.376 0.9628 0.8997 0.9788 0.3812 1.0090 1.0105
cosmob 0.0382 0.1973 0.7197 0.8526 0.9606 1.376 1.1049 1.1992 1.0535 0.4103 0.9926 0.9719
cosmo6 0.0541 0.2295 0.7275 0.7910 0.9671 1.376 0.9327 0.8688 0.9779 0.3756 1.0113 1.0238
cosmo?7 0.0475 0.1844 0.7239 0.7783 1.0280 1.376 0.9603 0.7756 0.9086 0.3749 1.0220 0.9981

Le fait qu’ici les déplacements entre " et =’ sont dépendants de la masse des halos, n’est pas
physique, néanmoins, dans les faits ces déplacements sont tres petits devant les échelles que nous
étudions ; 99.06% sont inférieurs & 1 Mpc.h™! alors que nous analysons la structuration & partir
de 20 Mpc.h~!. Nous calculons le biais de halos b(M) pour cing gammes en masses.

Pour la création de nos mocks dont la cosmologie est différente de celle d’OuterRim, nous
utilisons deux clichés aux redshifts z = 1.376 et z = 1.494 que nous redimensionnons jusqu’au
redshift z = 1.433 qui correspond a celui du cliché avec lequel les mocks de la section précédente
ont été réalisés. La cosmologie est choisie aléatoirement sur les parametres 2y, Qcqm, h and og
a partir d’une distribution gaussienne centrée sur la cosmologie OuterRim. Le parametre ng est
fixé pour que le redshift de départ corresponde au redshift d’'un des deux clichés disponibles.
Les 8 cosmologies utilisées sont présentées dans la table 2.2. Dans ce tableau, les parameétres
cosmologiques dérivés importants pour notre analyse (fos et a ) sont également présentés.
Notons que les a correspondent aux valeurs attendues dans le cas ou ’analyse est effectuée avec
la cosmologie OuterRim comme cosmologie fiducielle. Les HOD sont de la méme forme que ceux
présentés dans la section 2.5.1.2, a ceci pres que tous les satellites sont positionnés suivant le
profil NF'W étant donné que les particules de matiére noire ne sont plus disponibles.

Une premiere phase de cette partie du mock challenge a été mise en place avec un HOD
et les 8 cosmologies pour tester plus précisément la dépendance de notre analyse vis-a-vis des
parametres cosmologiques. Ensuite, pour reporter une erreur cosmologique associée a ces tests,
nous avons construit 24 ensembles de 100 réalisations avec des HOD et cosmologies différentes,
le tableau 2.3 réfere les parametres utilisés. Dans le cadre de certains mocks, les vitesses ont
été redimensionnées pour directement modifier fog du méme facteur. Toutes les analyses de
cette partie du mock challenge ont été effectuées en utilisant la cosmologie OuterRim comme
cosmologie fiducielle et sans connaitre la cosmologie intrinseque, et nous n’avons pas modifié nos
modele en fonction de ces résultats.
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TABLE 2.3 — Parametres utilisés dans la partie aveugle du mock challenge. Les cosmologies sont présentées
dans la table 2.2, et les parametres de HOD dans la table 2.1.

Mock Cosmologie HOD  redimensionnement des vitesses

mockb0 cosmol HOD17 +5%
mockbl cosmo4 HODI11

mockb?2 cosmo( Hopnl1l +5%
mockb3 cosmol HODI11

mockb4 cosmo( HODI17

mockbb cosmo4 HOD?2

mockb6 cosmol HOD2 -5%

mockb7 cosmo( HOD2

mockb8& cosmo4 HOD17

mockb9 cosmo3 HOD9 +2%
mockb10 cosmo7 HOD16

mockbll cosmod HOD3

mockb12 cosmo7 HODY9 +3%
mockb13 cosmob6 HODY -8%

mockb14 cosmo3 HOD16

mockb15 cosmo?2 HOD16 -5%

mockb16 cosmo2 HOD3 +3%
mockb17 €osmob HOD9 +8%
mockb18 cosmob6 HOD3

mockb19 cosmo6 HOD13 2%

mockb20 cosmo3 HOD13 -3%

mockb21 COSImMod HOD13
mockb22 Ccosmo?2 HOD13
mockb23 cosmo’7 HOD3

2.5.2 EZmocks

Pour déterminer la matrice de covariance utilisée dans l’ajustement de notre modele du
spectre de puissance (voir chapitre 3), nous utilisons un ensemble de 1000 mocks rapides ayant
la géométrie des données. Nous utilisons également ces mocks pour tester notre facon de prendre
en compte des effets systématiques observationnels des données. La méthode de création de ces
simulations, appelées EZmocks, est expliquée dans Zhao et al. (2021) qui améliore ’algorithme
introduit dans Chuang et al. (2015). Nous présentons, dans la section 2.5.2.1, les grandes lignes
de cette méthode. Dans la section 2.5.2.2, nous exposons notre méthode d’implémentation des

systématiques, et nous comparons les mocks a nos données.

2.5.2.1 Création des EZmocks bruts

Nous présentons ici la réalisation des mocks de I’échantillon de quasars de eBOSS. Néanmoins,
les analyses d’ELG et de LRG se sont faites conjointement aux quasars, de ce fait, la méme boite
(& des redshifts différents) avec les mémes conditions initiales a été utilisée pour la création de
leur analyse respective, pour assurer d’avoir un méme champ de densité de matiere noire. Le
NGC et SGC du relevé sont simulés de fagon indépendantes
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De la méme fagon que pour une simulation & N-corps, chacune des 1000 réalisations débute
avec un champ de densité gaussien dans une boite cubique, ici de 5 Gpc. La covariance de ce
champ gaussien est paramétrée par le spectre de puissance linéaire calculé avec CAMB avec la
cosmologie fixée au le meilleur ajustement de Planck Collaboration et al. (2014);

h=0.6777, Qu =0.307115, O = 0.048206, og=0.8225, mnz=0.9611. (2.41)

Cependant, il a été montré que le spectre de puissance initial n’a pas d’incidence sur la matrice
de covariance de notre mesure tant que les statistiques a 2 et 3 points des mocks coincident avec
les données étudiées (Baumgarten and Chuang, 2018). Ensuite, pour faire évoluer ce champ de
particules de matiére noire jusqu’aux redshifts d’intérét, ’approximation de Zel’Dovich a été
utilisée (voir la section 3.1.5).

A partir du champ de densité de matiére noire, la densité de quasars est exprimée tel que :

__ _Pm
Pq = @(pm - pc)psat (1 —€ pexP) Bq, (2.42)

avec O, la fonction de Heaviside qui assure que les quasars ne se forment que pour des densités
de matiére noire py, supérieure a une densité critique p.. Suivant Chuang et al. (2015), le biais
stochastique By suit une loi gaussienne au-dessus de 1 et une loi log-normale en dessous, avec
une moyenne de 0 et une déviation standard de 100. Le terme pgyy étant dégénéré avec By, il
est fixé & 10. Le terme exponentiel permet de nous assurer que la densité de quasars ne dépasse
pas une limite qui sera fonction de la densité de matiére noire. Pour construire des mocks ayant
la géométrie des données et une évolution en redshift, sept clichés ont été assemblés entre les
redshifts 0.8 et 2.2 par pas de 0.2. Le redshift observé, prenant en compte les distorsions dans
I’espace des redshifts est défini tel que

v
ze=2z+ (14 Zr); (2.43)

avec zp, le redshift en espace réel; v, la vitesse du quasar le long de la ligne de visée; et ¢, la
vitesse de la lumiere.

Finalement, les parametres de biais de ces mocks sont calibrés a partir des statistiques a 2 et
3 points des données. Cinqg zones en redshifts se superposant sont définies pour cette calibration.

2.5.2.2 Implémentation des systématiques dans les mocks

Pour tester notre facon d’atténuer les systématiques dues aux observations et présentées
dans la section 2.4.4, nous avons implémenté ces systématiques sur les EZmocks. L’analyse des
EZmocks et le travail effectué sur ces systématiques sont exposés dans le chapitre 4. Dans cette
partie, nous nous concentrons sur leur mise en place.

Les mocks bruts ont une densité constante en fonction du redshift. Nous les sous-échantillonnons
pour faire correspondre la densité en fonction du redshift n(z) a celle des données apres que les
autres systématiques auront été appliquées.

Les masques d’objets autres que les quasars sont appliqués sur les mocks. Ces masques
appliqués sont les mémes que ceux utilisés pour les données (voir section 2.4.4.3). Ensuite, nous
avons implémenté dans les mocks les effets systématiques que nous observons dans les données.
Ces trois effets systématiques, explicités dans la section 2.4.4, sont les collisions de fibres, les
échecs de redshifts et les probléemes de photométrie.

Pour I'implémentation des collisions de fibres, nous utilisons la méme géométrie de plaque
que celle utilisée dans le relevé de eBOSS. Nous utilisons la méme technique utilisée dans le cadre
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FIGURE 2.19 — Comparaison du spectre de puissance des données (points) avec les EZmocks, la ligne
pointillée représente la moyenne et la bande ombragée la déviation standard. Le monopole, le quadrupole
et I'hexadecapoles sont respectivement de couleur bleue, orange et verte; La figure de gauche (droite)
montre le NGC (SGC).

du relevé BOSS. Cette méthode forme des groupes de collisions pour les objets plus proche que
627. A partir de 1, les cibles sont séparées entre un ensemble de cibles sans collision et un
ensemble de cibles qui sont en collision avec le premier ensemble. Ensuite, de la méme fagon
que pour les données, les cibles de I’ensemble sans collisions sont surpondérées si elles sont en
groupe avec une ou des cibles du deuxieéme groupe. Nous prenons en compte la possibilité de
chevauchement des plaques d’observation.

Les erreurs dans l'assignation du redshift sont implémentées en fonction des données réelles.
Plus précisément, le taux de succes spectroscopique, qui est fonction de la fibre utilisée, et le
signal sur bruit de la plaque fournit une pondération. En fonction de ces deux valeurs tirées
des données, des objets des mocks sont aléatoirement enlevés. Les objets restant sont pondérés
avec l'inverse du taux de succes spectroscopique, de la méme fagon que pour les données (voir
équation 2.8).

Finalement, des objets sont retirés en fonction des mémes cartes que pour les données, pour
mimer les conditions d’imagerie dans les mocks. Le poids correspondant est calculé de maniere
identique aux données.

En utilisant ce travail d’implémentation des systématiques observationnelles, nous avons
étudié le schéma de pondération des données par la comparaison des résultats d’analyses cos-
mologiques faites avec ou sans systématique, ce travail est présenté dans les sections 4.1.2 et
4.2.2.

2.5.2.3 EZmocks vs. DR16

Les EZmocks sont d’une grande importance pour notre analyse. Ils apparaissent a deux
moments clefs; la construction de la matrice de covariance utilisée pour l'analyse finale des
données, et, pour tester le systéme de pondération des effets systématiques observationnels.
Nous nous assurons, dans cette section, que le spectre de puissance des EZmocks coincide bien
avec celui des données. Dans cette optique, nous présentons sur la figure 2.19, la comparaison
entre le spectre de puissance des données et des mocks.

La forme générale des spectres est identique. Dans les deux hémispheres galactiques, nous
constatons un exces de puissance dans la seconde oscillation du BAO (k ~ 0.14 h.Mpc™!), ceci est
di a un signal BAO particulierement important dans notre relevé. De plus, aux petites échelles
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(k > 0.25 h.Mpc~!), le monopole des mocks manque de puissance en comparaison des données.
Cela s’explique par la fagon d’élaborer ces mocks, en effet, les interactions gravitationnelles ont,
ici, été simulées a 'aide de I’approximation de Zel’Dovich. C’est une trés bonne approximation
des simulations & N-corps aux grandes échelles ot les équations restent linéaires, mais elle ne peut
pas reproduire les interactions non-linéaires apparaissant a plus petites échelles. Nous présentons
les spectres de puissance apres soustraction du bruit de grenaille pour plus de clarté mais notre
analyse se fait avec ce bruit de grenaille. Apres I’ajout de cette composante, les EZmocks tendent
a surestimer le monopole de 3%. Nous restons donc conservatifs en utilisant ces mocks pour
la construction de notre matrice de covariance. De plus, notre analyse se concentrant sur les
nombres d’onde jusqu’a k& = 0.30 h.Mpc~! (d’apres la précision de notre modele), la différence
a cette échelle reste faible. Finalement, I'impact de ces différences est étudié dans le chapitre 4,
présentant en détail notre étude des systématiques.
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Dans ce chapitre, nous présentons la théorie de la structuration a grande échelle que nous
utilisons pour l'analyse de I’échantillon de quasars du relevé final d’eBOSS, section 3.1. Nous
présentons plus spécifiquement la modélisation du spectre de puissance dans le cadre d’une
analyse de sa forme compléte ou centrée sur les BAO. Enfin, dans la section 3.6, nous discutons
les tests que nous avons effectués sur ces modeles a ’aide de mocks créés a partir de la simulation
a N-corps OuterRim.

3.1 Théorie des perturbations

Les structures que nous observons au travers de traceurs tels que les quasars ou les ga-
laxies, proviennent de 'amplification de fluctuations de densité dans I'univers primordial. Nous
expliquerons le passage de ces instabilités aux structures observées en nous concentrant sur la
matiere noire froide. Pour des échelles petites devant le rayon de Hubble et pour de la matiere
non relativiste nous pouvons décrire la dynamique de la distribution de la matiere en utilisant la
théorie Newtonienne de la gravité. Le scénario des particules massives interagissant faiblement
(WIMPS) est le plus répandu dans la communauté scientifique actuelle et elle nous permet de
considérer la matiére noire comme un fluide de par sa grande densité (de 1’ordre de 10°° parti-
cules par Mpc?). Nous suivons, dans cette section, I'approche de Bernardeau et al. (2002) et de
Crocce and Scoccimarro (2006).

3.1.1 Dynamique des fluctuations gravitationnelles

La grande densité de particules de matiére nous permet de négliger leurs effets discrets et de
considérer la matiere noire comme un fluide. En considérant un fluide composé de particules de
masse m qui interagissent gravitationnellement, on peut écrire I’équation du mouvement d’une
particule de position 7 et de vitesse v,
dv TP —T
— =Gm g —, (3.1)
dt —~ |ri — 7|

ou la somme se fait sur toutes les autres particules.

Pour un grand nombre de particules, nous pouvons réécrire ’équation du mouvement en
insérant un potentiel gravitationnel ¢,

dv

E =-V;¢ (3'2)

o(r) =G / Mdr' (3.3)

Nous allons, par la suite, décrire la position des particules par leurs coordonnées comobiles
x = r/a(T), avec a, le facteur d’échelle, 7 est le temps conforme défini tel que dt = a(7)dr. Nous
définissons également le taux d’expansion conforme H = din(a)/dr = aH.

On définit la vitesse particuliere,

u=v—azx, (3.4)

ou u peut étre vu comme une perturbation de la vitesse par rapport au flux de Hubble ax,
et, on peut également séparer le champ de densité et le potentiel gravitationnel comme une
valeur de fond et des perturbations & celle-ci.
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p(:l?,t) = ﬁ(t) 1+ 5(:13,t))

r (3.5)
o(x,t) = d(x,t) + D(x, t).
Ou le potentiel gravitationnel de fond est défini tel que
- ArG 5, (1 ,
qj_—?) a,o(Qw), (3.6)
satisfaisant a 1’équation de Poisson pour le champ de densité moyen,
A¢ = 4rGa’p. (3.7)
Dans ce cas, ® est induit par les fluctuations de densité et satisfait a I’équation :
AD = 47 Ga’po. (3.8)

En nous plagant dans un univers plat, et en faisant I’hypotheése que le contenu en énergie de
I'univers est dominé par la matiére au moment de la croissance des instabilités gravitationnelles,
la premiére équation de Friedmann (équation 1.13) nous permet d’écrire,

2
0, H? — 87r(;pa
5 (3.9)
AD = 5%%

En définissant la quantité de mouvement p = amu, on peut écrire I’équation du mouvement
tel que :

dp—m(adu—kau)

dt (3.10)

En utilisant la seconde équation de Friedmann (équation 1.14) pour le champ de densité moyen
nous pouvons calculer le dernier terme de cette équation,

i _47rGaﬁ
= (3.11)

En combinant les équations 3.6, 3.10 et 3.11, on obtient,

dp
dt
D’autre part, nous pouvons définir la densité de particule en espace de phase f(x,p,t). Le

m(Vgp — Ved) = —mV,d. (3.12)

théoreme de Liouville de la conservation dans ’espace des phases, et I’hypothese de particules
sans collision, nous permet d’écrire I’équation de Vlasov :

& _dwof  dpof  of _

dt  dtdx  dtop Ot

af _ p Of _ of L of _
dt  ma?0x mv”q)ap ot 0

0
(3.13)
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Ou nous avons introduit dans la 2éme ligne ce que nous avons calculé plus avant. Cette équation
non-linéaire aux dérivées partielles n’est, évidemment, pas aisée a résoudre.

Pour comprendre la dynamique de systémes en mécanique des fluides, nous pouvons utiliser
2 approches distinctes. L’approche lagrangienne, qui consiste & suivre la position des particules,
nous n’approfondirons pas cette approche dans cette theése. La deuxieme facon de comprendre
la mécanique des fluides est d’utiliser la description eulérienne, qui décrit le fluide au travers de
son moment, sa densité et sa vitesse a une position et un temps donnés. Nous utiliserons cette
description dans ce manuscrit.

3.1.2 L’approche eulérienne

En pratique, nous serons intéressés a comprendre ’évolution de la distribution spatiale,
plutot qu’a résoudre I’équation de Vlasov dans son entiereté. Pour cela, il est utile de définir les
moments liés & la quantité de mouvement de la fonction de distribution. Le moment d’ordre 0
relie simplement la densité en espace des phases et le champ de densité local

/dpf =p (3.14)

Les moments d’ordre 1 et 2 nous permettent de définir, respectivement, le champ de vitesse
particuliere u et le tenseur de stress o;;.

/dpif = pu
ma

pipj . _
/dp (ﬂ;a])Qf = puin + O'ij

(3.15)

Ensuite, le moment d’ordre 0 de ’équation de Vlasov nous donne 1’équation de continuité,

1 a5

Ve ((1+8)u) + - =0, (3.16)

montrant la conservation de la masse.
Nous pouvons également construire 1’équation de conservation du moment (ou équation
d’Euler) en combinant les moments d’ordre 0 et 1 de I’équation de Vlasov ;
ou

1 1
E + Hu + auku = —chb — ;Vjaij (317)

Cette équation est tres similaire aux équations de la thermodynamique, a ’exception d’un
terme en plus pour prendre en compte l'expansion de l'univers (deuxiéme terme de partie gauche)
et un terme dérivé du tenseur de stress dii au fait que le systéme étudié est auto-gravitant, c’est-
a-dire que les particules elles-méme provoquent le champ de gravité (deuxieme terme de la
partie droite). Néanmoins, avec une matiére noire froide, la formation des structures repose sur
les surdensités de matiere avec une pression et une dispersion de vitesse négligeable. Dans ce
cadre, il est cohérent de négliger o;;, qui, d’apres sa définition, représente une divergence du
mouvement de particules par rapport au flux moyen caractérisé par pu;u;. Jusque z ~ 100, cette
approximation peut étre généralisée a toutes les échelles car les structures n’ont pas encore eu
le temps de se former et d’étre virialisées. Ensuite, 'approximation n’est progressivement plus
valable & mesure que les structures se forment a des échelles de plus en plus grandes. Néanmoins,
dans le domaine des structures a grande échelles qui nous intéresse ici, il est tout a fait possible
de comprendre ’Univers en ne prenant pas en comptent ce tenseur de stress.
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3.1.3 Théorie linéaire de la croissance des structures

Au premier ordre, en plus de négliger le tenseur de stress, il est possible de faire de nouvelles
hypotheses simplifiant les équations de conservation. En effet, a grande échelle, 'univers varie
de facon linéaire et les fluctuations des différents champs présentés dans les équations 3.4 et 3.5
peuvent étre considérées petites devant le terme principal,

Vu < a
)<k 1 (3.18)
P < .

Ceci nous permet de linéariser les équations du mouvement (3.16,3.17),

?juvxu:o
. T (3.19)
— = V..
En +Hu \Y

Le champ de vitesse, comme tout champ de vecteur, est completement décrit par sa diver-
gence § = V - u et son rotationnel w = V X w. En prenant la divergence et le rotationnel
de I’équation 3.17, et en utilisant I’équation de Poisson nous pouvons écrire les équations du
mouvement tel que :

90 +HO + 41Ga’ps = 0
or
ow

E+’Hw20

(3.20)

D’aprés I’équation 3.20, le rotationnel du champ de vitesse évolue selon w oc a=(7), les effets
de vortex initiaux décroissent rapidement du fait de I’expansion de 'univers. Ici, nous pourrons
les négliger et la divergence suffit a la description du champ de vitesse. Nous insérons 1’équation
3.19 et sa dérivée dans 1’équation 3.20, pour obtenir ’équation de 1’évolution du contraste de
densité,

2
% + H% = ngH& (3.21)
En régime linéaire et pour un fluide sans pression, le taux de croissance des structures est
indépendant de I’échelle. Dans 1’équation précédente, il est donc possible de découpler la partie
spatiale et temporelle du contraste de densité, §(x,7) = é(x,0)Di(7), ou §(x,0) est le contraste
de densité & un temps de référence et D|(7) est le facteur de croissance linéaire. On peut, donc,

réécrire I’équation précédente,

d’D, dD; 3
T T

Pour une cosmologie donnée, cette équation, conjointement avec les équations de Friedmann,

QuHDy (3.22)

décrit la croissance des perturbations de densité en régime linéaire. Cette équation est une
équation différentielle du deuxiéme ordre qui a donc comme solution une combinaison linéaire
d’un mode croissant D) et d’'un mode décroissant D(~).
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§(x,7) = 04 (2,0)DP) (1) + 6_(,0) D) (7) (3.23)

Dans le cadre d’un modéle ACDM, il peut étre montré qu’une solution analytique correspon-

dant au mode décroissant existe, D) Ha) A partir de cette solution particuliére, la solution

a
peut étre trouvée pour le mode croissant, D) oc #3(a) 3 Hd(‘;,) (Bernardeau et al., 2002). Nous

nous concentrons, dans la suite, sur le mode croissant menant a la formation des structures de
I'univers. En utilisant ’équation de continuité linéarisée 3.19, la divergence du champ de vitesse

est
dD)
7 0oy +60=0
T (3.24)
g dln D)
N dln a
Nous voyons ici une relation linéaire entre la divergence du champ de vitesse et le contraste
de densité, avec un facteur f = d12113<a+> , représentant le taux de croissance des structures linéaire.

Dans le cas d’un univers plat, il est possible de paramétrer ce facteur en fonction de la densité
en matiére (Linder, 2005),

=9,
_3(1—wy) (3.25)
5 — 6wy

avec wy, la solution de I’équation d’état pour 1’énergie noire. On peut noter que pour un
univers décrit par la relativité générale, wy = —1 et donc v = 6/11.

Finalement, nous pouvons définir une expression (toujours a l'ordre linéaire) en espace de
Fourier. En considérant toujours le rotationnel du champ de vitesse comme nul, il est possible
d’écrire u = —ifk/k? que nous pouvons expliciter (en utilisant 3.25) tel que

(k) = i f%d(k). (3.26)

3.1.4 Non linéarités

La théorie linéaire est valide tant que les contrastes de densité restent faibles. En dessous
d’une certaine échelle, cette hypothese n’est plus valable du fait de couplages non linéaires dans
les équations de continuité non-linéarisées. Il est donc important d’aller au-dela de la théorie
linéaire pour notre analyse. Néanmoins, nous continuerons de faire ’hypothése que la vorticité
du champ de vitesse est nul et que la divergence seule décrit ce champ.

En espace de Fourier, chaque mode k est indépendant des autres. Pour rendre les couplages
non linéaires plus explicites nous continuons donc cet exposé en espace de Fourier. L’équation
de continuité devient :

9 (k, 1)
or

Ou k1o = k1 + ko, et dp est la distribution de Dirac. Le couplage entre les modes provient

+9%J%:—/ﬂm%ﬁMk—hgﬂmmﬁ@%ﬂa%h@) (3.27)

du terme non linéaire dans 1’équation de conservation de la masse et nous ’exprimons sous la
kia-ki

forme o = -
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De la méme facon, ’équation d’Euler devient en espace de Fourier :

00(k, 3
(87'7—) H@(k T)+ Q 7‘[2(5“{3 T /dkldkgéD(k k12)9<k1, )H(kQ,T)ﬂ(kl,kg) (3.28)
Avec = ki kk;kf 2) codant les non linéarités puisqu’il couple des modes différents.

Ces équations du mouvement peuvent étre réécrites de fagon plus symétrique sous forme

matricielle, en posant le "vecteur',

U(k,n) = (5(’6, ), W) (3.29)

Ou 1 = Ina représente le nombre de plis du facteur d’échelle. Ici nous considérons un univers
d’Einstein-de Sitter avec 2, = 1 et {2y = 0. Ceci nous permet de poser que le facteur d’échelle
représente également le facteur de croissance linéaire des perturbations (dans le mode croissant
que nous étudions). En utilisant le vecteur ¥, nous pouvons réécrire les équations du mouvement

tel que

dkydko (s)
(27.‘_)3 abc

8n\11a(k,n)+ﬂab\11b(k,n):/ (K, ke, o) Wy (e, ) oKz, 1) (3.30)

0o -1
Qap = <_3/2 1/2> (3.31)
(s)

et v,,. est la matrice de couplage définie tel que

’YS%("% ki, ko) = dp(k —
8 (R, ke, o) = O (e
’Yég)z(hkhkﬂ =op(k

0 autrement.

klg)a(kl, kg)/Q,
klg)a(kg, kl)/2,
k

12)B(k1, k2), (3:52)

On peut trouver une solution intégrale implicite en prenant la transformée de Laplace vis-a-

vis de 7,
_ s dw
o (W) Uy(k,w) = da(k) + 75 (K, o1, ko) j{ Sy oy, 1) Wz, w0 — ) (3.33)
Ou ¢q(k) = ¥4(k,0) représente la condition initiale. On trouve la solution finale en multi-
pliant par
(@) : (334)
oap(w) = : .
T e 3w -
En prenant la transformée de Laplace inverse on peut trouver la solution finale;
Walleen) = gur(n)n(k) + [ difgon(n = Vo {2hCk o, e Ul oWl ) (3:35)

ou le propagateur linéaire, g,5(n), est la transformée de Laplace de o4p(w).
Dans I’équation 3.35, le premier terme représente 1’évolution linéaire du champ initial ¢, (k),
alors que le deuxiéme terme prend en compte le couplage des modes, les deux champs V. (k1,7)
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F1GURE 3.1 — Représentation graphique des composantes fondamentales de la théorie des perturbations.
Le champ initial ¢,(k), le propagateur linéaire g.,(n — n') et le vertex 'ylsz()i(k,kl,kQ). De Crocce and
Scoccimarro (2006).
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n n 2 n /O n
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FIGURE 3.2 — Représentation graphique de l'expansion en série du champ ¥, (k,n) jusqu'a 'ordre 4. De
Crocce and Scoccimarro (2006).

et Uy(ka,n') interagissent au travers du vertex 'yéz(k, k1, ko) au temps 1/, puis le champ résultant
évolue lindairement entre 7’ et 7 avec le propagateur linéaire gq,(n—n'). Cette équation peut étre
représentée sous forme de diagrammes avec ces trois composantes fondamentales représentées
sur la figure 3.1.

Il est possible de décomposer en série W, (k,n) et ainsi d’obtenir le champ résultant a un
ordre n donné en utilisant le calcul de kernels qui vont au dela du travail de cette these. Dans
la figure 3.2 sont représentés les termes d’ordre n = 1 — 4 de \Il((ln)(k:,n). En utilisant les 3
composantes fondamentales de la figure 3.1, on peut facilement reconstruire I’équation résultante,

par exemple pour n = 2,
n dkydk
U (k,n) = /O dn’ gan(n — 77')/ e

2y S (k — ki12)7) (R, k) gee () e (k1) gay () b (K2)

(3.36)
Dans le modele que nous utilisons, les conditions initiales des champs sont choisies propor-

tionnelles au champ initial de densité, ¢,(k) = udp(k), avec u un vecteur a deux composantes,
u = (1,1) dans le cas du mode croissant.

3.1.5 Approximation de Zel’Dovich

Dans l'optique de créer des simulations numériques tel qu’expliqué dans la section 2.5, nous
présentons l'approximation de Zel’Dovich (Zel’Dovich, 1970). Elle correspond a la solution li-
néaire de la théorie des perturbations lagrangienne (Bernardeau et al., 2002).

Dans cette description lagrangienne, la position eulérienne d’une particule & a un temps ¢
est exprimée par sa position comobile initiale g et le déplacement W,

x(q,t) =q+ ¥(q,t). (3.37)

Ici, la solution linéaire aux équations du mouvement devient,
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Ag-¥(q,t) = —DH(1)d(q), (3.38)

avec §(q), le champ de contraste de densité initial en coordonnées lagrangiennes. En espace
de Fourier, le champ de déplacement lagrangien peut s’écrire

Ok
52

Cela permet de calculer le champ de déplacement en passant par la transformée de Fourier de

W), = —i—k. (3.39)

I’équation 3.38,

Y(g,a) = D(+)(a)/ (;:)362‘%2’;5(

k). (3.40)

Cette approximation permet de calculer rapidement le champ de déplacement approximé.
Elle peut étre utilisée dans la réalisation de mocks rapides tels que présentés dans la section 2.5.2
ou plus généralement dans I'initialisation de simulations a N-corps comme dans la section 2.5.1.1
en placant le catalogue de halos sur une grille puis en travaillant en espace de Fourier.

3.1.6 Spectre de puissance

Jusqu’a maintenant, nous avons montré les solutions aux équations régissant les champs de
surdensité et de convergence des vitesses. Pour analyser des données a partir de ce modele, il
est nécessaire d’en dégager une statistique. Nous utilisons pour cela la corrélation a 2-points
ou spectre de puissance en espace de Fourier. Pour 'analyse de la structuration des quasars
faite dans cette these, nous avons utilisé un modele de théorie des perturbations régularisées dit
RegPT; et dont nous allons présenter les résultats principaux et la comparaison avec d’autres
modeles sans rentrer dans les détails de calcul qui sortent du travail de cette these.

Nous posons I’hypothése que le champ initial ¢, (k) suit une gaussien. De ce fait, ses propriétés
statistiques seront entiérement caractérisées par son spectre de puissance (corrélation a 2-points),

op (k, K Yuaup Po(k) = (¢a(k)dp(K')), (3.41)

avec Py(k) étant le spectre de puissance des fluctuations de densité initiales. Pour un champ
gaussien, le théoreme de Wick nous dit,

<¢a1(k1)---¢a2n (an)> - Z H ¢az ¢a1 ))

combinaisons (i,5) (3_42)
(Pas (kl)"'¢a2n+1 (k2n+1)) = 0.

Toutes les corrélations d’ordre supérieur avec un nombre impair de champs s’annulent, alors
que pour les corrélations avec un nombre pair de champs, il y a (2n — 1)!! (double facto-
rielle) contributions correspondant aux corrélations a 2-points pour chaque paire possible des
2n champs. De ce fait, toute 'information est contenue dans le spectre de puissance.

Notre but est de calculer le spectre de puissance du champs ¥, (k, ), qui est défini tel que,

5D(k7 kl)Pab(k7 77) = \Ija(ka U)‘I’b(k', 77)' (3'43)

On peut remplacer ¥, (k,n) par son expansion en série, ce qui nous permet d’obtenir,
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©6)

FIGURE 3.3 — Représentation graphique des spectres de puissance en théorie des perturbations; a I'ordre 0
(1);alordre 1 (2-4); alordre 2 (5-11) (7 des 29 diagrammes sont représentés pour cet ordre). Les cercles
croisés représentent deux champs initiaux ¢ p utilisés pour créer un spectre de puissance (équation 3.41),
les traits pointillés montrent 1’endroit du graphe ot les deux champs 1,5 ont été "collés". De Crocce and
Scoccimarro (2006).

Pab(kvn) = ZPézl))(k,W), (344)
=0
avec,
. 20+1 _
ook, K )P (kyn) = S W™ (e, ) U227 (K ). (3.45)
m=1

L’ordre [ contribue au spectre de puissance en corrélant 2(l 4+ 1) champs initiaux.

On peut voir la représentation diagrammatique du spectre de puissance avec des corrections
jusqu’a deux boucles sur la figure 3.3.

Ces corrections de la théorie des perturbations standard (SPT) ne se comportent pas bien
a petites échelles. En s’approchant des échelles non-linéaires les contributions des boucles su-
périeures sont de méme amplitude mais de signes opposés. Pour remédier a ce probleme de
convergence des schémas de resommation ont été proposés. Nous avons utilisé dans cette ana-
lyse, un modele utilisant la prescription RegPT. Nous n’allons pas rentrer dans les détails de
ce modele qui va au-dela de travail de cette theése. Il nous permet de modéliser le spectre de
puissance de la matiere efficacement jusqu’a une plus petite échelle. La comparaison vis-a-vis
de simulations numériques nous montre une amélioration par rapport a d’autres théorie des
resommations, tel que la théorie des ressomations lagrangienne (LRT) que 'on peut également
voir sur la figure 3.4.

3.2 Traceurs biaisés

Nous avons, dans la section précédente, exposé un modele fonctionnant pour la matiere noire.
Nous n’observons pas directement cette matiere noire, mais des traceurs ponctuels, tels que les
galaxies ou les quasars. Comme nous 'avons vu dans le chapitre 1, la densité de ces traceurs ne
suit pas directement la densité de la matiere. Etant des objets trés massifs, ces traceurs ne se
forment que dans les régions les plus denses de I'univers.
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F1GURE 3.4 — Comparaison du spectre de puissance entre des simulations a N-corps et les calculs suivant
RegPT. Le panneau de gauche montre le ratio entre le spectre de puissance et le spectre de puissance
linéaire sans les oscillations du BAO pour les redshifts 3, 2, 1 et 0.35. Les croix montrent les valeurs de
la simulations a N-corps, le trait rose montre le calcul utilisant RegPT a 2 boucles et le trait pointillé
montre le spectre de puissance linéaire. Le panneau de droite représente la différence entre le spectre de
la simulation et le spectre calculé avec RegPT, toujours normalisé par le spectre de puissance linéaire
sans BAO. Les fleches bleues et vertes montrent le nombre d’onde maximal pour lequel une précision
en dessous du pourcent est atteinte pour, respectivement, LRT et la closure theory (autre théorie de
resommation). De Taruya et al. (2012)

En théorie linéaire, cette différence de contraste de densité est encodée dans le facteur de
biais b, défini tel que,

L= p2F 3.46
N, ; (3.46)

ou N, est le nombre de traceurs. Ce qui amene a ’équation 1.45.

Dans cette analyse nous utilisons le modele de biais non linéaire eulérien expliqué dans
McDonald and Roy (2009), comportant 4 biais que sont, le biais linéaire by, le biais non linéaire
ba, et deux biais non-locaux bso et bz,;. On peut montrer que le spectre de puissance d’un traceur
Py peut s’écrire,

Py (k) = b2 Pss(k) + 2b1b2 Pya s + 2b1bs2 Posa 5 + 2016303 (k) PL" (k)

: X (3.47)
+03 P2z (k) + 2b2bsa Praso + bo Phs2 (k) 4+ Ny.

Ou Pss est le spectre de puissance densité-densité calculé a une boucle ; Prlf;" = D_2|_P0 i Pras,
Pyso 5, Pyoo, Pyasa, Pis2o, ainsi que o3 sont calculés a partir du spectre de puissance linéaire ainsi
que des noyaux de calcul de la théorie de perturbations (McDonald and Roy, 2009). Enfin, N, est
un parametre de biais stochastique prenant en compte le bruit de grenaille. Ce modeéle de biais
permet de modéliser de facon précise notre biais dans la limite de notre statistique attendue.

Nous faisons ’hypothése qu’il n’y a pas de biais entre le champ de vitesse du traceur et celui
du fluide de matiere, la vitesse du traceur est la méme que celle du fluide de matiere. De ce fait,
I’auto-spectre de puissance de la divergence du champ de vitesse reste inchangé.
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Enfin, le spectre de puissance croisé entre le champ de traceur et le champ de vitesse prendra
lui la forme :

Pig(k) = b1 Psg(k) + b2 Pog,o (k) + b2 Posa,6 (k) + bsnio3 (k) P (k), (3.48)

avec Psg, le spectre de puissance croisé matiere-vitesse. Py g et Pyg g sont calculé a partir de
Plm et des noyaux de calcul de la théorie des perturbations.

L’expansion de biais utilisée dans notre analyse comporte donc 4 parametres de biais ainsi
qu’un terme de bruit de grenaille. Nous pouvons noter qu’il est possible de prédire ’amplitude
des biais non locaux en adoptant une vision de biais lagrangienne locale (Saito et al., 2014),

4
bSQ - —?(bl - 1)
39 (3.49)
b3y = —(b1 — 1
3nl 315( 1—1)

Ces relations sont en assez bon accord avec les mesures du biais de halos de matiére noire
dans des simulations & N-corps. Dans notre analyse, en accord avec les différentes analyses de
structuration du relevé eBOSS, nous fixons les biais non locaux a ces valeurs.

3.3 Distorsion dans ’espace des redshifts

Jusqu’a présent nous avons vu un modele permettant de représenter statistiquement la dis-
tribution des traceurs de la matiére dans ’espace réel. Dans cette section, nous verrons 1’im-
plication de la cohérence des vitesses particulieres dans la statistique a 2 points étudiée. Pour
plus de clarté, nous ne prenons pas en compte le biais discuté dans la section précédente. Il sera
réintroduit quand nous parlerons du modéle final du spectre de puissance que nous avons utilisé
dans notre analyse. Comme nous ’avons vu dans le chapitre 1, nous calculons la distance radiale
nous séparant des traceurs a partir de leur redshift. Ce redshift comprenant une composante
issu de la vitesse particuliéere du traceur (section 1.6.1.1), une cohérence des vitesses dans le
relevé amenera une distorsion dans notre observation. Notre observation de la position radiale
en espace des redshifts peut s’écrire

A

aHrf =7+ fu.i. (3.50)

Si nous notons J; le contraste de densité en espace des redshifts, la conservation de la masse

Ss=17r+4

implique que (14 d(r))dr = (1 + d5(s))ds. Le contraste de densité en espace des redshifts se
définit donc en espace de configuration tel que,

-1

O3 (14 6(r)) — 1. (351)

or
Et de facon équivalente, en espace de Fourier,

ds(8) =

0s

5o(k) = /dr <1—|—5(r) - |2

En notant que le jacobien peut s’exprimer ’%’ =1— f0,v, et en définissant le cosinus de

) e ks (3.52)

I’angle entre le mode étudié et la ligne de visée, u = k - #, on trouve :

bs(k) = / dr (§(r) + 8,v,) S kmva—ker), (3.53)



3.3. Distorsion dans 'espace des redshifts 113

3.3.1 Théorie linéaire

Dans I’étude des structures a grande échelle, nous nous plagons dans I'approximation que les
vitesses particulieres sont faibles comparées a la vitesse de récession de Hubble v, < 1. De plus,
en utilisant 3.26, nous voyons, qu’au premier ordre, ik,v, = p?§. Ceci nous ameéne a 1’équation
de Kaiser,

5,(k) = (1+ fu?) 6(k). (3.54)

Nous pouvons écrire le spectre de puissance linéaire en espace des redshifts en fonction du
spectre de puissance linéaire en espace réel P,l,m,

Pu(hop) = (1+ £) PE" (). (3.55)

Nous voyons, avec cette équation que le spectre de puissance en espace des redshifts (notre
espace d’observation) sera renforcé, et particulierement pour les angles faibles u — 1. Nous
constatons également que cette augmentation sera d’autant plus grande que le taux de croissance
des structures linéaire sera grand. Cette caractéristique peut nous permettre de contraindre le
contenu en énergie de I'univers ainsi que la théorie de la gravitation au travers de 1’équation
f=Q), (équation 3.25).

3.3.2 Non linéarités

En reprenant la définition du contraste de densité en espace des redshifts (de Fourier) sans
approximation, ’expression exacte du spectre de puissance de la matiére en espace des redshifts
s’écrit,

Pym(k) = / dae™®® (e~ (5(p) 1 FO0,(r)) (5(r + ) + fOva(r + ),  (3.56)

avec Av, = v,(r)—v,(r+x) et () représentant la moyenne d’ensemble. Cette équation montre
les effets de la structuration sur le spectre de puissance observable en espace des redshifts. Les
termes entre parentheéses représentent la distorsion cohérente des vitesses le long de la ligne de
visée, appelée l'effet Kaiser, et qui correspond au terme (1 4+ fu?)? en théorie linéaire. D'un
autre coté, le terme exponentiel e */F#A%= vient du fait que nous ne connaissons pas la vitesse
particuliére de chaque objet. Ce phénomeéne, appelé l'effet Finger-of-God (FoG), tend & réduire
I’amplitude du spectre de puissance a petite échelle.

Nous pouvons, dans un premier temps, séparer les contributions du FoG et de leffet de
Kaiser pour le calcul du spectre de puissance en espace des redshifts,

Py (k, 11) = Droc (K, 1, 00) | Pas (k) + F1i2 (2Pso (k) + f1i® Pog (k) ) | (3.57)

Ou Dpoi(k, 1, 0y) représente la partie du spectre de puissance venant du Finger-of-God avec
02 = f2(v2(0)), la dispersion des vitesses & 1 dimension. Dans la littérature, Dgoq prend plusieurs
formes possibles. Les 2 plus importantes étant la forme gaussienne et lorentzienne (Taruya et al.,
2012),

ef(k,u'o"v)Q
Dyoc (K, p1y 00) = (ko) | 2 (3.58)
(1+ )
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Néanmoins, nous verrons dans la section 3.6, que l'incertitude en redshift particulierement
importante pour les quasars peut-étre modélisé dans ce terme; c’est pourquoi nous avons choisi
un terme de Finger-of-God différent dans notre analyse. Nous explicitons ce terme dans la sec-
tion 2.5.1.

Dans le modele 3.57, nous négligeons le couplage entre le terme de FoG et le terme de Kaiser.
Pour prendre en compte ce couplage, on peut réécrire le spectre de puissance tel que,

Pon(k) = / dme— (141 4, A, (3.59)
avec,
1= —ikpf
A1 = A’UZ
(3.60)

Ag = 6(7r) + 0yv.(7)
A3 =d(r+z) + 0,v.(r + x).

En utilisant les propriétés de la fonction génératrice de cumulant et apres quelques étapes
mathématiques explicités dans Taruya et al. (2010), le spectre de puissance en espace des red-
shifts s’écrit,

Pam(k) = Drog (k. 1, 0) [ Pos(k) + fu? (2Pso(k) + f1® Poa(k) ) + Ak, ) + B(k, )], (3.61)

ou

Al ) = i [ doe™(A14245),
| (3.62)
B(k, p) :j%/d$€lk'm<A1A2>c<A1A3>c

Nous utilisons cette modélisation du spectre de puissance dans ’espace des redshifts que
nous appellerons par la suite le modele TNS du nom des personnes I'ayant développé : Taruya
Nishimichi et Saito (Taruya et al., 2012).

3.4 Modélisation du spectre de puissance

Dans les sections précédentes nous avons vu que nous pouvions modéliser le spectre de
puissance de la matiere avec le traitement RegPT prenant en compte les non-linéarités jusqu’a
une certaine échelle. Puis, nous avons considéré le spectre de puissance d’un traceur biaisé, pour
enfin, modéliser le spectre de puissance de la matiere dans notre espace d’observation, 1’espace
des redshifts. Dans cette section, nous allons simplement incorporer le biais dans I’expression du
spectre de puissance en espace des redshifts.

La modélisation du spectre de puissance présentée ici est la forme que nous utiliserons dans
notre analyse de la forme compléte du spectre de puissance de I’échantillon de quasars de eBOSS ;

Py(k) = DroG (k. 1, 00, avir) | Pa(k) + f1i® (2Pig (k) + f1* Pao(k)) + B A(k, . B) + b Bk, 1, B)]
(3.63)
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ou 8 = f/b;. Les spectres de puissance traceur-traceur Py, et traceur-vitesse Py sont calculés
respectivement suivant les équations 3.47 et 3.48. Dans notre analyse, sauf mention contraire,
les spectres de puissance (Pss,Psp et Pyg) ainsi que les termes A et B, sont calculés a l'ordre 2
suivant le schéma RegPT. Pour finir, nous rappelons que nous avons modifié la forme du Finger-
of-God pour inclure une systématique, de ce fait, ce terme dépendra d’un nouveau parametre
avir que nous expliciterons dans la section 3.6 consacrée au test de nos modeles.

3.4.1 Effet Alcock-Paczynski

Notre observation du champ de quasars est effectuée en coordonnées cosmologiques (R.A.,Dec.

que nous voulons convertir en coordonées cartésiennes comobiles (x,y,z) pour en calculer son
spectre de puissance. Par définition (voir section 1.6.1), & un redshift zeg, 1’élément de sépa-
ration comobile entre deux galaxies dl, de séparation angulaire df et en redshift dz est donné
par :

dl; = Dy(zeg)d,
d 3.64
diy = X dz = Dy(zer)dz, (3.64)
dz |,

ou la distance de Hubble Dy(z) = 1/H(z) et la distance angulaire comobile Dyi(z) sont
fonction de la cosmologie utilisée pour la conversion, et en particulier de €2, pour univers
plat. Cette cosmologie, que nous appellerons fiducielle Cgq, peut ne pas correspondre a celle
des données, et dans ce cas, les distances comobiles induites seront erronées. Cela amenera des
distorsions de la géométrie, connues sous le nom d’effet Alcock-Paczynski (Alcock and Paczynski,
1979). Nous introduisons des parametres d’échelles définis tel que :

diy Dit(zeit) (3.65)

~dift T D (zen)’

gl

avec I'exposant fid indiquant la distance calculée avec la cosmologie fiducielle, tandis que la
distance notée sans exposant représente la distance réelle.

Nous pouvons relier les nombres d’onde vrais aux nombres d’onde dans la cosmologie fidu-
cielle par k| = kﬁd/ qL et k= k‘ﬁid / q|- Nous pouvons réécrire ces dépendances en fonction de

k=./k¥ + kﬁ et =k /k selon les relations :

2
oo phd L 14 (ufid)2 ((ﬂ) _1

fid q1/q) (366)

o) -]

Le spectre de puissance prédit par le modele doit prendre en compte ces relations pour étre

comparé au spectre de puissance mesuré. Dans les analyses standards, la cosmologie utilisée
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pour calculer le spectre de puissance prédit, Ciemp est identique & la cosmologie fiducielle, et
nous laissons libres les parameétres d’échelles dans l’ajustement cosmologiques pour remonter
aux distances Dy /-

Ces parametres sont, en grandes parties, contraints par 1’échelle BAO. Cette échelle est
fournit par I’horizon sonore comobile au moment du découplage rq (Hu and Sugiyama, 1995).
De ce fait, I’ajustement cosmologique sur les parameétres d’échelle contraint

(3.67)

Ajuster le spectre de puissance en fonction des parametres d’échelle nous permet finalement
de contraindre le ratio entre les distances cosmologiques Dy g, et 7q.

3.4.2 Effet de la géométrie du relevé

Le champ de densité que nous observons dans le calcul du spectre de puissance des données
 est le champ de densité complet ¢ multiplié par un masque W(x) qui prend en compte la
géométrie de notre relevé, ainsi que les poids de complétude. Nous pouvons relier ce masque a la
valeur attendue de la densité de traceur pondéré; W(x) = (ny(x)). Le champ de densité s’écrit
donc

3(z) = &' ()W (x), (3.68)

En prenant la transformée de Fourier nous pouvons calculer le spectre de puissance tel que
(Peacock and Nicholson, 1991) :

Pt = [ Pl —a) W) (3.69)

Nous devons prendre en compte cette fonction de sélection dans le modele, pour cela nous
pourrions effectuer le produit de convolution de I’équation 3.69, ce qui est lourd en calcul puisque
cela correspond & un algorithme de complexité O(N?). Pour baisser cette complexité nous suivons
le travail de Wilson et al. (2016), et prenons la transformée de Hankel du spectre de puissance que
nous multiplions par la fonction de sélection en espace réel, puis, nous en reprenons la transformée
de Hankel. Ces calculs sont plus rapides que la convolution grace a I’algorithme de transformée
de Fourier rapide FFTlog (Hamilton, 2000) qui donne une complexité de O(N log N).

La fonction de corrélation est calculée tel que

i1
() = 5 [ Kedk(ks) P(k) (3.70)

En suivant de Mattia and Ruhlmann-Kleider (2019), nous pouvons définir les multipoles de
la fonction de sélection a appliquer a la fonction de corrélation tel que :

20+ 1
4r A

ou A est une normalisation que nous préciserons plus loin.

W =

/ 4o, / dzW ()W (x — 8)L1(2.5), (3.71)

La fonction de corrélation "convoluée" devient donc
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. 2 +1
) = 2 Ay Sl (3872)
avec A?p défini tel que
I+p
Ly(p)Lp(p) = Z A?pEQ(M)‘ (3.73)
q=0

Le spectre de puissance du modele que nous comparons aux données est donc

Ri(k) = dn(~i)' [ sdsji(s)éi (s) (3.74)

En pratique, nous suivons Beutler et al. (2017) et nous tronquons la somme de 1’équation 3.72
pour conserver les multipoles de la fonction de corrélation jusque I = 4 et donc les multipoles
de la fonction de sélection jusque [ = 8. Les multipoles de la fonction de corrélation "convoluée"
s’écrivent

£6(5) = ols) Wi(s) + 5625 Wa(s) + géa(s)Wa(s)
5(5) = Eo(s)Wa(s)

+a(s) (Wals) + Wals) + 2 Wi(o))

+64() (FWalo) + ggWals) + 135 Wa(s)) (375)
€5(s) = &ols)Wi(s)

+62(5) (e Wals) + ZWa(s) + 1Mo )

4640 (Wols) + Z2Wals) + 15 Wals) + 1 Wo(s) + 5 Wa(s) )

L’ajout de &g(s) est completement négligeable dans la modélisation du spectre de puissance.

En pratique, nous calculons les fonctions de sélection a partir des catalogues d’objets aléa-
toires qui possedent la méme géométrie que les données. Nous utilisons un algorithme de comp-
tage de paires, nous en faisons ensuite I’histogramme en fonction de bin de distance de 1 Mpc.h™!,
le résultat est ensuite divisé par le volume induit pour chaque bin de distance pour retrouver
la densité, renormalisée au nombre d’objets dans les données (en multipliant par o?) et enfin,
divisé par la normalisation A.

3.4.2.1 Normalisation

Dans les analyses de BOSS et eBOSS précédentes, la normalisation de la fonction de sélection
se faisait avec 'idée selon laquelle les petites échelles était parfaitement échantillonnées dans le
spectre de puissance, ce qui impliquait que Wy 200, Cependant, de Mattia and Ruhlmann-
Kleider (2019) a montré que cette normalisation n’était pas forcément bien définie pour un relevé
réel du fait de la densité ns prise comme la densité en fonction du redshift n(z). En suivant leur
prescription, nous définissons la normalisation a appliquer aux fonctions de sélection tel que :

N,
A=a? / d?’rnf(r) = a? Z W M i (3.76)
i=1
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FIGURE 3.5 — Fonctions de sélection de 1’échantillon de quasars de eBOSS DRI16. La figure du haut
(bas) montre le relevé nord (sud). Les lignes bleues, oranges, vertes, rouges et violettes représentent,
respectivement, les multipoles | = 0,2,4,6, 8.

L’avantage de l'utilisation de cette normalisation est d’étre identique a celle du calcul du
spectre de puissance, de s’annuler, et donc de ne pas biaiser le résultat cosmologique. Sur la
figure 3.5, nous présentons les fonctions de sélection correspondant aux relevés (NGC et SGC)
de quasar de eBOSS qui sont appliquées aux spectres de puissance du modele. L’impact de ces
fonctions de sélection sur un spectre de puissance est présenté sur la figure 3.6.

3.4.2.2 Effets a grands angles

Pour notre estimation du spectre de puissance (equation 2.16), nous avons choisi comme
ligne de visée un des deux traceurs pour chaque paire. Ce choix est fait pour accélérer le calcul.
En effet, si nous utilisions la ligne de visée moyenne pour chaque paire (ou la bissectrice), cela
impliquerait un algorithme d’ordre O(N?) pour la calculer qui peut vite devenir important pour
des relevés de plus en plus grands. Le choix de la ligne de visée peut devenir important dans
le cas ou l'approximation de "plan-parallele", s < x1,x9, n’est plus valable. Choisir une ligne
de visée particuliere augmente les effets a grands angles en comparaison au cas de la ligne de
visée bissectrice (Castorina and White, 2018); elle implique également des multipoles impairs
non-nuls.

En suivant Beutler et al. (2019), nous pouvons prendre en compte les effets de grands angles
en développant le spectre de puissance modélisé en fonction de la dépendance en 1/kd, avec d
la ligne de visée. Cela nous donne pour le spectre de puissance dépendant de la ligne de visée :
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FIGURE 3.6 — Impact des fonctions de sélection de chacun des champs galactiques sur le monopole (bleu),
le quadrupole (orange) et 'hexadecapole (vert) d’'un spectre de puissance.

Pk, d) =Y ap B (k) L1k - d) (3.77)
l,n

Les effets a grands angles sont visibles pour des distances suffisamment grandes pour pouvoir
considérer uniquement la théorie linéaire. Si nous prenons comme définition de la ligne de visée
la bissectrice d = ;i 1422 (&1 +22), alors les termes impaires sont égaux a 0 et 'ordre de correction
principal est n = 2. Par contre, en prenant un des traceur de la paire pour ligne de visée, 'ordre

n =1 s’écrit (Beutler et al., 2019) :

3
6 =287 ()

10

(1) 3 .(0) (0) (3.78)
&3 (s)=5£2 (s) g &4 (8)-

Nous pouvons prendre en compte ces corrections dans la fonction de corrélation convoluée. En
pratique, pour notre analyse de I’échantillon de quasars de eBOSS, les angles sont suffisamment

faibles pour pouvoir négliger ces corrections.

3.4.3 Contrainte intégrale radiale

Dans les relevés spectroscopiques, la fonction de sélection réelle n’est jamais connue. Elle
dépend de beaucoup de facteurs tels que la fonction de luminosité, 'efficacité spectroscopique

ou l'algorithme de détermination du redshift.
En prenant en compte ces contraintes intégrales, les fluctuations de densité observées s’écrivent :

deic = W(r) (5(7’) — /derad(a:)d(a:)erad(r, :c)) (3.79)
avec epaq(r, @) = 6P (r — ) et :

W(r)

= [ daWeaa(@)eraa () (3.80)

Wrad (T‘)
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La deuxiéme partie de I’équation 3.79 représente donc le contraste de densité multiplié par la
fonction de sélection normalisé par sa valeur moyenne en fonction de la distance a 1’observateur.

En exprimant la fonction de corrélation en fonction du contraste de densité défini dans
I’équation 3.79, nous obtenons :

£5(s) = [ daW (@)W (a + 5)é(s)
— / dAL(A) / dxeW ()W (x + 8)Wiad(x + A)€raa(® + s, + A)
—/dA{(A)/de(m)W(ac ) Wad(@ + A)eraa(@ — 8,2 + A)

+ / dAE(A) / dzW (2)W (z — s) / Ay Wrad () Wiad (@ — 8)erad (@, ¥)erna (T + 8,y + A).
(3.81)

A partir de cette expression, il est possible de calculer les multipoles de la fonction de
corrélation en prenant en compte la contrainte intégrale radiale ;

fic(s) = €8(s) — 1C)™(s) — IC]*H () + ICH(s), (3.82)

ou les termes IC?’j peuvent étre calculés a partir des multipoles de la fonction de sélection
W et de la fonction de sélection radiale Wyaq (voir de Mattia and Ruhlmann-Kleider (2019)).
Pour ensuite obtenir le spectre de puissance nous prenons la transformée de Hankel de ffic;

PEe(k) = dm(=i)! [ dss?ji(ks)&(s) (3.83)

L’impact sur le spectre de puissance des termes de ’équation 3.82 est illustré sur la figure 3.7,
ol nous constatons un fort impact sur les trois multipoles que nous devons prendre en compte
dans notre analyse finale.

3.4.4 Modélisation de la forme compléte du spectre de puissance
3.4.5 Modélisation alternative

Notre analyse a été menée en paralléle de I'analyse du méme échantillon de quasars en espace
de configuration (Hou et al., 2021). Bien qu’utilisant les données au travers de la fonction de
corrélation, cette analyse utilise une modélisation du spectre de puissance dont on prend la
transformée de Fourier pour la comparer aux données. Le groupe ayant mené cette analyse
a décidé de modéliser le spectre de puissance différemment de celle que nous utilisons dans
I’analyse en espace de Fourier.

Pour cette modélisation, le spectre de puissance de densité du traceur Pss; est calculé en
utilisant le code RESPRESSO (Nishimichi et al., 2017). Ce code est basé sur une fonction de
réponse caractérisant la fagon dont le spectre de puissance non-linéaire varie en fonction de
petites modifications du spectre de puissance initial. Le spectre de puissance densité-vitesse
Psg s, et vitesse-vitesse Pyg; sont ensuite calculés en utilisant les fonctions d’ajustement de Bel
et al. (2019) basés sur des ajustements de simulations & N-corps.

L’expansion de biais de Chan et al. (2012) est utilisée, avec les parameétres de premier et
deuxiéme ordre by et bo, ainsi que les parametres de biais non-locaux vz et v; . Dans les faits,
2 est fixé selon vo = —2/7(b; — 1), et les trois autres parametres de biais restent libres dans
I’ajustement du modeéle du fait du meilleur résultat sur le mock challenge dans ce cas.
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F1GURE 3.7 — Impact des différents termes de I’équation 3.82 sur les multipoles du spectre de puissance
(bleu : monopole, rouge : quadrupole, vert : hexadecapole). De de Mattia and Ruhlmann-Kleider (2019)

3.4.6 Modélisation des oscillations acoustiques de baryons

A coté de Panalyse de la forme compléte du spectre du puissance, nous avons également
modélisé ce spectre en nous concentrant sur les oscillations BAO. Dans ce cas, nous nous inté-
ressons uniquement & la distorsion de 'espace dii a I'effet Alcock-Paczynski en nous concentrant
sur la position des oscillations BAO dans le spectre de puissance.

Pour la modélisation, nous nous sommes basé sur le travail de Kirkby et al. (2013). Nous
décomposons la fonction de corrélation a deux points en une composante prenant en compte le
pic BAO, &pcax et en une composante prenant en compte la forme générale de la fonction de la
corrélation sans ce pic, smooth ; ces deux composantes correspondent respectivement a Ppeak et
Piooth €n espace de Fourier.

gtot (T‘, Zeff) = gpeak(rv Zeff) + gsmooth (T7 Zeff) (384)

ol ze est le redshift effectif du relevé a modéliser (voir équation 4.1 pour la définition du
redshift effectif). Pour construire la partie "smooth" de la fonction de corrélation nous calculons la
fonction de corrélation d’apres le spectre de puissance linéaire avec CAMB (Lewis and Challinor,
2011), puis nous en ajustons la partie isotrope au travers du monopole (I = 0) en excluant la
partie du pic BAO. Cela correspond a ajuster les bandes latérales 50 — 80 et 160 — 190 Mpc/h
simultanément par un polynéme :

4
0,6t (7, Zet) = Z ciri7 (3.85)
i=—2
&0 smooth €st une interpolation de ce polynéme sur la gamme complete d’intérét, 50—190 Mpc/h.
La partie pic § peak €st calculé selon I'équation 3.84.
Nous prenons finalement la transformée de Hankel des fonctions de corrélation pour obtenir
les deux composantes du spectre de puissance; Ppeak €t Psmooth- Pour modéliser le spectre de
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puissance des données de facon efficace, il nous faut modéliser les non linéarités qui ne sont pas
prises en compte dans le spectre de puissance linéaire que nous avons utilisé jusqu'ici.

Premierement, les non linéarités du champ de matiere induisent une atténuation des oscilla-
tions dues au BAO dans le spectre de puissance & petite échelle ; nous les modélisons au travers
d’un amortissement exponentiel sur Ppeax. Les vitesses, non prédictibles a petites échelles, ainsi
que l'incertitude en redshift concernant ’analyse des quasars, sont prises en compte par un terme
lorentzien en Xg. Le biais des traceurs étudiés est modélisé par un terme linéaire, b. Enfin, les
RSD sont prises en compte par un renforcement du spectre de puissance le long de la ligne de
visée, paramétré par le terme 8 = b/f. Nous avons choisi de conserver les choix faits dans les
analyses précédentes car ceux-ci ne vont pas impacter le résultats sur les parametres cosmolo-
giques déduits, comme nous le verrons dans la section 2.5.1, principalement grace a I'ajout de
termes polynomiaux dans ’ajustement des multipoles du spectre de puissance.

Le spectre de puissance est donc modélisé par

b*(1 + Bp?)?

-~ 2
PUky 1) = [Panoon (b 1) + Foeas(k, e | =i, (3.86)
2
avec le terme d’amortissement Y, modélisé de fagon anisotrope,
S = (1 - p?)¥3 /2 + 4?3f /2. (3.87)

Nous transformons ensuite ce spectre en espace de configuration pour pouvoir lui appliquer
la fonction de sélection (voir section 3.4.2). Puis par une nouvelle transformée de Hankel sur
les multipoles de la fonction de corrélation nous obtenons les multipoles du spectre de puis-
sance convolués Pf (k). Cette modélisation du BAO nous permet de remonter a la cosmologie a
l'aide des parametres d’Alcock-Paczynski, o et ) ; sauf mention contraire, nous ajustons ces
parametres uniquement a I'aide de la partie représentant le pic BAO, Ppyeax. Malgré les termes
d’atténuation et de biais pris en compte dans I’équation 3.86, cette modélisation du spectre de
puissance se concentre uniquement sur la modélisation de la position des oscillations BAO, de
ce fait, la modélisation de la forme compléte du spectre de puissance reste trés approximative
et nous devons ajouter des termes polynomiaux a ajuster pour chaque multipole,

1
Pl =Prk)+ Y Kay. (3.88)
i=—1
Ces polyndémes vont prendre en compte les effets a large bande de la forme du spectre de
facon ad hoc.

3.5 Estimation des parametres

Nous avons présenté la modélisation de la forme complete du spectre de puissance dans la
section 3.4 et la modélisation exclusive des oscillations BAO dans la section 3.4.6. Dans chacun
des cas, nous allons comparer le modele aux données en utilisant la vraisemblance gaussienne.

Pour ’analyse BAO, nous utilisons une approche fréquentiste en effectuant une minimisation
du x? pour I'ajustement des parameétres. Dans cette approche, nous déterminons erreur sur les
parameétres & partir de la région correspondant & Ax? = 1 sur le profil de y? marginalisé sur
tous les autres parametres.

X2 = (Pobs - Pmodel(e))tCil(Pobs - Pmodel(@))y (389)
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ou P,y est le spectre de puissance des données (voir section 2.4.5.2), Pyodel est le spectre de
puissance modélisé avec © les parametres de I’ajustement. Dans les faits, nous utilisons le code
Minuit pour les ajustements. Enfin, la matrice de covariance C' est calculée a partir de mocks
(voir section 2.5.2),

1 o, _ _
1 § (Pmocks,i - Pmocks)(Pmocks,i - Pmocks)Ta (390)
m

%

Cmock:s =

a laquelle nous appliquons la correction de Hartlap (Hartlap et al., 2007) :

Ny, —Np — 2 4
mocks’

ct= (3.91)

N — 1
n., le nombre de simulations utilisée pour créer la matrice de covariance, ny, la taille du
vecteur Pops, €t Procks 6tant le spectre de puissance d’un mock avec Pocks 18 moyenne de tous
les mocks. Cette correction prend en compte le fait qu’avec un nombre de mocks fini utilisé pour
le calcul de la matrice de covariance, celle-ci est surestimée. Pour conserver cette correction en
dessous des 10%, il a été choisi de construire 1000 EZmocks présentés dans la section 2.5.2. De
plus cette incertitude de I'estimation de la matrice de covariance se propage également dans
I'estimation de la covariance des parametres ajustés. En suivant Percival et al. (2014) ce facteur
de redimensionnement est

14 B(ny — nyp)

my = , 3.92
"I+ A+ By +1) (3.92)
avec n,, le nombre de parametres libres et :
2
A=
(N —np — 1) (N, —np — 4) (3.93)
B_ Ny, — Np — 2 )

(N —np — 1) (N, — np — 4)°

Egalement, pour Panalyse des mocks qui ont été utilisés pour la construction de la matrice,
un facteur supplémentaire doit étre appliqué étant donné la corrélation entre le mock en question
et la matrice elle-méme :

N — 1

myg = ——m— (394)

Ny — Np — 2

3.6 Mock challenge

Dans cette section nous présentons les tests que nous avons effectués sur le modele de la
forme complete du spectre de puissance ainsi que sur le modele BAO. Nous avons utilisé les
mocks, fabriqués a partir de la simulation N-body OuterRim, présentés dans la section 2.5.1.1.
En plus de ces tests, notre analyse de ces mocks, que nous appellons par la suite "mock chal-
lenge", nous permettra de relever une erreur systématique du modele pour la déduction des
parametres cosmologiques. En plus de I'erreur intrinseque due aux approximations faites dans
notre modélisation du spectre de puissance, cette erreur prendra également en compte les effets
des différentes cosmologies, de l'incertitude de la détermination du redshift ainsi que des diffé-
rents HOD. Nous commencerons par montrer les résultats obtenus sur les mocks dont la vraie
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cosmologie est connue, section 3.6.1 ; dans un second temps, nous présenterons les résultats obte-
nus avec les mocks dont la cosmologie était inconnue au moment de ’analyse, voir section 3.6.2
pour la facon de changer la cosmologie intrinseque d’une simulation. Nous rappelons que pour
tout notre travail d’analyse de données nous appellerons "parametres cosmologiques", les para-
metres de dilatation d’échelles o et a ainsi que le taux de croissance des structures (multiplié
par 'amplitude des fluctuations) fos. Dans le mock challenge, nous cherchons & obtenir ces
parametres de facon non biaisée en comparaison de 'erreur statistique de notre échantillon de
quasars. Pour ce faire, nous comparons tous nos résultats avec une erreur de 1% sur oL et 3%
sur fog correspondant a peu pres a 1/3 de lerreur statistique de eBOSS sur les quasars. Nous
présentons les résultats pour les deux modeles que nous utilisons dans ’analyse finale mais nous
nous concentrons sur le modele de la forme complete du spectre de puissance étant donné sa plus
grande complexité et le fait que les parametres de larges bandes du modéele BAO permettent
une plus grande flexibilité pour la déduction des parametres d’Alcock-Paczynski.

3.6.1 Cosmologie connue

Dans cette premiere partie du mock challenge, nous utilisons le cliché a z = 1.433 de la
simulation OuterRim dont nous peuplons les halos de matiére noire avec des quasars utilisant
différents HOD. Pour les 20 HOD considérés, 100 réalisations sont réalisées. Pour chacun des
tests, nous analyserons individuellement toutes les réalisations, nous moyennons ensuite les pa-
ramétres cosmologiques induits. Egalement, comme vu dans la section 2.3, les quasars ont la
particularités d’avoir une incertitude plus importante pour la détermination du redshift. Nous
testons cette incertitude dans le mock challenge en implémentant, pour toutes les réalisations,
différentes incertitudes en redshift. Enfin, comme vu dans Zarrouk et al. (2018), une part des
quasars détectés le sont avec un redshift tres différent du redshift réel, nous les appellerons les
redshifts catastophiques, nous implémentons également cette systématique dans les mocks. Le
but de cette partie de notre travail est d’assurer la robustesse de nos modeles pour l'inférence
des parametres cosmologiques.

Pour cette analyse des mocks, la premiere chose que nous avons étudiée est la matrice de
covariance que nous utilisons pour ’ajustement des parametres libres. Nous souhaitons créer la
matrice de covariance a partir de mocks telle que sera faite ’analyse des données a partir de I’es-
timateur de I’équation 3.90. Nous rappelons que nous créons 100 réalisations pour chaque HOD
sur un cliché d’une simulation. Etant donné le caractére unique de la distribution de matiére
noire sous-jacente a toutes nos réalisations, notre matrice de covariance risque de ne pas refléter
la véritable variabilité de notre distribution de quasars si nous utilisons ces mémes mocks pour
la calculer. A plus forte raison, a grande échelle, puisque les petites échelles seront régies par
une loi de Poisson. L’utilisation des seules 100 réalisations d’un méme HOD ameéne une matrice
de covariance C1gg beaucoup trop bruitée, avec des résultats des parametres cosmologiques tres
différents selon le HOD étudié. L utilisation des 100 réalisations de 10 HOD différents pour le
calcul de la matrice C'iggg sera beaucoup plus stable concernant l'inférence des parametres cos-
mologiques. Néanmoins, en prenant cette matrice nous biaisons encore davantage notre analyse
avec une trop bonne précision relative a grande échelle du fait de 1'unicité de notre distribution
de matiere noire. Ce phénomene est moins prégnant a petite échelle du fait de la qualité aléa-
toire de notre peuplement de quasars, et ici également du fait des différents HOD utilisés. Pour
éviter ces problémes, nous avons choisi d’utiliser les EZmocks (présentés dans la section 2.5.2)
pour créer la matrice de covariance du mock challenge. Ce choix nous permet de nous appro-
cher 'analyse des données réelles. Cette matrice est cependant différente de celle utilisée pour
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les données car nous prenons ici les EZmocks sans erreur systématique d’observation pour ne
pas ajouter de bruit a cette analyse. Nous normalisons cette matrice de covariance Cgyz pour
prendre en compte la différence de taille de relevé entre les 2 séries de mocks. Cette matrice reste
tout de méme imparfaite, les spectres de puissance des OuterRim et des EZmocks n’étant pas
équivalents en terme d’amplitude. Cependant, notre but dans ce mock challenge est d’obtenir le
biais sur nos parametres cosmologiques, la précision de I’erreur sur chaque ajustement n’est pas
primordiale.

Dans ce mock challenge, nous utilisons une grande gamme de HOD pour nous assurer que
notre modele est capable de trouver les parametres cosmologiques méme sans connaissance
précise du HOD vrai. Pour cela nous commencgons par analyser les mocks sans implémentation
d’erreur sur le redshift. La figure 3.8 montre les résultats des parameétres cosmologiques pour
les différentes HOD et les différentes incertitudes en redshift. Cette figure montre les résultats
pour tous les modeles utilisés dans ’analyse de quasars de eBOSS, les deux modeles en espace de
Fourier présentés dans les section 3.4 et 3.4.6, en plus des modeles en espace de configuration. Du
fait de sa plus grande fluctuation dans les valeurs déduites des parametres cosmologiques, nous
nous concentrons sur les résultats de RegPT (notre modele de forme compléte) sans incertitude
en redshift. Ces résultats nous montrent que le HOD a une influence sur ’estimation de nos
parametres, avec une déviation standard égale a 0.3%,0.4% et 0.9% respectivement pour o, Q|
et fog. Cela reste trés inférieur a 'erreur attendue sur notre échantillon de quasars de eBOSS.
Il peut étre noté que les HOD implémentés ne sont pas tous "physiques" et que 'amplitude des
différences pourrait étre réduite si nous nous limitions aux HOD les plus vraisemblables, ce que
nous n’avons pas fait pour rester aussi général que possible.
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FIGURE 3.8 — Résultats pour les parametres cosmologiques fog et o | mesurés pour les 20 ensembles de 100 mocks dont la cosmologie est connue. Les points
bleus représentent les valeurs déduites de notre modele RegPT ; les points rouges et oranges, la valeurs déduites des modeles utilisés en espace de configuration ;
les points verts montrent les résultats de notre ajustement se concentrant sur les oscillations BAO, et, les points marrons, les résultats de 'ajustement BAO
en espace de configuration. Les points représentent la moyenne de I'ajustement pour les 100 mocks, les barres d’erreur sont les déviations standard de ces 100
mocks. Les zones ombragées correspondent & 1% pour les « et 3% pour fog. Ces zones sont bleues, jaune, vertes et rouges correspondant, respectivement, a
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