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Introduction

Ea cosmologie est un domaine de recherche trés ancien quiajourl a travers les réflexions
des philosophes bien avant notre ére. A travers les si@dlegst devenue une science portée par les idées
révolutionnaires de Copernic, Galilée ou plus récemmaendtEin qui introduit, au début du XXiéme siecle,
une théorie universelle de la gravité.

A contrario, la physique des particules est une sciencetéd®nt le développement s’est fait en quelques
dizaines d’années : du premier modele de I'atome proposé ipamson en 1897, a I'établissement du
modéle standard par Weinberg, Salam et Glashow a la fin déeai®60.

Les deux domaines se rejoignent effectivement a la fin deéeant940 grace & Gamow qui développe un
modele de formation des noyaux dans un Univers en expansipruaté a la physique nucléaire et aux ob-
servations de I'éloignement des galaxies faites par Hudb[E929. C’est la naissance du modele standard
de la cosmologie : I8ig-Bang Depuis, les observations sur les abondances des élémgats kt le fond
diffus cosmologique ont consolidé cette théorie.

A I'heure actuelle, I'infiniment grand et I'infiniment pesbnt toujours reliés en particulier a travers
la nature des constituants de I'Univers. En effet, un deblprmes majeurs en cosmologie est la présence
d’une source de matiere inconnue : la matiere sombre. Ordeleles supersymétriques au-dela du modele
standard de physique des particules proposent I'existémparticules interagissant tres faiblemémiti1P)
qui constituent des candidats parfaits pour cette nousellece de matiére.

Un autre exemple du rapprochement entre cosmologie etgusydies particules est celui de I'extension des
modeles standards. Sile modéle de Big-Bang permet d’axg@litessentiel des observables cosmologiques
mesurées aujourd’hui, il souléve cependant trois probdédmentournables : le probleme de I'horizon, de

I'hnomogénéité et celui de la platitude. Du point de vue deligsique des particules, le modele standard
ne permet pas d’introduire la masse des particules miseuerPfur aller au-deld du modéle standard, la
cosmologie avec l'inflation comme la physique des partgud@ec le champ de Higgs, font appel a des
champs scalaires et aux mécanismes de brisure de symétrie.

Le développement des grands accélérateurs a permis a lgpéyes particules de sonder I'infini-
ment petit grace a des énergies de plus en plus grandesgduégant ainsi les conditions de densité et de
pression peu apres le Big-Bang. Néanmoins, en remontaairps, I'Univers primordial atteint des éner-
gies qu'’il est impossible de reproduire sur Terre et qui getemt d’étudier le comportement des particules
a trés haute énergie.

Récemment, les méthodes d’observation en cosmologie sersmernisées et ont permis d’entrer dans
une toute nouvelle phase : la cosmologie de précision. Lresier s’amenuisent et d’autres observables
deviennent maintenant accessibles (telles que la pdiarsdu fond diffus, les lentilles gravitationnelles
ou les ondes gravitationnelles), permettant de contraiadcore plus fortement les modéles cosmologiques
ainsi que ceux de la physique des particules. Ainsi, la eantt la plus forte sur la masse des neutrinos est
d’origine cosmologique.

Dans ce contexte, la mesure des anisotropies du fond dd&malogique (rayonnementa 3 K, dans
la suite CMB pourCosmic Microwave Backgroupgbue un réle privilégié. Ce rayonnement cosmologique
a été émis lors de la derniére interaction entre les photdes électrons. Ces anisotropies nous renseignent
sur la physique de I'Univers primordial.

Depuis une dizaines d’années, les mesures des anisotthpfesd diffus cosmologique se sont considé-
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INTRODUCTION

rablement améliorées. Apres la mission COBE, un grand nemilexpériences au sol ou embarquées en
ballon ont permis d’atteindre un niveau de précision sagséatent. Archeops fait partie de cette généra-
tion d’instruments et a participé a I'amélioration sensitéés contraintes sur les modéles d’Univers. Puis la
mission WMAP a apporté la mesure précise du spectre de pgissagulaire des fluctuations du CMB en
température. Bientdt Planck fournira, jusqu’a trés haéselution, la mesure de référence en température
mais également pour le mode scalaire de la polarisation.|id i permettra peut-étre de confirmer la
présence d’ondes gravitationnelles a travers la détedéanodes tensoriels.

Cette these est dédiée a la mesure des anisotropies du fargladismologique, et plus particulie-

rement a I'analyse de données des expériences ArcheonekPI

La premiére partie mettra en place les bases du modéle sthadacosmologie ainsi que du fond
diffus cosmologique.

Ensuite, nous nous intéresserons a la théorie de l'inflatamous verrons plus particulierement la
phase de réchauffement de I'Univers qui lui succeédeeteating Celle-ci est a la base de la création
de la matiére qui compose I'Univers primordial et dont le CiglBde I'empreinte. L'étude présentée
dans ce chapitre décrit I'évolution d’'un champ scalairesdam espace-temps et montre la présence
d’oscillations caractéristiques de la premiére phasekleating

Puis, la mission satellite Planck ainsi que son prototyfiemarcheops seront décrits tant au niveau
de leur conception qu’a travers I'analyse de leur performeakn particulier, on verra les principales
améliorations de Planck par rapport a Archeops.

La partie suivante présente les différentes contributtnse travail de thése a I'analyse de données
du CMB dans le cadre de I'expérience Archeops et pour la paépa de la mission Planck. Ces
chapitres aborderont notamment I'étude des signaux pesaliis au passage des rayon cosmiques et
la mesure des constantes de temps, le travail effectuéasynfiétrie des lobes ainsi que I'étude des
sources ponctuelles.

Nous traiterons ensuite de I'étude statistique des caidessotropies a travers I'estimation du spectre
de puissance angulaire du CMB tant en température qu’emigatian. En particulier, la méthode
d’estimation du spectre de puissance angulaire dévelafmpéele cadre de cette thesesPECT) sera
détaillée. Celle-ci est basée sur I'utilisation des sgsctroisés et a permis, entre autre, d’estimer
le spectre des données d’Archeops qui est également pgétangénéralisation de cette méthode a
I'estimation des spectres polarisés pour les expérieneexiPet WMAP sera démontrée a travers
des simulations.

Enfin, les implications de ces résultats sur les mesures d&R/& pour la préparation de la mission
Planck seront exposés, aussi bien en ce qui concerne lesiémsipolarisées des avant-plans galac-
tiques qu'a travers la détection de I'effet Sunyaev-Zelidb a I'aide de I'analyse jointe des données
d’Archeops et de WMAP.
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Chapitre 1

Le modele standard en cosmologie

Ce premier chapitre a pour but d'introduire la cosmologiersfard. Aprés une breve
présentation de la théorie de la gravité (la relativité géaié), nous aborderons la
cosmologie standard a travers les équations qui décrivémblution de I'Univers et les
paramétres cosmologiques qui caractérisent le modéleuiEnsious verrons les bases
du modéle du Big-Bang, le modele standard en cosmologien,Efiis aborderons les
limitations de ce modéle.

1.1 Le principe cosmologique

Pour décrire I'état et I'évolution d'un systeme aussi cagmplque I'Univers, on a besoin de formuler des
hypothéses. La plus simple, mais aussi la plus forte, esbdsidérer I'Univers commbBomogeéne et iso-
trope a grande échelleC’est leprincipe cosmologique En d’autres termes, cela signifie que, au premier
ordre, on trouve les mémes caractéristiques statistiqrigéamétrie et de contenu dans toutes les directions
(invariance par translation et par rotation). Méme s'’il@gtlent que localement I'Univers apparait forte-
ment inhomogeéne, les observations a des échelles de plissegrandes montrent que cette hypothese est
justifiée.

La principale manifestation du principe cosmologique ggicatée par le fond diffus cosmologique. En
effet, la température du ciel apparait uniforme a queldes prés, quelle que soit la direction du ciel
observée! (fig. 1.1)

T=2728K T =3.353 mK

FiG. 1.1:Le ciel aux fréquences millimétriques De gauche a droite le ciel est totale-
mentisotrope &y = 2.7 K. La premiére variation dipolaire apparaidA ~ 3 mK:
c'est le dipdle. Au centre on distingue déja I'’émission dé#daxie. Ensuite, en dehors du
plan galactique, c’est a des échelles de I'ordre:8uqu’il faut chercher les fluctuations.
Les données sont celles de WMAP [Bennett et al. 2003a].

A partir de ce principe, on peut élaborer une théorie pouriggiévolution de I'Univers. Pour aller plus
loin, on aura besoin de connaitre les interactions sudieptil’entrer en jeu parmi les quatre forces fonda-
mentales connues : la force faible, la force forte, la foteetbomagnétique et la force gravitationnelle. Le
modele de Big-Bang trace les grandes lignes de I'évolutioseebasant sur les observations. La premiere
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PARTIE | Introduction a la cosmologie

observation a la base de ce modeéle, mesurée par le décalapedue de la lumiére émise par les ga-
laxies, est la mesure de I'expansion de I'Univers. Si I'dm/s’étend, on peut en déduire qu’en remontant
le temps celui-ci était de plus en plus dense. Ainsi, le mo@étvoit une phase initiale trés dense (donc
trés énergétique et trés chaude) durant laquelle les farcesirte portée ont une influence dominante sur
sa dynamique. Mais trés vite, comme I'Univers est en expanss forces a courte portée deviennent né-
gligeables devant celles a longue portée. Or des quatredfdoondamentales, deux sont a longue portée : la
force électromagnétique et la force gravitationnelle. floeses faible et forte n'ont donc aucun réle a jouer
dans I'évolution de I'Univers. Quant a la force électrométipue, la présence dans I'Univers de charges
positives et négatives rend négligeable la résultanteatess a grande échelle (c’estffet d’écrantagpe
Seule une théorie de la gravitation peut donc décrire lighanh et la structure de I'Univers. Cette théorie,
c’'est la relativité générale pour la premiére fois formyée Einstein en 1916. Elle est la base du modéle
standard en cosmologie.

1.2 Les équations d’Einstein

Dans la théorie de la relativité générale, I'espace et I@tesont liés dans une méme géométrie de dimen-
sion quatre définie par un tenseur symétrique : la métrigelte-Ci peut étre écritg,,, dans un systéme de
coordonnées* (u = 0, 1,2, 3), ou I'indice u = 0 représente le temps et les indiges= 1, 2, 3, les trois
dimensions de I'espace. La norme carrée dans cette géerastialors définie par

ds* = g, dztdz”. (1.2)

Les équations d’Einstein relient la géométrie de I'espaoeps a son contenu en matiére-énergie.

e La géométrie intervient a travers le tenseur de Ricci et lalmare définis respectivement par

Ry = R, ° (1.2)
R = gWRW . (13)

On peut alors définir le tenseur d’Einstein
1
G =Ry, — §ng . (1.4)

e La matiere apparait sous la forme du tenseur énergie-inopulg,, . La composante temps/temps
correspond a la densité d’énergie, les composantes tesppsk aux moments et les composantes
espace/espace aux composantes de I'impulsion.

Les equations d’Einstein relient le tenseur d’Einst6if), au tenseur énergie-impulsion. La constante de
proportionnalité7G vient de la limite newtonienne pour des champs de gravitdtdle (I'équation de
Poisson A¢ = 47 Gp).

G =8r1G 1T, (1.5)

En définissant une dérivée covariante associée a la méfdgpele tenseur d’Einstein satisfait a I'équation
D,G*", = 0. Les équations d’Einstein impliquent donc que le tenseergia-impulsior,, satisfasse
également I'équation

D,T", = 0. (1.6)

On retrouve dans cette équation la généralisation des éoodservation de I'énergie et de I'impulsion
dans un espace-temps courbe.

Le tenseur le plus simple satisfaisant a la relation (éq.elsla métrique elle-méme. Dans ce cas, on écrit
souvent cette solution particuliere sous la forme d’un e&esupplémentaire dans les équations d’Einstein
qui définissent la constante cosmologidueel queT),, = Ag,./(87G) :

G + Mg = 81GT ), a.7)
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1.3 Lacosmologie standard

On cherche maintenant a utiliser cette théorie de la graaités le cadre de la cosmologie. On décrit donc
en premier lieu la métrique qui caractérisera la géométridthivers.

Les métriques qui satisfont aux symétries imposées paiineipe cosmologique peuvent se réduire a la
métrique de Robertson-Walker qui s’écrit dans un systenedelonnées sphériques

dr?

1—

ds* = —dt* + a*(t) 5 + 12 (d6” + sin®0d¢?) (1.8)
oux € {—1,0,1} correspond a la courbure spatiale pour des hypersurfaspsatvement hyperboliques
(univers ouvert), planes (univers plat) ou elliptiquesiyars fermé). Le facteur d’échellgt) traduit I'ex-
pansion de I'Univers en fonction du temps.

De méme, les symétries dues a I'homogénéité et a l'isotiagp@sent un tenseur énergie-impulsion dia-
gonal dépendant uniquement de la dengité et de la pressiop(t) :

1%, = Diag (—p(t),p(t),p(t), p(t)) (1.9)

La densité et la pression sont celles d’un fluide parfaiteoant I'ensemble des composants de I'Univers,
c’'est-a-dire essentiellement : la matiere baryonique déiére noire froide (CDM pou€old Dark Matte}),
les photons, les neutrinos et I'énergie noire corresporalinconstante cosmologique

1.4 Les équations de Friedmann-Lemaitre

1.4.1 formulation

Les équations de Friedmann-Lemaitre viennent des éqsatiBmstein (€q. 1.7) en remplacant la métrique
par celle de Robertson-Walker (ég. 1.8)

.\ 2
a tGp Kk A
- = H?’= - — = 1.1
(a) 3 213 (1.10)
a 4G A
- = —— —. 1.11
. 5 (P +3p)+ 3 (1.11)

oU H = a/a est le paramétre de Hubble. A partir de ces deux équationgpatia de la conservation du
tenseur énergie-impulsion (éqg. 1.6), on écrit I'’équatiercdntinuité

p+3H (p+p)=0 (1.12)

Dans cette équation, les parameétres de pregsaime densite ne sont pas indépendants. lls sont liés par
une constante a travers une équation d’état par composant

p = wp. (1.13)

En terme de densités, I'équation (éq. 1.10) peut alorsig&cr

.\ 2
a 8rG
(2) =52 - oY), (114)
a 3

ol p = pNF 4 pF est la densité de la matiére (non-relativiste) et du rayorem (relativiste) p* =
% Ila d.ensité d’énergie associée a la courbure’et ﬁ la densité d’énergie associée a la constante
cosmologique.

De facon plus générale, on écrit I'équation (éq. 1.14) samewmsion en utilisant la densité critiqpe =

% (densité d’énergie totale d'un univers plat, sans constemémologique)

N
(9) — H? (Q + Q5 — ), (1.15)

a
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avec
Q. = pF/pe=r/(a®H?) (1.16)
Q= ppe=A/BH?)
soit
Qe = +Qx —1 (2.17)

Cette derniére équation relie de facon simple la courburélgevers €2,, au contenu en matier@,,, et
a la constante cosmologiqék,. En particulier, la connaissance de la somihg + Q) = Q4 Suffit a
déterminer la géométrie de I'Univers :

— Qior > 1, alorsk = 1, I'Univers est fermé,
— Qit = 1, alorsk = 0, I'Univers est plat,
— Qiot < 1, alorsk = —1, 'Univers est ouvert.

1.4.2 évolution du facteur d’échellea(t)

En fonction de son équation d’état (éq. 1.13), on peut dorpmrr chaque composante, I'évolution de
sa densité en fonction d€t) grace a I'équation de continuité (éq. 1.12). Avec I'équatie Friedmann
(ég. 1.10), on peut alors remonter a la dépendance en tenfpstdur d’échelle.

e domination du rayonnement (p'?)
L'équation d’état pour la matiére relativiste gét = %pR (w = 1/3). En remplagant dans I'équation
de continuité (ég. 1.12), on trouve I'expressiond®n peut alors résoudre la premiere équation de
Friedmann (ég. 1.14) en cherchant les solutions en expansio

ploca™ = a(t) «tl/? (1.18)

¢ domination de la matiére (o %)
L'équation d’état pour la matiére non-relativiste g8t = 0 (w = 0). La solutionp de I'équation
de continuité (éq. 1.12) pour un univers dominé par la matiem-relativiste est proportionnelle a
I'inverse du volume. On cherche encore une fois les solsta@l’équation (ég. 1.14) en expansion.

NE = a(t) xt?/3 (1.19)

p xa?

e domination de la courbure (p*)
Dans ce cas, il n’existe une solution physique de la prenéiguation de Friedmann que pour le cas
d’un Univers ouvertf < 0)
RN
a KR
-] === t) xt 1.20
(&) =-5= a0 (1.20
o domination de la constante cosmologiquex(*)
La solution de la premiére équation de Friedmann s’écrit

LN\ 2
A
(9) = —=H?’= a(t)xeft . (1.21)
a 3
Notons que ce dernier cas correspond a une matiere donatiégu’état s’écriraip = —p (w = —1)

puisqu’alors I'équation de continuité donne
A
R __ 0 R __ _
= = =cte = ——
P P 8tG
On verra plus loin que les observations montrent que la coarkst négligeable. Et si aujourd’hui, I'Uni-
vers semble dominé par la constante cosmologique, legdiffés solutions de I'équation de Friedmann
montrent que ce ne fut pas toujours le cas. En particulieiiteque la densité de rayonnement évolue
commea—*, alors que celle de la matiére évolue comé, permet de conclure que I'Univers primor-
dial était dominé par la radiation. Avec I'expansion, leadagement s’est dilué plus vite que la matiére et,
aprés I'égalité matieére-rayonnemepti(= pN?), I'Univers est devenu dominé par la matiére, puis par la
constante cosmologique.

(1.22)
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1.5 Les piliers du modéle standard de Big-Bang

Apres cette description géométrique globale de I'Univengsherche a décrire son évolution microscopique.
Comment les particules qui composent I'Univers évoludies® Quelles sont les lois et phénoménes phy-
siques qui décrivent leur évolution ? Pour répondre a cestigus, le modéle du Big-Bang s’appuie sur
trois observations fondamentales :

L'expansion de I'Univers
En 1929, Hubble mesure le décalage vers le romgpshif) des galaxies [Hubble 1929]. Interprété
en terme d’effet Doppler, cette mesure montre que les gadatéloignent les unes des autres dans
toutes les directions, en particulier celle de I'obsenatié montrera plus tard que kedshiftz d’'une
galaxie est proportionnel a sa distance

Lo Hd v (1.23)

Ainsi, plus un objet est loin, plus son décalage vers le rasggnportant c’est-a-dire plus il s’éloigne
vite. Ceci traduit le fait que I'Univers est en expansion.

La nucléosynthése primordiale
La question de la formation des atomes Iégers et lourds diene observation plutét inattendue :
les proportions d’éléments chimiques sont extrémemewintdgénes. A notre époque I'Univers est
composé a 90% d’Hydrogene, a 9% d’Hélium alors que les élé&pduas lourds ne constituent que
1% de la matiére. Gamow élabora en 1946 une théorie seloellaguuasiment toute la matiére de
I'Univers a été formée dans les 3 premiéres minutes parriudgs €léments légers en éléments lourds
a une période ou la température était suffisamment impert@st la nucléosynthese primordiale
[Gamow 1946]. Avec nos connaissances du modéle standatd/digjpe des particules et les mesures
de taux de réaction (réalisées en accélérateur), on petit@iés abondances relatives de chacune
des especes [Kolb & Turner 1990] en fonction du rappahtre le nombre de baryons et le nombre
de photons (supposé constant dans le temps). La conclusioetie théorie prévoit des proportions
d’éléments chimiques légers (jusqu’di) remarquablement fidéles aux observations.
De plus, en ajustani sur les abondances d’éléments légers observées actueljenegeut égale-
ment prédire la densité baryonigllg [O’Meara et al. 2001] :

Qph? = 0.020075-0929 (1.24)

Le découplage des photons
Dans le plasma primordial, les photons sont couplés aukétecpar diffusion Comptone™ +~ —
e~ + . Letaux de réaction s'écrit
I' =onv, (1.25)

ou o est la section efficace de la réaction]a densité volumique des électronsweteur vitesse
relative. Les photons et les électrons ne restent en érittiermodynamique que si le temps moyen
entre deux collisions est inférieur au temps de Hubhtg :

T= % <TH . (1.26)
Or la section efficace diminue avec la température, donc le temps mayangmente. Il existe donc
un moment ou les especes n'interagissent plus entre eltedit@u’elles sont découplées. Les pho-
tons se propagent alors librement dans I'Univers et pangahjusqu’a nous en ne subissant qu’'une
dilution due a I'expansion de I'Univers. On peut prédire gas photons arrivent maintenant avec une
température d’environ 3K. C’est le rayonnement de fondidifffectivement observé aujourd’hui et
mesuré par COBE [Fixsen & Mather 2002] a 2.725 K.

1.6 Le modele de Big-Bang

A partir des trois observations décrites a la section preti&det en utilisant le modéle standard de physique
des particules, on peut remonter dans le passé en recanstigvolution des constituants et des forces de
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I'Univers. A ces échelles d’énergie, et donc de températmeapplique les lois thermodynamiques a la
matiere qui compose I'Univers. On peut alors définir une t&rapre7’ en particulier pour les photons
cosmologiques. Qu’ils soient découplés ou qu’ils intesagnt fortement avec la matiére, la distribution
thermique des photons reste la méme. Elle est régie pagtl@df dilution due a I'expansion, c’est-a-dire

T(t) x — (1.27)

Comme la température décroit, les réactions entre legeliffés espéces qui composent I'Univers évoluent.
Décrire leur évolution permet de reconstruire I'histolrerimique de I'Univers a partir du temps de Planck
(10~%3s) jusqu’a maintenant (cf. fig. 1.2). Au-dela du temps de EXates conditions de densité et de
température sont tellement extrémes que gravitation eamege quantique doivent s’unifier. A I'heure
actuelle, aucune théorie ne permet cette unification. Ledehes de grande unification (GUT) proposent
uniquement 'unification des forces électromagnétiqubldaet forte.

15 thousand million years

1 thousand million years

300 thousand years

3 minutes _«

1032 degres

1027 degrés

1075 degres

10'0 degres

10° degres

w radiation £ positron (anti-electron)

o particules proton

Wt particleslourdes

W~ } portant 18 degres
te-la charge faible

el hydrogen
2 k |
S ! deuterium

~' anti-quark {2 helium 3degrées K

2. electron lithium

F1G. 1.2: lllustration des principales étapes du modele du Big-BangA partir d'un
plasma de particules élémentaires et a cause de I'exparmioobserve la diminution
progressive de la température avec la formation des nul@arcléosynthése) puis des
premiers atomes. C'est la séparation de la matiére et dunnayoent, accompagnée de
I'émission du CMB. Ensuite I'Univers devient transparemtrayonnement. Il voit la for-
mation des grandes structures qui donneront les objetspagsiques actuels.

T~ 10?° K: GUT. A cette température, seule la force de gravitation n'estyafiée. Les théories de
grande unification (GUT) prédisent un modele de jauge aveuyiusieurs champs scalaires appelés
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champs de Higgé. Quand la température diminue, ce champ glisse le long dectentiell” jusqu’a
son minimum qui correspond a une valeur non nulleé d€’est cette asymeétrie du potentiel du champ
scalaire qui permet de briser la symétrie et d’obtenir laigeodu modéle standard de physique des
particulesSU (3) x SU(2) x U(1).

T ~ 10' K : brisure électrofaible. A cette échelle d’énergiey 300 GeV), le mécanisme de Higgs brise
cette fois la symétri€U (2) x U(1) pour différencier les forces électromagnétique et faible.

T ~ 10'3 K : transition de phase quark-hadrons. Jusqu’a cette température, I'Univers est composé d’'un
plasma de particules (quarks, gluons, électrons et php¢oristeraction constante. Mais la tempéra-
ture devient alors trop faible pour que les quarks resteredi. La force forte les confine sous la forme
de hadrons (dont les nucléons), ce qui les rend stablest l&'#ansition de phase quark-hadrons.

T ~ 10" - 10° K : nucléosynthése primordiale. A partir des nucléons formés a I'étape précédente, les
premiers noyaux sont créés en commencant par les plus I@euserium, Tritium). En effet, vers
10! K, les protons et les neutrons ne sont plus en équilibre etoamsent & interagir par collision :
n+p — D+ ~. Puis, verd0° K ce sont les éléments plus lourd$ie et*He) qui commencent a se
former, jusqu’au Lithium {Li et "Li).
C’est pendant la nucléosynthése primordiale que les mastse découplent. lls se propagent alors
librement et forment un fond de rayonnement cosmologiquelddempérature actuelle estde 1.96 K
[Gnedin & Gnedin 1998].

T ~ 65000 K : égalité matiére-rayonnement.Jusqu’a cette température, I'Univers est dominé par les
particules relativistes : c’est I'ére de rayonnement dutaquelle I'Univers s'étend en(t) o t1/2
(cf. paragraphe 1.4). La transition intervient alors qumlvers a~ 1000 ans. Pour des températures
plus faibles, 'Univers s’étend en(t) o t2/3.

T ~ 3000 K : recombinaison. La température devient suffisamment faible pour que legdréles se lient
aux noyaux pour former les premiers atomes. Les photonsitgraigissaient par diffusion Compton
avec les électrons n’interagissent plus avec le milieusélpropagent librement, ils sont donc dé-
couplés. La température au moment du découplage est doanééquation d’équilibre thermique
d’ionisation de SahaTy,.. = 3700 K [Peebles 1993]. Elle correspond a une énergie-0e3 eV,
inférieure a I'énergie d’ionisation de I'hydrogéne (13\§ eCeci s’explique par le grand nombre de
photons comparé a celui des électrons1('° fois plus). Méme sous le seuil de réaction, on trouve
encore assez de photons d’énergie supérieure a 13.6 eVquiseli toute la matiere. Les photons se
propagent jusqu’a nous dans un Univers en expansion : €'ésbtl diffus cosmologique (CMB pour
Cosmic Microwave BackgroupdDe 3700 K (plus de 300 000 ans), ils perdent ensuite deriggae
jusqu’a atteindre la température que nous lui connaissgjposia’hui : 2.72 K.

T ~ 15 K : formation des structures. Les galaxies telles qu’on les observe aujourd’hui sontaegées

en amas, eux-mémes regroupés en super-amas le long de fdgghendenses. Si le processus n’est
pas encore complétement compris, le modéle "bottom-upargment favorisé par les observations
des amas de galaxies et les mesures du spectre de nfatiéré partir des catalogues de galaxies
(2dF [Peacock et al. 2001] et SDSS [Tegmark et al. 2004]). diemilations a N-corps permettent
d’expliquer les observations sur la formation des strstFrenk 2002]. lls prédisent la formation
de galaxies trés anciennes puis I'apparition d'amas et plersamas par accrétion. Dans ce scénario,
la présence de matiére noire froide (CDM pQaid Dark Matte), c’est-a-dire non relativiste lors de
son découplage, est nécessaire.

T ~ 2.725 K : aujourd’hui. L'Univers tel qu’on le voit actuellement est fortement imhagene a petite
échelle. Ony trouve des galaxies réunies en amas et suer-amtout baigne dans un rayonnement
de photons a la température 2&€25 + 0.001 K [Fixsen & Mather 2002].

1.7 Les limites du modele

Le modéle de Big-Bang décrit remarquablement bien a la fexpansion de I'Univers, la nucléosynthese
primordiale (qui fait le lien avec les mesures de physique pkaticules effectuées en laboratoire) et le
rayonnement de fond diffus cosmologique. Mais il montrelipeites a travers trois problémes fondamen-
taux détaillés ici.
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e probleme de 'homogénéité
Le principe cosmologique qui a servi a construire le modélBid-Bang pose les bases d’un Univers
homogeéne et isotrope. Or les structures que nous obsernvms@hui tendent a prouver le contraire.
Ces structures proviendraient de I'effondrement graeitetel de petites inhomogénéités. Une pertur-
bation est décrite par sa longueur d’onde proportionnellaateur d’échelle A = 2ra(t)/k. Dans
un univers dominé par le rayonnement ou par la matiere, comimex ¢¥ (p = 1/2 ou2/3 respecti-
vement) alors\ « ¢. Le rayon de Hubble évolue quant a lui 8 (t) « t/p. On peut alors montrer
que si les perturbations se sont formées récemment, aigntélu rayon de Hubble, alors elles n’ont
pas encore eu le temps de s’effondrer. Mais leur formatien &vant, a I'extérieur du rayon de Hubble
(modele des défauts topologiques) ne permet pas de repedesifluctuations observées aujourd’hui.

e probleme de platitude
L'équation de Friedmann peut s’écrire
81Gp K
Doy — 1= —= — 1= ——. 1.28
et 3H? a2H? (1.28)

En cosmologie standard, le facteur d’échellg) varie ent” avecp < 1 (1/2 pour la radiation e2/3
pour la matiere). Alora? H? diminue avec le temps, ce qui fait diverdes,; — 1|. Pour observer un
univers plat agé de pres de 15 milliards d’années, il faudgtemps de Planck & 10~43s)

Qtot(tPlanck) -1~ 10760 ! (129)

Dans le cadre du modeéle standard de cosmologie, rien n’ienddQs,; d’'étre strictement égal a 1. Il
faut donc que ce soit une condition initiale du modeéle, otepde "fine tuning" pour illustrer le fait
que l'ajustement d&,,; durant I'Univers primordial doit étre optimal pour obtenin univers plat.

e probleme de I'horizon
On désigne par horizon la distance maximale parcourue peayam lumineux. Soit un trajet lumi-
neux radiaklr = a(t)dt, alors I'horizondy (t) s’exprime

t / 1-p 1-p
di () = a(t) /t | % - a(t)%, (1.30)

aveca(t)  tP. Pour la cosmologie standand € 1), I'intégrale est convergente dans la limite— 0
et I'norizon a une taille finie de I'ordre du rayon de Hubfg (t) = H~1(t)

dp(t) = LpRH(t). (1.31)

A partir de la mesure du rayon de Hubble acthglet en considérant son évolution dans un Univers
dominé par la matiére, on peut calculer la taille de I'honizo moment du découplage. Or les obser-
vations du CMB prouvent que I'Univers au moment du découpkstgit extrémement homogéne (a
1075 prés) sur des distances beaucoup plus grandes. Commeigtexjgjue I'Univers soit thermalisé
sur des échelles plus grandes que I'horizon ?

Le modele standard ne permet pas de donner une explicatesteots problémes. La théorie de I'inflation,
introduite pour résoudre le probléme de I'horizon, prédi@lément un univers plat et fournit des fluctua-
tions primordiales susceptibles d’expliquer la formatitas structures. En outre, cette théorie apporte des
solutions naturelles au probléme de I'absence de particalEues (chapitre 3).

On trouvera une trés bonne introduction a la cosmologie etnadéle standard dans la these de Benoit Revenu [Revenu. ZD00]
peut également citer le livre de Scott Dodelson [DodelsddB2@t celui de Kolb et Turner [Kolb & Turner 1990].
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Chapitre 2

Le fond diffus cosmologique

On aborde ici le theme principal de cette thése : le fond diffasmologique (ou
CMB). Les premiéres sections décrivent les anisotropissnotogiques tant en tem-
pérature qu’en polarisation ainsi que leurs propriétéstistiques. Une liste non-
exhaustive d'anisotropies secondaires est présentéepérsrbations du signal gé-
nérées par les émissions postérieures a la recombinaisoindgerites. Ensuite, on fait
le lien entre la mesure du CMB et les paramétres cosmologidtrefin, la derniére par-
tie de ce chapitre est dédiée aux résultats expérimentalx uhesure des spectres du
CMB ainsi qu'a la valeur des paramétres cosmologiques.

2.1 Historique

C’est Alpher et Herman, en 1948 qui ont publié les premidédgé& que des photons provenant de I'Univers
primordial formaient un bain de température a environ 5 Kppdr & Herman 1948]. Mais les physiciens

de I'époque pensaient que la détection d’un signal si pergétigue serait impossible. Pourtant, en 1964,
deux ingénieurs, Penzias et Wilson, découvrirent un exeésrdit sur leur antenne qu’ils évaluerent a
3,5 K. C’était la premiere détection du fond diffus cosmadpg aussi nommé fond de rayonnement a 3K
a cause de sa température, ou CMB pBasmic Microwave Background

Plus on remonte dans le passé, plus I'Univers était chaudoegDih donc remonter jusqu’au moment ou

I'énergie était telle que photons, électrons et protonegtan équilibre thermique (I'Univers avait alors

~300 000 ans). La réaction de photoionisation est

e+pS HA+~y (2.1)

L'équilibre thermique d’ionisation est donné par I'éqoatide Saha qui relie la température a la fraction
d’ionisation [Peebles 1993]. C’est la rupture de cet éqreliversl” = 3700 K (~ 0.3 eV), qui permet aux
électrons de se coupler aux baryons pour former les pretienses neutres : c’est la recombinaison. Les
photons acquierent ainsi un libre parcours moyen plus gyaeda taille de I'Univers : c’est le découplage
des photons. La surface qui correspond a I'Univers a cetiguéy appelée surface de derniére diffusion,
est aujourd’hui observable sous la forme d’'un rayonnensetitape. Les photons qui en sont partis se sont
propagés jusqu’a nous selon les géodésiques et n'ont sinieperte d'énergie liée a I'expansion de
I'Univers. lls sont donc passés d’'une température-8600 K a~3 K.

Les photons du CMB sont les plus anciens que I'on puisse edisdlis nous renseignent sur I'Univers pour
un décalage vers le rougedshif) dez ~ 1100, bien au-dela desedshiftsdes galaxies les plus lointaines
ou des quasars (~ 1 — 10). Le CMB est donc un outil unique pour sonder I'Univers priutial.
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2.2 Le corps noir

Au moment du découplage, I'Univers était constitué d’'umbde photons, d’électrons et de baryons en
équilibre thermodynamique. Les photons du CMB ont donc @etsp de corps noir dont I'intensité s’écrit
4rhv? [ c?

L= exp(2rhv/kgT) — 1 (2:2)

Pour vérifier expérimentalement cette prédiction, la NASé&ngoyé en 1989 le satellite COBE (COsmic
Background Explorer). Aprés un an d’observations, I'insient FIRAS a mesuré le spectre d’émission des
photons du CMB. Les résultats (fig. 2.1) montrent un accorfafi@ntre la prédiction d’un spectre de corps
noir et les mesures. Les dernieres analyses de FIRAS doanetempérature du CMB de725 4+ 0.001 K
([Fixsen & Mather 2002]).
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FIG. 2.1: Spectre en fréquence du fond diffus cosmologiqueLe modele de corps
noir figure en pointillé sur les points de mesure. Extrait e web de George Smoot
[http ://aether.lbl.gov].

L'observation du CMB nous a permis d’apprendre que I'Urs\éait incroyablement homogéne et isotrope.
Pendant prés de 25 ans, nous n’avons pas été capable de magsuisotropies. Aujourd’hui, nous avons
mesuré leur amplitude (de I'ordre d&7'/T = 10~°). Elles résultent des anisotropies de densité de la
matiere dans la surface de derniére diffusion.

2.3 Ledipdle

Aprés avoir soustrait la température moyenne du CMB, orvepaiun niveau mille fois plus faible, un effet
dipolaire. Cet effet correspond a la vitesse relative deen@férentiel par rapport a la surface de derniére
diffusion. Suivant la direction d’observation du rayonream) les photons subissent un effet Doppler et sont
vus plus chauds ou plus froids par I'observateur terrekas instruments COBE et WMAP ont mesuré la
direction et 'amplitude du dipdleag; = 3.358 mK). Celui-ci peut étre modélisé en fonction de I'angle
que fait la direction d’observation avec I'axe du dipdle :

AT(60) = 3.358 x 10 %cosf K . (2.3)

2.4 Les anisotropies primordiales

Les anisotropies primordiales du fond diffus sont celleissqut liées a la physique au moment ou avant la
surface de derniére diffusion. Le fluide primordial avamdeombinaison est composé de baryons, d’élec-
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trons et de photons liés entre eux par l'interaction électronétique et en particulier la diffusion Compton
qui domine les interactions entre photons et électrons.

Les baryons du fluide primordial tombent au fond des puits atergiels gravitationnels, tandis que la
pression de radiation des photons, beaucoup plus nombsgusppose. Ceci provoque des oscillations
acoustiques de densité pour les modes de perturbationsase.gbomme les photons sont encore couplés
aux électrons, ils gardent I'empreinte des fluctuationsadedtiére a la fois a travers leur température (par
diffusion Compton) mais aussi par leur polarisation (p&udion Thomson).

2.4.1 température

A cette époque, on distingue trois effets dominants (fi§.&8pectivement & grande, moyenne et petite
échelle angulaire [Peacock 1999].

e perturbations gravitationnelles (Sachs-Wolfe [Sachs & Wte 1967]). Lorsqu’un photon tombe
(respectivement sort) dans un puit de potentiel, il gagesp(rperd) de I'énergie et sa longueur d’'onde
est décalée vers le bleu (resp. rouge). Plus précisémenswirdensité de la matiére correspond a un
point froid du spectre CMB, et inversement. Pour une vamate potentiel gravitationnél®, la
variation relative de température sur le CMB s’écrit

AT 6P
T =3 (2.4)
e perturbations intrinséques (adiabatiques).Les fluctuations quantiques de I'énergie du vide en-
trainent des fluctuations dans la distribution de densiténdgerep. Le couplage entre matiére et
radiation augmente I'énergie de la radiation (donc la teaipée) dans les zones de haute densité.
Dans le cadre de l'inflation, ces perturbations sont ditegatmtiques” et leur statistique est gaus-
sienne. A toute fluctuation de densité, on associe une fltictude température

AT 15 o
T 3p '

e perturbations de vitesse (Doppler).

e perturbations!Doppler Le plasma primordial possede desuitions de vitesse qui entrainent un
décalage Doppler des photons du CMB. Ce décalage est pimpwt a la vitesse de déplacement

du fluide AT

Cet effet s'annule le long de la ligne de visée pour des éehglus petites que I'épaisseur de la
surface de derniére diffusion. En effet, un photon qui trseda fluctuation subit, au premier ordre,
le méme décalage dans un sens en entrant puis dans l'autessmtant (en négligeant I'évolution
de la perturbation pendant le temps de la traversée). Encheapour les structures plus grandes, le
photon est déja découplé de la matiére lorsqu'il rencorgrerke bord de la fluctuation.

2.4.2 polarisation

La polarisation des photons du CMB vient de la diffusion Tkomavec les électrons. Par symétrie, on
montre que seules les anisotropies quadrupolaires ded$ite incidente sur I'électron peuvent produire de
la polarisation. Ceci s’explique par la forme de la sectifficace différentielle de diffusion Thomson d’'un
électron (supposé au repos) éclairé par un flux de photonpalarisé :

d_g _ 3o /|2
aQ 8w

(2.7)
Le produit scalairée.€’| favorise I'absorption des composantes paralléles de &isation du flux incident.
Ainsi, sur la figure 2.3, I'électron diffuse préférentielient sur la partie horizontale du flux incident'ob-

servateur voit donc une polarisation transmise correspatréadla partie verticale deet horizontale de'. Si
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Fi1G. 2.2: Oscillations accoustiques et pics DoppleiLe schéma du bas représente I'en-
trée des fluctuations de densité dans I'horizon. Les stresties plus petites entrent plus
tot et oscillent plus que les grandes structures avant leupéege. Le déphasage dans
I'oscillation des structures nous permet d'observer (sehélu haut) une variation de
'amplitude des fluctuations de température en fonctionadtaille (le multipdle? est
homogeéne a l'inverse d’une taille angulaire). Les deux rioutions aux oscillations en
température (“adiabatiques" et "Doppler") sont déphadées/2 : lorsque le fluide est
immobile (effet Doppler nul), la pression est extrémalenjmile pour une sous-densité
ou maximale pour une sur-densité) ; a l'inverse, lorsqueliddla une vitesse maximale,
la pression est nulle. Le schéma est adapté de [Linewea®&i.19

Anisotropie
quadrupolaire I

\l e
N

Polarisation linéaire

£

FI1G. 2.3:Polarisation du CMB et anisotropies quadripolaires Une anisotropie quadri-
polaire €,¢’) du flux de photons diffuse sur un électron sous la forme dayomnement
polarisé linéairement.

le flux est moins intense suivant une direction (ici la di@ttec’), alors le rayonnement regu est polarisé
linéairement. A partir d'un flux incident non polarisé marggentant une anisotropie quadrupolaire, on a
créé de la polarisation linéaire.

On distingue trois types de perturbations donnant lieu aadesdtropies quadripolaires liées a trois sources
physiques différentes : les anisotropies scalaires (ssdase fluctuations de densité€), les anisotropies vecto-
rielles (dues aux mouvements de vortex) et les anisotrapreorielles (liées au passage d’ondes gravita-
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tionnelles).

e perturbations scalaires

Les électrons tombent dans les puits de potentiel (correlpd a une sur-densité de matiere) d'au-
tant plus rapidement qu'ils sont proches du centre. Cormicéun électron proche d’une sur-densité
(fig. 2.4). Dans son référentiel propre, le long du rayon deitadensité, les autres électrons s’éloignent.
En revanche, ceux qui appartiennent au méme isocontourrtsitése rapprochent puisque les iso-
contours sont concentriques. Le méme type de raisonnerapptigue aux sous-densités de matiere :
la figure de polarisation étant tournée dé 9frientée tangentiellement). Ce phénoméne produit des
anisotropies quadripolaires sur la surface de derniehesitiin.

FiIG. 2.4: Formation des anisotropies quadripolairesautour d’une sur-densité de ma-
tiere. Les électrons le long du rayon de la sur-densité igiéémt, alors que ceux qui
appartiennent au méme isocontour de densité se rapprochent

e perturbations vectorielles
Les mouvements de vortex du fluide primordial peuvent praddes anisotropies quadrupolaires.
Elles ne sont pas nécessairement liées a des fluctuationsndééd Dans la plupart des modéles
inflationnaires, les perturbations vectorielles sont igegibles.

e perturbations tensorielles
Le passage d’'une onde gravitationnelle a travers une fltictude densité modifie la forme du puit
de potentiel. Les isocontours de densité ne sont plus airesl mais deviennent elliptiques, formant
ainsi des perturbations quadrupolaires ayant perdues jeapriétés de symétrie.

2.5 Spectres de puissance angulaire

2.5.1 température

Pour décrire de fagon statistique les anisotropies du CMR;adcule le spectre de puissance angulaire en
température€’] . Formellement, le spectre se déduit de la décompositioa darte en température du ciel
en harmoniques sphériquEsg,, (fonctions de base définies sur une sphére). Cette décatmpasécrit

o0 4
Lo S b (2:8)

=0 m=—/

ou les coefficients! = s'écrivent (par orthonormalité des fonctiotis, )
AT
ot = [ @Y 29)
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Lavariable/, appelée multipdle, est homogene a I'inverse d’une échabelaire. On définit alors le spectre
de puissance angulaire en températtifepar la relation

Cl = (lain*) (2.10)

Le spectre de puissance angulaire en température présgateégions principales (fig. 2.5) :

¢ le plateau Sachs-WolfePour les échelles plus grandes que I'horizon, la physiqueneétre causale
et les anisotropies ne peuvent provenir que des fluctuaiiitredes des photons (issues des fluctua-
tions du potentiel gravitationnel) et de I'effet Sachs-t#WdB5achs & Wolfe 1967]. Comme le spectre
des fluctuations du potentiel gravitationnel est invarthéthelle, les fluctuations de température sont
statistiquement identiques et le spectre angulaire esypeeplat aux grandes échelles (petits multi-
poles?).

e les pics acoustiquesPour les échelles plus petites que I'horizon, dans un Usideminé par la
matiére, le fluide subit des oscillations acoustiques adiqbes. Les baryons ont tendance a tomber
dans les puits de potentiel gravitationnel. Mais les ph®txercent sur eux une pression de radiation
qui entre en compétition avec la force gravitationnellestcette compétition qui induit des oscilla-
tions acoustiques de la matiére dont les photons du CMB mdiéanpreinte. Comme les structures
entrent dans I’horizon progressivement (les plus petibe®st en premier), les oscillations du fluide
pour différentes tailles caractéristiques sont déphasébgma 2.2). Le spectre de puissance reflete
ce déphasage sous la forme de pics visibles aux échellepgiitess que I'horizon (c’est-a-dire aux
multipbles? > 180). Les différences de vitesse des électrons au moment derl@dediffusion im-
plique également un effet Doppler du deuxiéme ordre qui atpotlaissé son nom aux pics observés
sur le spectre de puissance.

e la zone d’amortissementA plus petite échelle angulaire, le spectre est amorti. @errissement est
d’abord d a la diffusion résiduelle des photons qui effasestructures dont la taille est plus petite
que leur libre parcours moyen : c’esathortissement de Sile plus, le processus de recombinaison
n'étant pas instantané, la surface de derniére diffusimsdguie en réalité une certaine épaisseur. Ce
que 'on observe, c’est la moyenne le long de la ligne de viSé#le-ci gomme les structures dont la
taille est inférieure & cette épaisseur.

90 18 9

Degres
%.8 0.9 0.18 0.09
T T T T

Pics acoustiques

{H1)C/2n (107°AT/1)

Plateau Sachs—Wolfe

i
UJ959\\)0
W

(@] 1 L I
100 1000
multipole

@]

FiG. 2.5: Spectre de puissance angulaire en températurd.a puissance est tracée en
fonction du multipdle? (échelle du basou des échelles angulaireschelle du hayt On
distingue les trois zones principalae(gauche a droife le plateau Sachs-Wolfe, les pics
acoustiques et la zone d’amortissement.
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2.5.2 polarisation

Le formalisme de Stokes permet de décrire un rayonnemeatipéla partir de quatre quantités : I, Q, U et
V. Pour une onde polarisée se propageant dans la diregtles parametres de Stokes s’écrivent

I = <|Ez|2+|Eyl2i
Q = |Eav|2_|Ey|2
U = (2Re(E,E}))
V = (2Im(E,E}))

La lumiére naturelle non polarisée est décriteQar U = V = 0. Q et U caractérisent la polarisation
linéaire du photon alors qué décrit la polarisation circulaird. etV sont invariants par rotation alors que
Q etU dépendent du référentiel. La conservation de I'énerg@dat’'une onde implique que

I’>Q*+U*+V? (2.11)

La propriété principale des paramétres de Stokes est @it additifs par superposition d’ondes inco-
hérentes. La diffusion Thomson ne peut pas créer de pdiansarculaire puisqu’elle ne modifie pas les
phases des composantes polarisées de la fonction d’onder(set les amplitudes). Pour le CMB, on peut
donc considérer que

V=0 (2.12)

De la méme fagon que pour la température, on peut définir @esrep de puissance polarisés en utilisant la
décomposition en harmoniques sphériques des quaQtié sur le ciel. Pour cela, on passe aux quantités
scalairest et pseudo-scalairds définies a partir des parametres de Stokes, mais qui préséatantage
d’'étre indépendants du repeére choisi. La décompositid@fgiel aux harmoniques spinnées d’ordre 2 :

(Q+iU)(7) = Z Ag20m +2Y" () (2.13)

‘m
On peut alors écrire le lien entég, U et £, B dans I'espace des harmoniques sphériques

_ a20m + G—20m

ar, = 5 (2.14)
aB, = ZW (2.15)
de telle sorte que I'on peut définir les spectres polaxigést C'?
ce = (laml’) (2.16)
c? = (lag,?) (2.17)

Pour observer de la polarisation dans le CMB, il faut qu'iliyeu des anisotropies quadrupolaires au

moment du découplage. On s’attend donc & trouver une corékntre les anisotropies en température et

la polarisation. Cette corrélation se décrit par les spsatroisés température-polarisation définis par
cre = <aleaéEnTL> (2.18)
crs = <alea£;> (2.19)

Enfin, les propriétés des harmoniques sphériques spinfaresel2 impliquent

CrP = (apnapt) =0 (2.20)
Des propriétés géométriques des différentes sourcessdtaopies, on déduit les figures de polarisation et
ainsi 'effet sur les paramétres de Stokes. Par symétridigie®s de polarisation, on montre que pour une
perturbation scalair& # 0 maisB = 0 alors que pour une perturbation tensoridlleB # 0. La présence
de polarisation de typ8 dans le CMB est donc signe de présence d’ondes gravitatleane
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FI1G. 2.6: Spectres de puissance angulairen température et en polarisati@®e haut en
bas :le spectre en température, le spectre crdi¢é le spectre polaris# et enfin une
estimation optimiste du spectre.

De la méme facon que pour la température, les spectres erisptitan présentent des oscillations pour

les échelles inférieures au degré (fig. 2.6). Dans le cas pi@ldaisation, ces oscillations sont plus piquées
car elles viennent uniquement des gradients de vitesseide fihoton-baryon au moment du découplage
(oscillations Doppler). Elles sont donc en opposition dagghpar rapport aux fluctuations de densité qui
dominent dans le spectre en température. On s’attend avebsterla polarisation de type E a un niveau de

I'ordre de quelques pour-cent du spectre en température.

Comme les perturbations scalaires sont liées aux fluchstle densité, la corrélation entre la température
et le modeE (C7*) contient la majeure partie des informations sur ce typeatubations.

L'amplitude du spectre en polarisation de type B est enaucertaine mais serait un ou deux ordres de
grandeur plus faible. Elle est étroitement liée a I'énedgdinflation (£, ) [Zaldarriaga 2002] puisque

[0(0+1)/27] CF ~ 0.024% (Einy/10'%)" K> (2.21)

2.6 Statistique des spectres de puissance angulaire

2.6.1 gaussianité et estimateurs d€,

La plupart des modéles inflationnaires prédisent des anes en température distribuées de fagon gaus-
sienne sur le ciel. Les mesures de WMAP [Komatsu et al. 2008] sompatibles avec une distribution
gaussienne traduite par le coefficient de couplage nomil@é-58 < fyr < 134 (& 95% de niveau de
confiance) défini comme nul dans le cas gaussien.

Dans ce cas, la distribution des coefficiemts, est également gaussienne et de variarice_es spectres
de puissance contiennent alors toute I'information suatésotropies. Ceci se traduit par

(agm) = 0 (2.22)
(aemapm) = CodppOmm: (2.23)
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On définit un estimateur du spectre de puissance angulaisdadorme
1 ¢
~T T T
CZ - 204+ 1 E__é Ao Qom (224)

qui s’écrit également pour les spectres polarisés et @oisé

3
CF = Tilm;élafmﬁ (2.25)
_ 1 ¢
O = gy 2 (2.26)
ATE 1 - T _Ex
e = %—Hm;eaémaém (2.27)
~T B 1 : T _Bx
G = 2£+1m;éafmaem (2.28)

2.6.2 variance cosmique et variance d’échantillonnage

Que ce soit en température ou en polarisation, les coeffiaign sont issus d’une distribution gaussienne
de moyenne nulle et de varian¢g&. Chacun des coefficients + 1 degrés de liberté correspondant
aux2¢ + 1 valeurs dem possibles. L'estimation du spectre de puissance est daache¥e d'une erreur
proportionnelle &/2¢ + 1 : c’est la variance cosmiqué€’(,,- pourcosmic variancg

2C)
V20+1

Ceci trahit le fait qu'a grande échelle angulaire, on neasgpas d'assez d’'information pour pouvoir esti-
mer précisément la valeur du spectre.

C’UaT(CZ) = (229)

De plus, les mesures des anisotropies de CMB ne couvrenbpis tiel. En effet, méme si la couverture
d’un satellite est totale, les avant-plans (en particulmission de la Galaxie) masquent les anisotropies
du CMB sur une partie du ciel(15% dans le meilleur des cas). Pour chaque multipble, le redddegrés
de liberté et I'erreur associée augmentent donc, au prerdeg, de fagon inversement proportionnelle a la
portion de ciel observég,,,. On obtient ainsi une variance plus grande que la variangmicpe : c'est la
variance d’échantillonnagé&(,, poursample variance

1 2C,
Spar(C) = — —— 2.30
(Co) fsky V20 + 1 (2.30)

2.7 Les anisotropies secondaires

Les photons du CMB ont traversé tout I'Univers pour parv@msgu’'a nous depuis la surface de derniére
diffusion. Pendant ce trajet, des fluctuations dites seaioesi ont été générées. Elles correspondent d'une
part aux perturbations du potentiel gravitationnel et tt@part aux interactions, par effet Compton, avec
les électrons des milieux ionisés. Pour une descriptiorpdete de leurs effets sur le spectre de puissance,
on peut se référer a [Hu 1995].

2.7.1 effets de la gravité

L'effet Sachs-Wolfe intégrédécrit les variations de potentiel gravitationnel intéggrée long de la ligne de
visée, c'est-a-dire le long du trajet du photon. Compte+ea la vitesse de propagation d’'un photon com-
parée aux échelles caractéristiques de la variation dunfpeltgravitationnel local, cet effet reste limité. Il
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peut néanmoins atteindé@ /T ~ 10~° aux grandes échelles angulaires.

L'effet de lentille gravitationnel est une distorsion du potentiel gravitationnel due a lagrés d'ob-
jets massifs (galaxies, amas). La trajectoire des photsindosmc modifiée. Il en résulte une distorsion de
I'image de la surface de derniére diffusion [Seljak & Zaliga 2000]. Le spectre de puissance est légére-
ment lissé, c’est-a-dire que I'amplitude des pics est k&gent plus faible au profit des "vallées" (de I'ordre
de quelques pour-cent) ce qui peut gommer les oscillatior$ras grands multipéles.

L'effet Rees-Sciama[Rees & Sciama 1968] est lié au fait que les puits de potengtialitationnel se
creusent avec le temps. Les photons qui les traversent gaded’'énergie en tombant dans les puits et
en perdent pour en ressortir. Comme le puit s’est creusélade total d’énergie pour le photon est néga-
tif ; il perd de I'énergie. Les variations de potentiel gtationnel apparaissent surtout au moment de la
formation des structures lorsqu’elles subissent une pigselution non-linéaire. Cet effet donne lieu a
un variation relative dé7/T = 10~7, ce qui correspond, & un effet de I'ordre de 0.01% a 0.1% poer u
échelle angulaire de I'ordre du degré [Hu 1995a]. L'effet@mpérature est maximal a plus petite échelle
angulaire (entre 10 et 40 arcmin) oU il peut atteindlf¢ 7' ~ 10~°. Il peut méme devenir dominant vers
40 secondes d’arc [Seljak 1996].

2.7.2 effets de diffusion

L'effet Sunyaev-Zel'dovich est un effet Compton inverse (les photons gagnent de I'é&ajedigs photons
du fond diffus cosmologique sur les électrons libres du ¢i@zid intra-amas [Zel'dovich & Sunyaev 1969].
Cet effet thermique modifie localement le spectre des plsadorCMB. Il est donc surtout visible & petite
échelle angulaire. Si 'amas est en mouvement, un effetiqung créé par effet Doppler s'ajoute aux ani-
sotropies secondaires. De plus, la diffusion sur les dastlibres de I'’Amas local produit un effet diffus
visible a grande échelle angulaire. Les anisotropies presipeuvent atteindr&l’ /T ~ 10~* pour des
échelles comprises entre le degré et la minute d’arc. Ceekiid I'effet dominant qui affecte le fond diffus
cosmologique.

La réionisation correspond & une période ou I'Univers est redevenu gloteieimnisé aprés la recombi-
naison [Gunn & Peterson 1965]. Pendant cette phase, lasaledibres interagissent de nouveau avec les
photons par diffusion Compton. Cette phase a vraisembtahieeu lieu lors de la formation des structures
(z = 6 — 20) qui auraient amorcées le processus d’ionisation locat¢aent sa propagation a I'Univers
dans son ensemble. L'effet sur les photons du CMB est visilie fois localement (petites échelles an-
gulaires) autour des amas de galaxies en supprimant lagpeissnais également de facon globale a bas
multipdles.

2.8 Les avant-plans

La mesure du fond diffus cosmologique est également contapar d’autres émissions d’'origine astro-
physigue provenant de I'Univers local [Bouchet & Gisperd3p: la Galaxie, les sources ponctuelles extra-
galactiques ou le systeme solaire. Ces photons se supet@oseux du CMB. Les principaux avant-plans
sont :

e L'émission synchrotron. Les électrons relativistes accélérés par un champ mageéticpduisent
un rayonnement synchrotron dont le spectre dépend densiitedu champ magnétique ainsi que
de I'énergie des électrons. Le champ magnétique d’'une igalgxelques nG) est suffisant pour
produire une émission de photons par cet effet. Quant aursp@@nergie des électrons suscep-
tibles de produire un tel rayonnement, il est reproduit pe oi de puissance e avec3 ~ 3
[de Zotti et al. 1999]. L'émission synchrotron est donc uargwplan qui domine a basse fréquence.

¢ Le rayonnement de freinage (oufree-free). Dans un gaz chaud (on en trouve jusqu(f K), les
ions positifs agissent sur les électrons libres en lesdrdin_'énergie libérée par les électrons ralentis
est transformée en rayonnement thermique. Lindice spled# I'émissionfree-freeest3 ~ 2.1
[de Zotti et al. 1999], c’est donc un avant-plan qui dominalément a basse fréquence.
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e L'émission de la poussiére galactiquel’espace intra-galactique présente des poussiéres frgigie
proviennent des restes de collisions ou d’explosions dar3alaxie. Ces poussiéres émettent par
rayonnement thermiqueviprational dusj et par excitation de rotation du moment dipolaire élec-
trique (otational dus}. Le rayonnement thermique a la forme d’un corps gris a lgptaature d’en-
viron 17 K et se situe dans l'infra-rouge lointain. Dans lerdane radio-millimétrique, I'émission
thermique des poussiéres peut étre approximée par une poiiseance en? [Schlegel et al. 1998].
L'émission par rotation est présente entre 10 et 100 GHzgiepiers 20 GHz [Watson et al. 2005].

e Les sources ponctuellesCertaines sources ponctuelles comme les quasars ou esrigataxies
émettent dans le domaine radio-millimétrique. Pour lfaation du spectre de puissance, on utilise un
masque pour éviter de prendre en compte les pixels contarpardes sources ponctuelles résolues.
Pour celles qui ne sont pas détectées individuellementsiime leur contribution dans le spectre de
puissance a l'aide de catalogues.

e La lumiére zodiacale.Dans notre systéeme solaire, on trouve de nombreuses passsie tailles
variées, dont le rayonnement thermique est concentré datiettion du plan de I'écliptique.
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FiG. 2.7:Spectres en fréquence des perturbations d’avant-plansomparés au spectre
du CMB (en noir). Les amplitudes sont normalisées sur le plateau SachieWa syn-
chrotron én bley et lefree-free(en jaung dominent a basse fréquence jusqwa0 GHz.
La poussieredn rougeg domine a plus grande fréquence (au-dessus de 300 GHz).

La figure 2.7 représente les spectres d’émission des paugipvant-plans. La fenétre de mesure pour le
CMB est comprise entre 20 et 300 GHz, mais les mesures a plus basse et plus hauterfigggpermettent
d’estimer les niveaux de contaminations dus au différemtsg d’avant-plans.

On ne connait que trés mal les effets polarisés de ces alard-p'expérience Parkes [Giardino et al. 2002]
a mesuré l'effet polarisé de I'émission synchrotrolRGMEOPSa été la premiere expérience a mesurer
les spectres polarisés de I'émission diffuse des poussgakactiques sur une grande couverture du ciel
[Benoit et al. 2004, Ponthieu et al. 2005].

2.9 Contraintes sur les parameétres cosmologiques

La forme du spectre de puissance angulaire du fond diffusictgique dépend des paramétres cosmolo-
giques. On peut d'ailleurs comprendre intuitivement bame de ces dépendances si on ne s'attache a faire
varier qu’un seul parametre a la fois. En effet, le spectésgmte un certain nombre de dégénérescences
par rapport aux parameétres cosmologiques. On léve généatecertaines d’entre elles en utilisant des
contraintes provenant d'autres observables cosmologicprame les supernovae de type la, les Céphéides
(qui donnent acces a la mesure de la constante de Hiif)leu encore les abondances d’éléments légers
prédites par la nucléosynthése primordiale (qui contfjnt

23



PARTIE | Introduction a la cosmologie

parametre de Hubble H

Le parameétre de Hubble représente la vitesse relative diesipn de I'Univers. Il est inversement lié a la
distance qui nous sépare de la surface de derniére diffusiosi, si on augmentéi,, on diminue la dis-
tance entre I'observateur et la surface de derniére diffusi'observateur voit donc les structures sous un
angle plus grand, ce qui se traduit sur le spectre de puisgaarcun décalage du spectre vers les grandes
échelles, c'est-a-dire les petits multipdles.

densité de baryons(,

La densité de baryons joue directement sur la forme du speetipuissance et particulierement sur le
rapport entre les amplitudes des deux premiers pics. Enh efést 'empreinte de I'oscillation des ba-
ryons que I'on retrouve dans les pics du spectre du CMB. lierstarquable que la valeur @i, mesurée
grace au CMBi(e. a z ~ 1400) soit si proche de celle estimée a partir de la nucléosyatpésnor-
diale bien avant dans I'évolution de I'Univers &~ 10°) : Q,h% = 0.020070:52 [Bennett et al. 2003a,

O’Meara et al. 2001].

densité de matiere Qs

La forme et la hauteur des pics acoustiques sont liées a kitéete matiére. En particulier, le rapport
0,/ détermine 'amplitude des oscillations acoustiques. Eetgpar définition, les photons ne sont
pas couplés avec la matiére noire, I'autre composante datiém. Le rapport matiére sur radiation donne
également accész,, le redshiftde I'égalité matiere et rayonnement, qui détermine I'atngk de I'effet
Sachs-Wolfe intégré.

densité totale de I'Univers Q;.;

La densité totale de I'Univers est liée a sa courl§yyesi I'on considére que les deux principaux composants
de I'UniversQ, et Q;; sont fixes. Ainsi, augmentél,,, revient a rendre I'espace courbe (fig. 2.8). Une
méme fluctuation sur la surface de derniéere diffusion, dansnivers fermé (resp. ouvert), apparaitra sous
un angle plus grand (resp. petit) que pour un univers plati. €#graine un décalage du spectre de puissance
angulaire vers les petits (resp. grands) multipdles.

fluctuation

fermé > eplﬂt > ouvert

FiG. 2.8: Effet de la géométrie de I'Univers sur la taille angulaire ds fluctuations
La mesure de la taille d’une fluctuation de la surface de degndiffusion dépend de
la géométrie de I'Univers), = Qa + Q,,. Dans un univers fermé, les fluctuations
apparaitront plus grandes alors que dans un univers odlera@paraitront plus petites.

densité d’énergie noire

Les photons du CMB ont traversé I'Univers pour parvenir jdaqious en suivant les géodésiques. lls ont
donc subi les déformations dues a sa géométrie. En suppomamte la distance qui nous sépare de la
surface de derniéere diffusion (traduite par le paramétegghnsiont,), on peut contraindre la courbure
de I'Univers(,, c'est-a-dire la somme de la densité d’énergie néireet la densité totale de matiére
Qu (1 —Q, = Qp + Q4). Le CMB ne donne que difficilement des contraintes sur chat®ices pa-
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rametres. Mais ces parameétres cosmologiques sont égdlecmsssibles par I'étude des supernovae de
type la utilisées comme chandelles standards, qui pemettesonder I'Univers sur des distances beau-
coup plus petitesz(~ 0.1-1), et donnent des contraintes sur la différeige — 2, [Schmidt et al. 1998,
Perlmutter et al. 1997]. De plus, I'étude des effets de llestgravitationnelles permet de contraindre de
fagcon indépendante la valeur dky,. L'utilisation combinée de ces trois observables permetcdde
contraindre a la foi§; etQ, (fig. 2.9).

e I i e R UL W

 No Big Bang
o - .
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"\ nfinic
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Lentilles /@b
gravitationnelles N Y
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FI1G. 2.9: Contraintes dans le plan §2,,,£24) apportées par le CMB, les supernovae de
type la et les lentilles gravitationnelles. CMB et supea®permettent de contraindre
QA ~0.7etQ ~0.3.

indice spectral scalaire n,

La forme globale du spectre permet de contraindre les med&laivers primordial en jouant sur le spectre
initial des fluctuations de densité. En particulier, le spedes fluctuations primordiales est modélisé par
une loi de puissandg’s. En variant:,, on change la pente globale du spectre de puissance. Ond aies

et déja pu exclure une contribution importante des défaslogiques au profit des modeles d'inflation
grace a la présence de pics acoustiques [Hanany et al. 2808elet al. 2001, de Bernadis et al. 2002].

rapport des amplitudes tenseur et scalairer = C} /C5|1=2

Le modeB permet d’'étudier les perturbations tensorielles géndraekinflation. En particulier, le spectre

B permet de contraindre leur contribution par rapport auxupbations scalaires caractérisées par le rap-
portr des amplitudes des spectres tenseur et scalaire.

masse des neutringsy _, m(v;)

Le CMB permet également de contraindre la masse moyennesdésnos. L'effet sur le spectre du CMB
est faible, mais combiné a d’autres observables (commendifiés gravitationnelles et les mesures du HST
- Hubble Space telescopen obtient des contraintes meilleures que celles donpéetes expériences
dédiées [Lesgourgues & Pastor 1999].

Les neutrinos, considérés comme massifs, sont relatvistas les premieres phases de I'Univers. lIs évo-
luent donc comme la matiére relativiste (@m). Leur quantité de mouvement, quant a elle, évolue avec
I'expansion de I'Univers en—!. Lorsqu’elle passe en dessous de la valeur d’un état prepredse donné,

le neutrino devient non-relativiste et son évolution estsala méme que celle de la matiére (er?). Les
neutrinos plus massifs vont donc rester relativistes mioimgtemps. Or le couplage entre la matiére et les
neutrinos ne fait intervenir que les particules non-reisttes en-dessous de I'échellefdse streamingSon
effet a tendance a gommer les petites structures angudaineement de la surface de derniére diffusion.
Comme on observe peu de déviations du spectre qui ne puissexpliquées par d’autres effets (comme
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'amortissement de Silk ou I'épaisseur de la surface deidegmiffusion), c’est donc qu'a I'époque de la
recombinaison, les neutrinos étaient encore relatividoes qu'ils sont Iégers. La cosmologie peut alors
donner une limite supérieure sur la somme des masses demag{Spergel et al. 2003, Hannestad 2003].
Actuellement cette valeur dépend encore beaucoup desrsales autres parameétres cosmologiques mais
reste la meilleure contrainte apportée sur la masse moyemeeutrinos

> m(vi) < 0.69-1.20 eV (2.31)

2.10 Résultats expérimentaux

La mesure des anisotropies du CMB est relativement réc8nteI'époque de COBE (1992), seuls les
points a trés grande échelle angulaire (petits multipdje&taient connus, on a maintenant avec WMAP
une mesure précise du spectre de puissance angulairegusgaisieme pic acoustique. Entre les deux
satellites de la NASA, de nombreuses d’expériences ontmdsspectre de puissance angulaire a travers
I'observation d’une partie du ciel au sol ou en ballon.

2.10.1 mesure du spectre de puissance

En 1992, COBE, avec les instruments FIRAS et DMR, a mesurpdetse de corps noir du fond diffus

a une température dé = 2.735 + 0.06 K [Mather et al. 1990] (précisée depuiga= 2.725 + 0.001 K
[Fixsen & Mather 2002]). Avec une résolution de 7 degré, ilacp des points a treés basur le spectre

de puissance angulaire [Tegmark 1996]. Ensuite, une sé&x@ériences au sol ainsi que des expériences
embarquées en ballons stratosphériques ont apporté dgsigms sur la forme du spectre.
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FiG. 2.10:A gauche mesures du spectre de puissance angulaire du CMB par différe
expériences avant WMAP (COBE [Tegmark 1996], Archeops §itest al. 2003a],
TOCO [Miller et al. 2002], Boomerang [Ruhl et al. 2003], Maed [Lee et al. 2001],
DASI [Halverson et al. 2002], CBI [Pearson et al. 2003] et ATB[Kuo et al. 2004]).

A droite : résultats de la premiere année des données de WMAP. La c@rizos-
mique (en gris) est tracée sur le modAI€EDM (en rouge). Les figures sont issues de
[Hinshaw et al. 2003].

La partie gauche de la figure (2.10) présente une combinds®nésultats des principales expériences an-
térieures & WMAP : COBE [Tegmark 1996], Maxima [Lee et al. Q@ OCO [Miller et al. 2002], DASI
[Halverson et al. 2002], Archeops [Benoit et al. 2003a],Becang [Ruhl et al. 2003], CBI [Pearson et al. 2003]
et ACBAR [Kuo et al. 2004]. Ces expériences combinent déffés instruments de détection (bolométres,
radiomeétres et interféromeétres), différentes résolstmmgulaires et différentes bandes en fréquences. Les
résultats combinés mettent clairement en évidence lesglemxiers pics acoustiques, mais les barres d’er-
reurs restent dominées par les effets systématiques désenqges et par le fait qu’aucune d’entre elles
n'avait la couverture du ciel nécessaire. Les expérienoasaht les points a haufsobservent une toute

petite partie du ciel avec une excellente résolution (DARI) contrairement a d’autres comme Archeops

qui couvre 30% du ciel et permet de relier les points de CORBBYd du ciel) au premier pic acoustique.
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Il a fallu attendre 2003 et les résultats de I'expérience WAMBennett et al. 2003a] (fig. 2.18droite) pour

obtenir une mesure du spectre de puissance angulaire damtégirs jusqu’au deuxieme pic acoustique sont
essentiellement dues & la variance cosmique.

Pour ce qui est de la polarisation, les premieres mesurgsedtre E sont celles de DASI en 2002 [Kovac et al. 2002]
confirmées par la méme équipe en 2004 [Leitch et al. 20043j gire par CBI [Readhead et al. 2004] et
CAPMAP [Barkats et al. 2005] (fig. 2.14,gauché. Elles représentent les premiéres détections des modes
polarisés du CMB.
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FIG. 2.11: A gauche :mesures du spectre polarisé E par les expériences DASI
[Leitch et al. 2004], CBI [Readhead et al. 2004] et CAPMAP r&as et al. 2005]. La
figure est issue de [Readhead et al. 2004 ]droite : spectre corrélé T-E de WMAP
[Kogut et al. 2003]

WMAP a également présenté une estimation du spectre deapusJ E [Kogut et al. 2003] (fig. 2.14,
droite). C'est toujours, a I'’heure actuelle, la seule mesure dpetse polarisé. Ceci montre a quel point
le passage de la température a la polarisation est difficiEuge de la combinaison d’un signal beaucoup
plus faible avec des erreurs systématiques et des avard{ma encore maitrisés.

2.10.2 état des lieux des parametres cosmologigues

A partir des spectres de puissance en température et ensptitar, on peut contraindre les parametres

cosmologiques. Les modéles présentés dans les figurest210leorrespondent au meilleur ajustement

d’'un modeleACDM (pour A-dominated Cold Dark Mattgradiabatique sur les mesures. Les valeurs des

parametres cosmologiques tels qu'ils sont connus en 20@%é&sumés dans le tableau 2.1. lIs incluent les

mesures du spectre de CMB par COBE, WMAP, CBI et ACBAR ainsi lgs mesures indépendantes du

spectre de formation des galaxies proches (2dF [Pearsr2€08]). Ces résultats sont compatibles avec

d’autres observables indépendantes. Entre autres, ortipeuta mesure de la constante de Hubble par le

HST (H = 72 + 3 + 7 [Freedman et al. 2001]) ; la mesure de la densité de baryara pacléosynthése

primordiale (2,12 = 0.02007) 5072 [O’Meara et al. 2001]) ; I'étude des supernovae de type lAisées

comme chandelles standard@(= 0.7315-02 [Perimutter et al. 1999]).

Ce modele cosmologique est plét;(; ~ 1), dominé par une forme d'énergie noif@ ~ 70%) et ses

fluctuations sont adiabatiques et indépendantes de lléchiedst, jusqu’a présent, cohérent avec toutes les

données astrophysiques.

Malgré la concordance flagrante des différentes observaidaveur du model@CDM, I'Univers qu'il

décrit n’en est pas moins étrange. En effet, regardonsiesipaux composants de I'Univers :

¢ le rayonnement.Comme la densité de rayonnement évolue commg alors que celle de la matiere
évolue comme —3, a notre époque, le rayonnement est totalement négligéakle: 5 10~°).

¢ les baryons.Les baryons, les seuls constituants détectés directemdaberatoire, constituent seule-
ment 4% de la densité. Parmi ces 4%, seul un dixieme sont dgsrsacondensés dans les étoiles, le
reste est invisible ou sous la forme de gaz ionisés intectiglees ou chauds au centre des amas.

¢ |la matiére noire. Quant au reste de la matiére non-baryonique (environ 23063 nature, ni son évo-
lution ne sont réellement connues. C’est pourquoi on I'ppeatiere noire Les scénarios de formation
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Description Symbole Valeur + incertitude  — incertitude
Densité totale Qiot 1.02 0.02 0.02
Densité d’énergie noire Qa 0.73 0.04 0.04
Densité de baryon Qph> 0.0224 0.0009 0.0009
Densité de baryon [913 0.044 0.004 0.004
Densité de matiére Qm 0.27 0.04 0.04
Densité de neutrino Q. h? < 0.0076 95% CL —
Constante de Hubble h 0.71 0.04 0.03
Equation d’'état de quintessence w < —0.78 95% CL —
Température CMB (K) Temb 2.725 0.001 0.001
Densité de baryon (cm?®) np 25x1077  0.1x1077 0.1x10"7
Densité de photons CMB (cht*) n., 410.4 0.9 0.9
Indice spectral scalaire N 0.93 0.03 0.03
Variations den dns/dInk —0.031 0.016 0.018
Rapport tenseur-scalaire T < 0.90 95% CL —
Age de I'Universe (an) to 13.710° 0.2 0.2
Redshift du découplage Zdee 1089 1 1
Redshift de I'égalité matiére-rayonnement Zeq 3233 194 210
Redshift de la réionisation (95% CL) Zr 20 10 9
Epaisseur optique de la réionisation T 0.17 0.04 0.04

TAB. 2.1:Valeurs des parameétres cosmologiqugsour un modele\CDM adiabatique,
basés sur les résultats de WMAP [Bennett et al. 2003a] emttenanpte du CMB et de
la formation des galaxies proches (2dF [Pearson et al. 2003]

des structures rejettent la matiére noire relativiste amerd du découplage (HDM potifot Dark Mat-
ter) au profit d’'une forme non-relativiste (CDM po@old Dark Matte). Les extensions du modéle
standard de physique des particules (comme les modéles S&J&¥chent a proposer des candidats
pour cette forme de matiére (comme le neutralino par exemple

e |'énergie noire. La grande surprise reste la domination d’'une forme d’éeezlie aussi inconnue mais
qui constitue plus de 73% de la densité de I'Univers : I'éreengire. Les estimations naives sur la quan-
tité d’énergie provenant des fluctuations quantiques dasipk fondamentaux prévoient une valeur de
A ~ 3 /hG ~ 105 m~2 alors que la valeur mesuré donke= 3Q, HZ /c? ~ 10752 m~2. Ce qui donne
un désaccord de plus de 120 ordres de grandeur! La domirggiten constante cosmologique prouve
que notre Univers est maintenant dans une phase d’expatsiétérée.

Le résultat le plus surprenant apporté par WMAP est sansialauute celui lié a la mesure de la polarisation
du CMB. Comme la diffusion Thomson est anisotrope, on siatieobserver une polarisation des photons
du CMB de I'ordre de quelques pourcents. La forme du spediefdservé par WMAP (fig. 2.11) est
caractéristique des oscillations engendrées par les éitichis adiabatiques au cours de l'inflation. Mais
au-dessous de= 5, WMAP détecte un signal beaucoup plus important que lesigiréds adiabatiques.
De telles observations peuvent étre expliquées par deflesin Compton a une époque plus récente que la
recombinaison : c’est la réionisation. Mais les observetibe WMAP suggérent une profondeur optique de
7 = 0.17 ce qui implique que le milieu inter-galactique s’est réggnbien avant les prédictions (autour de
z. = 20+ 10 au lieu de 5-7). Ce qui voudrait dire qu’a cette époque, dastsires non-linéaires (telles que
les étoiles), nécessaires a la réionisation, étaient dejééfes. Or aucun modéle de formation des structures
n'est capable de produire des étoiles aussi tot. On est dame uhe période charniére ou les résultats de
WMAP doivent étre confirmés tout en cherchant des explinatéla présence d’'étoiles:a= 20.

La physique du CMB est décrite dans beaucoup d’articles deeresur la cosmologie. En particulier, on trouve une présgon
claire dans [Lineweaver 1997] et [Hu 1995b]. On trouve égaént beaucoup de theses sur le sujet parmi lesquelles eeBzdoit
Revenu [Revenu 2000] ou celle de Wayne Hu [Hu 1995].

28



Deuxieme partie
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Chapitre 3

L'inflation

L’inflation est présentée comme une solution aux problemesatiéle standard en
cosmologie. La solution sous la forme d’'un champ scalaitepagiculierement inté-

ressante car elle permet, en plus, de créer les fluctuatioimsgpdiales nécessaires a
la formation des grandes structures. Nous décrirons soedi@giconditions un champ
scalaire peut engendrer une phase inflationnaire et nousutisons les différents mo-
déles possibles. Enfin, nous verrons comment les fluctsagjoantiques de I'inflaton
peuvent engendrer les fluctuations de matiere.

La théorie de l'inflation a été appliquée a la cosmologie aérrésoudre le probléme de la causalité et
de se débarrasser des particules reliques. Plus tard, sinagercu que l'inflation permettait également
de résoudre un autre probléme du modéle standard de Big-Baglgi de la formation des perturbations

cosmologiques. Depuis, les données expérimentales ostdéwablement réduit ses concurrents et ont
placé l'inflation dans une bonne position dans la courselaéories au-deld du modeéle standard.

3.1 Principe

L'idée de base du mécanisme d'inflation est d’inverser I'étron du rayon de Hubble comobiley =
(aH)~!. En effet, les observations au moment du découplage setribltiquer que I'Univers était en
contact causal. Or dans la cosmologie standggd(et donc la taille de I'horizod ;) croit avec le temps et
les observations montrent qu’au moment du découplagdlie dai rayon de Hubble n’était que de I'ordre
du degré. Pour résoudre ce probléme, il faut donc que I'borat été plus grand que la taille de I'Univers
avant de diminuer pour atteindre la taille du degré au mohed&couplage (figure 3.1). Une telle condition
revient a

d(aH)™!

dt

Méme si les observations actuelles tendent & montrer que boivers est actuellement en phase d'infla-
tion, ce qui nous intéresse ici, c'est d’étudier une phaisdldtion a une période de I'Univers ou les énergies
étaient tres différentes.

On rappelle I'équation de Friedmann

<0 = a>0 (3.1)

a - 4G

Z=——3 (p+3p) (3.2)

Elle permet d’écrire une condition sur la pression dans $eddan univers en accélération. Plus particulie-
rement, la pression doit satisfaire a I'équation d’état

1

p< —3P - (3.3)

31



PARTIE Il Inflation et reheating

log

log(t)

inflation radiation matiere

F1G. 3.1: Evolution du rayon de Hubble en fonction du temps. Les structures sortent
de I'horizon en fonction de leur taille pendant l'inflatiorles plus grandes sortent en
premier. En dehors de I'horizon, la physique causale nepBtage pas, les structures
sont "gelées". Elles rentrent ensuite progressivemerg Haorizon : les plus petites en
premier. Les structures qui rentrent pendant la phase dicadoscillent.

Cette condition parait étrange puisqu’elle suppose la dafioin, a cette époque, d’'une forme d’énergie
dont la pression serait négative puisque la densité esiumipositive.
Notons que, bien qu’étrange, nous connaissons déja urtesaicette équation d’état. En effet, la constante
cosmologique est la solution la plus simple a cette condjigisqu’elle correspond a un fluide pour lequel
'équation d’état est

p=-—p (3.4)

Cependant, un univers dominé simplement par un tel fluidaitsen inflation constante et ne donnerait
jamais naissance a une phase de radiation ou a une phaseéte nNaius cherchons donc une autre solution
de I'équation d’état (ég. 3.3) de telle facon que l'inflatjpuiisse étre suivie d’une phase de domination de
la radiation.

La physique des particules nous apprend qu’un champ seaaime facilement des pressions négatives. ||
n’existe cependant aucune évidence expérimentale pemhdg confirmer I'existence de champs scalaires
(que ce soit en cosmologie ou en physique des particulesh)erséceux-ci apparaissent dans beaucoup de
théories.

Pour résoudre le probléme de I'horizon, il est nécessaiectaut I'Univers visible homogeéne aujourd’hui
ait été en contact causal a une époque pendant 'inflatiorpéDih donc contraindre I'accroissement du
facteur d’échelleV (appelée-fold) défini par

N=m (3.5)
a;

ouay eta; sontles valeurs du facteur d’échelle respectivement a tiefltinflation et au début de I'inflation.
On peut alors montrer que I'accroissement doit &frex 60.

3.2 Champs scalaires en cosmologie
La dynamique d’'un champ scalaire couplé a la gravité estegym@e par I'actiord, qui s’écrit
' 1
So= [ d'av=g <§a“¢8m - V<¢)) (3.6)

ou V(¢) est le potentiel associé au champ scalairet la signature est+, —, —, —). Le tenseur énergie-
impulsion qui en dérive se met sous la forme :

TR = 0,60,6 — g (%av¢a,,¢ _ V(¢)) . (3.7)
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En supposant I'Univers isotrope, le tenseur énergie-isipnll’*” se réduit a celui d’'un gaz parfait de
densitép = —T9, et de pressiop = 1" respectivement :

. 2
= 12+ T v, (3.8)
. 2
R L ) (3.9)

ou I'on retrouve la forme classique : somme d’un terme d'@iescinétique, d’'un terme de gradient et d'un
terme d’énergie potentielle.
Le théoréme de moindre action nous dit que la dérivég dear rapport au chamgp doit sS’annuler. Aprés
une intégration par partie, on trouve alors I'équation deifciGordon de propagation du champ scalaire
av
D'D, o = — 3.10
b= 3 (3.10)

Accompagnée de I'équation de Friedmann dans un Universliglgiation de Klein-Gordon décrit la dy-
namique d’'un champ scalaire dans un univers de FLRW (Friadrh@maitre-Robertson-Walker) :

H? = %p (équation de Friedmann)

3 3.11
. D V2 (3.11)
o+3Hp+ +V'=0 (équation de Klein-Gordon)

a2
Pendantl'inflation, le facteur d’écheli€t) devienttrés important et le terme de gradient est souveligée
d’autant plus que le champest quasi-homogene.
Mais n’oublions pas que nous avons écrit I'évolution d’uarcip scalaire dans I'Univers afin de résoudre
I'équation (éqg. 3.1). Or le systeme précédent ne donne paessairement d’expansion accélérée. C'est le
cas, en particulier, lorsque le terme d’énergie poteetigdimine devant I'énergie cinétique. C'est ce qu'on
appelle le régime dslow-roll.

3.3 Lerégime deslow-roll

Pour obtenir une solution en expansion accélérée du syg&mm&.11), on cherche a négliger les termes
d’énergie cinétique au profit des termes d’énergie potimtigapproximation deslow-roll revient a negli-
ger%q&2 dans I'équation de Friedmanngtans I'équation de Klein-Gordon. Le systéme devient alors

H? = 228V (9)
. (3.12)
3Ho+ V' ~0
En remplagant les valeurs dest H, on obtient les conditions sur les paramétresidev-roll ¢y ety :
. 2 N 2
307 <V evz%(‘/v) <1
= (3.13)

oump = 1/v8nG estla masse de Planck réduite.
L'approximation deslow-roll est donc valide dans le cas ou la pente (reliég)et la courbure (reliéegy)
du potentiell’ sont suffisamment faibles. Dans ce cas, I'Univers est biesxpansion accéléréé ¢ 0).

3.4 Quelgques conséquences de l'inflation
e L'inflation résout par construction le probléeme de I'honmz&€omme le facteur d’échelle évolue plus
rapidement que le rayon de Hubble, un espace en contact pausa’étendre suffisamment pendant

l'inflation pour devenir plus grand que 'espace observabjeurd’hui. Lhomogénéité du ciel actuel
peut donc étre expliquée par un contact causal de celuaaitdinflation.
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e Pour obtenir une pression négative, on a besoin de plusrdjiér@otentielle que d’énergie cinétique.

Une fagon d’obtenir une telle configuration est de piégehkmep¢ dans un minimum local de son
potentiel pour lequeV (¢) est non nul. Mais alors, si le champ est piégé, la densitéedige)p est
constante, ce qui est contraire a toutes les autres fornéeeidjie que I'on connaisse. En effet, la
densité de matierep(’* x a—3) comme celle du rayonnement{ « «~*) décroissent rapidement
a mesure que I'Univers s’étend. Par conséquent, quelle @juéascomposition de I'Univers avant
I'inflation, I'’énergie du champ scalaire deviendra rapi@éetndominante. C’est I'effet de dilution qui
fait disparaitre les autres formes d’énergie pendant lagtanflation.

Comme le facteur d’expansion est exponentiel, alors locete I'Univers devient tres homogene et
plat comme un ballon de baudruche que I'on gonfle trés rapédéer®’un point de vue mathématique,
alors que la courbure croit dans un univers dominé par latiadiou la matiére, elle décroit dans un
Univers en inflation. En effet, comme les autres termes dsitferie terme de courbuyg, décroit
rapidement avec I'expansion (e ?). Il devient vite dominé par le potentiel du champ scalaire.
Quelque soit la valeur de la courbure au début de linflati@xpansion est telle qu'elle assure a
la fin une courbure négligeable, c’est-a-dire un espaceiparient plat. Le probléme du modéle de
Big-Bang qui nécessitait d'imposer arbitrairement quenitérs soit parfaitement plat initialement
devient une conséquence naturelle de I'inflation.

3.5 Les modeéles inflationaires

3.5.1 historique

Nous avons vu que l'inflation est réalisée a partir d’'un chaoglairep et de son potentiel assodi& Ici,
nous allons présenter un certain nombre de modéles d’'orflatiest-a-dire différents choix de potentiels
V(¢) satisfaisant aux conditions dew-roll.

Cette théorie est assez récente. Elle apparait au débuhdéssal980 ([Starobinsky 1980], [Guth 1981]).
Les premiers modeles (dits modeles anciens) sont baséasestramsition de phase du premier ordre d’'un
"faux" vide (avec une énergie non-nulle) a un vrai vide (avee densité d’énergie nulle). Cette transition
apparait sous la forme de bulles par effet tunnel. Ces medeélsont plus considérés actuellement car, afin
de résoudre les problémes liés au modele standard de cagmale imposaient une nucléosynthése trés
lente. Or si la nucléosynthése est trop lente, alors il n¢ pasiy avoir de coalescence des bulles puisque
I'espace qui les sépare grandit trop vite sous I'effet deplansion.

Andrei Linde propose alors ([Linde 1982, Albrecht & Steintital 982]) un modele basé sur une transition
de phase du 2ieme ordre dans laquelle le champ scalaire égtgibre thermique. On appelle maintenant
ces modeles : nouvelle inflation.

Plus tard, Linde abandonna I'hypothése d’équilibre thgrmi([Linde 1983]) et initia la 3ieme génération
de modeles d'inflation : les modéles chaotiques. Les p@&isrgssociés sont tres simples et la phase d'infla-
tion vient du déplacement du champ scalaire de sa valeial@importante (quelques masses de Planck) a
sa valeur finale au fond du puit formé par son potentiel.

34

chaotique brisure de symetrie hybride

FiG. 3.2: différents potentiels d'inflation. de gauche a droite modéle a champ large
(chaotique), modele a champ faible (brisure de symétrigjceiele hybride.
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3.5.2 classification

Il existe un grand nombre de modeles d'inflation. La plupa&rtconsiderent qu'un seul champ scalaire
pendant l'inflation, méme si certains (les modéles dits itlg®) ont besoin d’un autre champ pour finir la
phase inflationnaire. On peut les classer en trois categ(fige 3.2) suivant les valeurs que prennent les
parameétres dslow-roll e ety [Linde 1990, Lyth & Riotto 1998, Liddle & Lyth 2000] :

e modeles a champ large( < n < ¢€)
Ce sont les modéles les plus largement utilisés dans lealitiée en raison de leur simplicité. C'est
dans cette catégorie que I'on classe les modeles chaotigaepotentiels en loi de puissance

V(g) = A* <?>n : (3.14)
W
ou en exponentiel
V(p) = Aexp (¢/p). (3.15)

Néanmoins, ces modeles présentent I'inconvénient de nétpamotivés par la physique des parti-
cules. En effet, ils s’écrivent de fagon générale sous laéod’une somme d’une infinité de termes

1 5.5 As 3 Ay An
— - i = . A
V(¢)—V0+2mq§ + 3(;5 + 4¢ +nE:5 7}3_4¢ (3.16)

Or la physique des particules nous dit que les termes de l@adersommes{ > 4) sont non-
renormalisables. Ils ont, a priori, une constahte ~ 1. Lorsque le champ est de I'ordre de la
masse de Planck, ces termes sont dominants et le potengelihétre calculé.

e modeles a champ faiblef < 0 < ¢)
Ces modeles sont basés sur une brisure spontanée de syheti@mmp scalaire quitte une position
instable (maximum local) de son potentiel pour rejoindre ualeur stable correspondant a une éner-
gie non-nulle. On peut les décrire sous la forme d’'un déymdopent de Taylor autour de 'origine :

V() = A {1 — (%)p} : (3.17)

Ces modeles présentent la caractéristique de suppringfguilement les modes tenseurs par rapport
aux modes scalaires que les modéles a champ large.

e modéles hybrides ( < ¢ < |n])

Ces modeles utilisent deux champs scalajfest ¢). Le premier joue le role de champ d’inflation

classique, quant au second, il sert a mettre fin & la périodéadion. Linde, dans [Linde 1994],

donne le premier exemple de modéle hybride dont le potesttel

I 90, 1,09 1 2 2)2
V(¢,¢):§m¢ +§>\1/)¢ +Z)\(M — 7). (3.18)

Lorsque le champ est dominant§ > AM?/)), le potentiel présente un minimum stable pour la
valeur du champ = 0 et s’écrit simplement

1
V(6) = Vo + 5m?¢’, (3.19)
ou ¢ joue le role de l'inflaton. Pendant I'inflation, le chamlécroit lentement (il suit les conditions
deslow-roll) le long de son potentiel et devient sous-dominant. Le pigtechange alors de forme
et il apparait deux nouveaux minima pair= +M . Le champp tombe alors dans I'un de ces deux
minima et l'inflation s’arréte.
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3.6 Les fluctuations quantiques du champ

La théorie de l'inflation permet de fournir les conditiongiales pour I'étude des perturbations cosmolo-
giques. En effet, une expansion accélérée permet de coesituctuations quantiques du champ scalaire
en des perturbations macroscopiques cosmologiques Btaky 1982, Liddle & Lyth 2000] susceptibles
d’étre les conditions initiales correspondant & nos olagims des grandes structures.

3.6.1 fluctuations quantiques scalaires

On se place dans un univers de FLRW plat en expansion (urdeste Sittej. On considére un champ
scalaireg trés peu couplé a la gravité avec un poteriti¢l) en loi de puissance. L'équation d’évolution
du champ s’écrit

. . V2%

¢+3Hp+ — + V=0 (3.20)

a

Si on sépare la partie homogene de la perturbation dans tapcher, t) = ¢(t) + d¢(z,t), on obtient
alors, en linéarisant I'équation précédente,

V25

a2

+m25¢p =0 (3.21)

66+ 3Hbp —

ou la masse effective du champest définie pam? = 92V/d¢?. Ce qui s’écrit dans I'espace des phases
comobilesk/a
. . k|?
Sk + 3Hogy + (% - m2) S =0 (3.22)

En mécanique quantique, la solution réelle la plus géné@wlBéquation (éq. 3.22) s’écrit comme une
superposition d’'ondes planes [Khlebnikov & Tkachev 1996dle & Lyth 2000]

5o (t) = fr(t)ax + fr(t)al (3.23)

ou
— ay et aL sont les opérateurs quantiques d’annihilation et de eréafui satisfont aux relations de
commutation des opérateurs Hermitiens

[ak, aL,} = 6kkr 5 [ak, akr] =0 (3.24)

— les fonctionsf,, vérifent I'équation classique du champ

fe+3Hfx +wifr =0 (3.25)

2
avecw? = X 4 m2,

On cherche la solutioffi, (¢) valide pour des échelles autour de I'horizon, c'est-a-tire o H. Les condi-
tions deslow-roll donnentm? < H? ~ k?/a®. On peut donc négliger le terme de masse de¥gnt
De plus, en dehors de I'horizon, la physique causale ne Btpppas et les variations dé peuvent étre
négligées. On peut alors vérifier [Liddle & Lyth 2000] que

fr(t)y =172 elk/all (3.26)

H - k
= (i
V2k3 aH
est une solution de I'équation (ég. 3.25) normalisée powspace de taillé dans les trois dimensions.

Par définition, le spectre de puissanég(k) s’écrit comme la transformée de Fourier de la fonction de
corrélation de I'état de vide

o) = [ el @327)
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ce qui donne dans notre cas

k3
Py(k) = 55l ful? - (3.28)

Dans les cas limites, on peut exprimer les fluctuati(ts et le spectreP, (k) :

e pour des structures beaucoup plus petites que I'horizolk/a > H)
A l'intérieur de I'horizon, les structures oscillent comme

1 ik
fk(ﬁ) = L73/2a—mezk/al—[ (329)
et le spectre de puissance s’écrit
1k’

e al'extérieur de I'horizon (k/a < H)
La physique causale ne s’applique plus pour les structurnesld taille est plus grande que I'horizon
A > (aH)~!. Les modes sont gelés, il n’y a plus d’oscillation. Alors tusion (éqg. 3.26) peut
s'écrire :
*3/2LZ'
V2k3
Comme, pour ces modes, on néglige I'évolutionleon prend sa valeur au moment de la sortie de
I'horizon H = k/a et on peut écrire le spectre des fluctuations sous la forme

i) =L (3.31)

1 (H\’
Py(k) = —= | — 3.32
o =75 (57 ) (332)
Ce spectre est invariant d’échelle (il ne dépend pas)d€omme, a la fin de l'inflation, la plupart
des structures sont sorties de I'horizon, il représentéskailoution de matiere que I'on observe dans
I'Univers.

3.6.2 fluctuations quantiques tensorielles

On a décrit les fluctuations quantiques scalaires qui jouemndle important dans la formation des grandes
structures. De la méme facon, les fluctuations quantiquesdiuproduisent également des perturbations
tensorielles : les ondes gravitationnelles. L'écriture sielutions tensorielles quantiques est beaucoup plus
complexe que dans le cas scalaire, mais le spectre de peassauarit de la méme maniére [Langlois 2004]

P (k)=2x i2 X (E)Q (3.33)

mp 2T

ou le premier terme vient des deux états de polarisatiorgl&iédme est un facteur de renormalisation par
rapport au champ scalaire dont le spectre correspond &igime terme.
Finalement le spectre des fluctuations tensorielles, pesiédhelles plus grandes que I'horizéh € k/a),

s'écrit )
8 H
P(k)=—7 | — 3.34
(k) m% <27r> ( )

3.7 Les perturbations cosmologiques
Les scénarios qui expliquent la naissance des structures|divers sont basés sur la présence de pe-

tites perturbations de matiére primordiale. Ces petitetug®ations tombent dans des puits de potentiel
gravitationnel et ont tendance a s’accroitre par effeta&n.
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A la fin de I'inflation, I'Univers est dilué donc isotrope etmogene. Mais on a vu que les fluctuations
quantiques du champ scalaire amplifiées par I'expansicentiges perturbations susceptibles d’'étre a la
base des fluctuations de densité observées.

La théorie des perturbations cosmologiques décrit I'&imtude ces perturbations. Elle est basée sur le
développement au premier ordre des équations d’'évolutola dyjéométrie et du contenu d’un Univers
homogeéne et isotrope. Les conditions initiales sont dompéeles fluctuations quantiques du champ d'in-
flation. On écrit d’abord les perturbations de la géomét'iest-a-dire de la métriqueg,., puis celles de

la matiére c’est-a-dire du tenseur énergie-impuldipp. En utilisant les équations d’Einstein dites "per-
turbées”, on peut alors écrire les lois d’évolution pourpesturbations scalaires (qui donneront les in-
homogénéités de densités) et pour les perturbations telss(responsables des ondes gravitationnelles)
[Langlois 2004, Linde 1990].

Les perturbations cosmologiques laissent leur empreimtkees photons du CMB. En effet, les fluctuations
de densité (donc les perturbations scalaires) entraiesrstillations du fluide photon-baryon qui sont di-
rectement visibles dans le spectre des anisotropies du CIBont les pics acoustiques), aussi bien dans le
spectre en température que dans le spectre en polarigatmrevanche, seules les ondes gravitationnelles
(donc les perturbations tensorielles) peuvent produineddeB.

Pour une explication claire de linflation et des perturlmats cosmologiques, le cours de David Langlois est une perle
[Langlois 2004]. L'article de revue de Lineweaver [Linewea 2003] est également une bonne introduction a l'inflatbmu CMB.
On trouvera tous les détails sur les modeles inflationnadiass [Liddle & Lyth 2000, Linde 1990, Lyth & Riotto 1998].
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Chapitre 4

Reheating

E’inflation prédit un univers presque homogéne et permet desformer des fluc-
tuations quantiques en perturbations de densité. Maisi-@lest complétement vide.
L’expansion nous a permis de nous débarrasser des particalEues comme le gra-
vitino ou les monopdles, mais elle a aussi fait disparaibigté autre forme de matiére.
Comment peut-on former la matiére présente actuellemeams Hdnivers a partir du
champ d’inflation ? C’est la question a laquelle ce chapigmete de répondre.

A la fin de l'inflation, presque toute la densité d’énergie dénivers est contenue dans un champ sca-
laire (I'inflaton). Ce champ doit, d’'une maniére ou d’'unerapse désintégrer et transmettre son énergie a
d’autres champs (dits de matiére) qui donneront par dé&amoée toute la panoplie de particules que I'on
connait. Le processus qui permet le transfert de I'énergiéirdlaton sous d’autres formes d’énergie est
connu sous le nom deheating Il fait le lien entre la période inflationnaire et le modékeBig-Bang.

4.1 Le mécanisme deeheating

4.1.1 principe

Dans les années 1980-90, de nombreux théoriciens ontdgjtgsser nos connaissances sur les mécanismes
dereheatingAbbott et al. 1982, Albrecht et al. 1982, Dolgov & Linde 1982aschen & Brandenberger 1990].
En particulier, Kofman, Linde et Starobinsky ([Kofman etE994] puis [Kofman et al. 1997]) ont montré
gue le mécanisme deheatingpeut se décomposer en trois parties principales : la désatién des infla-

tons (particules associées au champ d’inflation), I'ostidh des champs scalaires a la fin de l'inflation et
enfin la thermalisation des particules produites.

— désintégration de l'inflaton par résonance paramétrique.
Le champ scalaire d'inflatios qui oscille de fagon cohérente a la fin de I'inflation décraftidement en
bosons de masse importante p@sonance paramétriqu®ans beaucoup de modeles, cette résonance
est trés large et explosive (extrémement rapide). Ce typdmissance en bosons ne peut pas étre ex-
pliquée par les théories classiquesrdieating Pour le différencier des étapes suivantes, on I'appelle
généralemenpreheating A cause du principe d’exclusion de Pauli, il n'y a pas de tioéaexplosive
de fermions. Les bosons issus directement de l'inflatontséstioin de I'équilibre thermique et ont des
nombres d’occupation énormes.

— désintégration classique du champ scalaire.
Cette étape consiste en la décroissance des particules éd# fin de l'inflation : soit celles produites
pendant la résonance paramétrique, soit par des procdasidgssiques de désintégration de particules
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[Abbott et al. 1982, Albrecht et al. 1982, Dolgov & Linde 1982

— thermalisation.
Les produits de la désintégration de I'inflaton interagis@mtre eux et décroissent eux-méme jusqu’a
atteindre I'équilibre thermique définissant la tempémtlereheatingl 'z ;. Cette température dépend du
modele de théorie des champs adopté. Lintroduction destan@nce paramétrique ne change pas beau-
coup la période de thermalisation puisque les particul&dlgyroduit deviennent rapidement dominées
par I'énergie encore contenue dans les oscillations du pliana fin de la résonance.

4.1.2 résonance paramétrique

On considére deux champs scalaires couplésy ou I'énergie du vide du champ d'inflatian est non-
nulle. A travers le terme de couplage}g2¢2x2, le champy acquiert une masse pendant la transition de
phase de. La nouvelle massg?(t) = g<¢2> agit comme une source dépendante du temps pour le champ
X-
L'équation d’évolution d’un champ scalaire homogéngans un univers de Friedmann-Robertson-Walker
est I'équation de Klein-Gordon

. LAV

3H — =0 4.1
O+ 3H+ 5 (4.2)

On se place dans le cadre d’'une approximation quadratiquetntiel inflationnairéd’ () ~ mi¢2/2.

On définit alors la masse effective, = ‘327‘2/. Supposons que l'inflatop est uniguement couplé a un

champ scalairg; de masse négligeablex( < my) a travers un terme de couplagel g?¢?x?. On se

place dans le cas ou le chamscille avec une fréquence plus grande que le taux d’expaiisi Pour

¢, en négligeanfi, elle donne une solution simple ernt) = ®sin(met). L'équation de Klein-Gordon
s’applique aussi bien@aqu’a x.

La méme équation de propagation (éq. 4.1) ppdans I'espace des momelﬁfﬁa(t) s’écrit

2

k
LRIy
Xk + Xk+(a2(t)

+ g2 ®? sin2(m¢t)) Xk =0 (4.2)
Négliger I'expansion de I'Univers revient a considétér) constant et a négliger le terrél x .. L'équation
prend alors la forme d’un oscillateur dont la fréquengét) = k?a=2 + g?®2 sin®(m4t) dépend du temps.
On peut réduire I'équation sous la forme d’'une équation déhMea

dQXk
dz?

+ [Ar — 2qcos(22)] xx =0 (4.3)

avec le changement de variable= m,t et la définition des constantel, = —» (’;—z + %92@2) et
¢

q= 92(1)2/477135. Les solutions de I'équation de Mathieu ont la particuéade présenter des instabilités

Xk OX exp(,ugcn)z) (présentées figure 4.1) dans des bandes de fréqueli¢e. A l'intérieur de ces bandes

de résonance, le nombre d’occupation des fluctuations iquast., (¢) o< x? augmente de fagon exponen-
tielle, ce qui peut étre interprété comme une productionsimagle particules. L'efficacité dpreheating

est traduite par le paraménék).

En fonction du parameétrg c’est-a-dire du rapport entre amplitude d’oscillatiometsse de l'inflaton, les
solutions de (éq. 4.3) sont différentes. Pour obtenpreheatingefficace, beaucoup de modéles nécessitent
une grande valeur initiale de Dans ce cas, les bandes de résonance sont largés)gpeut devenir trés
important. Les instabilités sont situées au-dessus deitedt = 2¢ (i.e.pour des modes tels qié/m? =
A—2q). Avec I'expansion, le paramétgadiminue jusqu’a devenir plus petit que 1. Dans ce gds& m.;),

les bandes sont situées autourdje~ 12 (I € N) et étroites \k ~ ¢') [Landau & Lifshits 1976]. La plus
importante est donc la premiére dans I'espace des monmefls ~ 1 + ¢). Pendant cette phase, le
champ décroit lentemend(t) « t~3/*) mais permet d’atteindre une énergie bien plus faible quie ce
des particuleg. Le terme de décroissance des particglésant quadratique (les particules décroissent par
interaction les unes avec les autresprieheatings’arréte lorsque les particulésdeviennent suffisamment
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FI1G. 4.1:Instabilités de I'’équation de Mathieu dans le plan4,q). Les zones d’instabi-
lités sont représentées en grisé. Figure extraite de [Kofhal. 1994].

peu nombreuses. Les auteurs de [Kofman et al. 1997] morjuenteci correspond a une amplitude d’os-
cillation ® < my /g, c'est-a-dire au temps~ m;, ' (g M, /my)'/3.

Jusque 1a, nous avons traité le champpgomme un champ spectateur vis-a-vis de l'inflat&(n) et de
I'expansiona(t). En réalité, a cause des instabilités exponentielleg,dm s’attend, & partir d’'un certain
moment, & un effet rétro-actif des particulesur les évolutions dé(t¢) et dea(t). D’abord, les interactions
avec les particules créées par résonance vont changer tseeffectives de toutes les particules et la
fréquence d’oscillation du chamfy c’est I'effet de contre-réactior@ckreaction. Avec la multiplication
exponentielle des particuleg le terme de couplage%g%%(2 devient rapidement dominant devant le
terme de masse@qS?/Q. Ceci a pour effet de réduire la phase de résonance largessabtle paramétre
q.

De plus, la diffusion des particuleg entre elles ou avec les particulesgpeut conduire a la production
d’autres particules par diffusiomescattering. On diminue alors la création de particulgsce qui em-
péche 'augmentation exponentielle de la production etiaéduit la résonance. Ceci peut se voir comme
un changement de la masse effective des particulear effet de diffusion entrg et ¢. Si la massen,,
devient trop grande, les particulgse peuvent plus étre produites.

Le processus de résonance paramétriquerelieating ne permet donc pas de transférer toute I'énergie de
l'inflation vers les particuleg. Pour décroitre entierement, le champ scalaid®it étre couplé au premier
ordre avec d’autres particules (- xx ou¢ — 7). Alors la désintégration des particules inflatons permet
de réduire considérablement I'énergie contenue dans legisaalaire.

4.1.3 désintégration du champ d’inflation

Les solutions inflationnaires de I'equation de Klein-Gardéqg. 4.1) sont celles ou le facteur de "friction"
3H ¢ domine. Dans I'équation de Friedmann

12
H? = 3577;1% <% + V(¢)> (4.4)

le terme en potentiel est dominant. Ces solutions font leate décroitre la valeur d¢ le long de son
potentielV (¢). Pour un modéle chaotique &f(¢) = %q&Q, lorsqueg devient plus petit quéd/, = 1/G,

le terme de friction devient de plus en plus petit et la solutiscille. La fin de l'inflation apparait lorsque
¢ ~ M,/2.
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Pour produire les oscillations du champ, il faut prendre@npte les termes de couplage entret d’autres
champs scalaireg ou spineurs). Pour cela, la fagon la plus simple est d'introduire, & larman terme

de décroissance dans I'équation d’évolution du champ (&9. Bhénoménologiquement, ce terme prend la
formeI'¢, ouT représente le taux de désintégration total des partigul@s= I'(¢ — xx)+ (¢ — 11)).
L'équation d’évolution du champ s’écrit alors

b+ BH+T)d+V'(¢)=0. (4.5)

dont les solutions autour de= 0 sont celles d’un oscillateur atténué.
Pour un potentiel de la formeé(¢) = 1m¢?, la solution s’écrit

@ = ¢g exp(imt) exp [%(BH + F)t} . (4.6)

L'atténuation erexp [f%(BH + I')t] est due & la production de particules pendant la phase detéfgsi-
tion du champ d’inflation.

La validité de cette approximation est discutée dans [le@dLyth 2000, Kofman et al. 1997]. En écrivant
I'expression dd’, on montre que cette équation n’est valable que pour delkatiecis rapides du champ
proche du minimum de son potentié(¢). Elle ne peut donc pas expliquer la production de particales
fin de l'inflation dans le cadre dslow-roll.

Un champ scalaire homogéne oscillant a la fréqueng®ut étre considéré comme une onde cohérente de
particulesp de moment nul et dont le nombre de densité s'écrit= p,/m. Autrement dity, oscillateurs
de méme fréquence, oscillants de fagcon cohérente et avec la méme phase péektverdécrits par une
seule onde homogemgt). Alors, si on considére des périodes de temps plus grandasejoscillation, le
nombre de densité et I'énergie sont directement liés au featiuchampp

1

po = Fm’lo° (4.7)
1

ng = Smlel’ (4.8)

A partir de la solution exprimée (€q. 4.6), on peut écrire llpraplitude du champ obéit a

1d 3 2 2

—5 = (@) = ~Tg| (4.9)
En multipliant parm, on peut écrire la méme équation pour I'énergieet le nombre densité,. Ceci
montre que I'énergie, comme le nombre densité, décroitrexpiiellement avec le taux

Les produits de désintégration du champont ultra-relativistes (poun > m.,, m,). lls se comportent
donc comme la radiationg alors que le champ se comporte comme de la matiérg. A cause du terme
de couplage, les densités n’évoluent pas comme celles aepshiibres erpy; x a3 etpr < a~. En
effet, comme les particulesse désintegrent en produits relativistes, la matiére essaoarce de radiation
et les densités satisfont a

pr+3Hpy +Tpy = 0 (4.10)
pr+4Hpr —Tpy = 0 (4.11)
Si, initialementl’ < H, d’aprés I'équation (4.10),, évolue ena—3 maispp est plus proche de—3/2.

Ainsi la radiation décroit moins vite que la matiére jusqeéaque la radiation devienne la composante
dominante de I'énergie totale lorsqliev H. C'est alors la fin de la phase deheating

4.2 Formalisme

4.2.1 motivation

L'étude dureheatingapres l'inflation est liée aux interactions non-linéairesre@ des champs scalaires
qui possedent des nombres d’occupation tres importantsietogt loins de I'équilibre thermique. Dans
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ce contexte, la phase deheatingpeut amplifier les fluctuations de maniére tres importantguaiques
oscillations du champ d’inflation. La théorie des pertuidiat et les approximations utilisées généralement
ne s’appliquent donc plus.

Pour résoudre en temps un systéeme dynamique non-linéaiptécdépendant également de I'espace, la
seule maniére est d'utiliser le calcul numérique sur unkegen trois dimensions. Tkachev et Felder ont
créé dans cette optique un programme de simulation appald@ICEEASY permettant de suivre I'évo-
lution d’un ou plusieurs champs scalaires dans une métdgueée a travers le temps [Felder 2001]. Ce
programme permet de mettre en évidence le comportementadopct’inflation au cours de la phase de
reheatingdepuis la fin de l'inflation jusqu’a la période de thermalimaides champs, et ce pour n'importe
quel type de modéle inflationnaire.

La limitation importante de ce programme réside dans ledaé la métrique évolue indépendamment
des champs scalaires. En d’autres termes, on s'intéresseotution des champs dans un espace qui ne
les ressent pas. Le couplage des équations d’évolution admgtscalaire avec la métrique est a priori
réciproque. Si I'effet de la géométrie sur I'évolution dwaatp doit étre pris en compte, celui des champs
sur la géométrie doit également intervenir (les variatispatiales du facteur d'échelle). C'est pourquoi
nous avons mis au point une méthode de résolution numérnigume grille 3D, permettant de résoudre le
systeme d’équations différentielles couplées en chaqunt par itération dans le temps.

4.2.2 choix de la métrique

En premier lieu, on définit une métrique trés générale céraant notre espace dans une jauge ou les
courbes de temps restent perpendiculaires aux courbgmd®$c’est-a-dire que les termes couplés:”
n'apparaissent pas dans la métrique)

ds* = A?(t,x)dt* — B*(t,x)dx"dx; (4.12)

Le facteur d’échelle not&(t, =) dépend alors non-seulement du temps mais aussi de I'espace.

4.2.3 équations d’évolution

On écrit les équations de Klein-Gordon et d’Einstein daesgace paramétrisé par cette métrique. L'équa-
tion de Klein-Gordon donne I'évolution du champ scalairge potentiel/ (¢)

b v? B A\ ¢ Bi A
i_—¢+(3ﬁ_z>%_%(§+ )¢1+V¢—0 (4.13)

avecB; = 0;B, B;; = 0'0;B etV = V'(9).
Les équations d’Einstein donnent trois autres équatioasxBont des contraintes, une sur I'énergie (4.14)
et une sur le moment (4.15), quant a la troisieme, elle dééviblution de B(t, =) (4.16).

. 2
3 (B 2 (B 1 (B;i\?
F(E) ‘ﬁ(g)*ﬁ(ﬁ) = SnGplta) (4-14)
BaA B .
254 i = SWG%:%@% (4.15)
3 (AB B 1 Asz
E(E‘E)‘Lﬁ( AB) = SrG2T -V). (4.16)

Ici, le termep(t,z) représente la densité d'énergie et s'écrit en fonction deefgie cinétiquel” =
>, 92/ (2A%), de I'énergie potentielle” et du gradient = Y (V¢a)?/(2B?) :

plt,z)=T+V +G (4.17)

http ://lwww.science.smith.edu/departments/Physicsffgfelder/latticeeasy
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Les équations d’Einstein ne donnent pas I'évolution du ipatee A(t, ). C'est un degré de liberté qui
vient du choix de la jauge qui doit étre déterminé a I'avafair simplifier les calculs, on se place dans
une jauge telle quél(t, z) = 1.

De plus, elles ne sont pas indépendantes. En effet, a pastirais équations d’Einstein, on retrouve I'équa-
tion de Klein-Gordon. On peut donc utiliser uniquementsrdes quatre équations disponibles. Mais le
systeme reste sur-déterminé puisqu’on n'a que deux in@m@w, x) et B(¢, x)) pour trois équations. Par
analogie avec le cas homogeéne, on a choisi d'utiliser I'éqoae Klein-Gordon (éq. 4.13) pour déterminer
I'évolution du champp et la premiere équation d’Einstein (éq. 4.14) pour I'éviolutdu paramétrd3. A
chaque étape, on vérifie la validité de la contrainte (éch)4.1

4.2.4 conditions initiales

Déterminer les conditions initiales c’est, en chacun destpale la grille, choisir une valeur pour la
moyenne et pour les fluctuations de chacune des variableodleme. Les valeurs moyennes sont fixées
aux valeurs d'un univers homogene a la fin de l'inflation. €llent parties des paramétres a fournir au
programme. Quant aux inhomogénéités, elles sont calcal@estir des fluctuations quantiques pour les
champs scalaires et elles sont issues des deux équatioostdaiates (éq. 4.14 et éq. 4.15) pour le facteur
d’échelle.

champs et dérivées

Les équations d’évolution du champ sont traitées dansdespéel, chaque point de la grille de calcul

représentant un point de I'espace. Pour les conditionaliest, on contraint les fluctuations du champ dans
I'espace de Fourier. On suppose qu'il n'y a pas eu de progiusignificative de particules avant le début

du programme. Pour initialiser les modes du champ, on eitilisnc le spectre des fluctuations quantiques
du vide.

On avu (section 3.6) que la solution de (éq. 3.23) dans l@spael s'écrit comme la superposition d'ondes
planes

36(t,%) = D el (e ) - aeiloent) (4.18)
k

A la fin de l'inflation, la plupart des modes sont a I'extérielgr I'horizon §/a < H). Dans ce cas, la
physique causale ne s’applique plus et I'évolution estggélé@ d’autres termes, on peut négliger I'évolution
du rayon de Hubblé] que I'on prend égal & sa valeur au moment de la sortie de Ybod/ = k/a. La
solution (éq. 3.32) de I'équation (éq. 3.26) dans le cagsdikia < H, dans les unités renormalisées, avec
la condition initialea(t = 0) = 1, donne le spectre des fluctuations sous la forme

Po=(Ifu) = 2 . (4.19)

T 2w
Pour donner les conditions initiales des dérivées des chamg0), il faut déterminer la dépendance en
temps des fluctuations quantiques du vf@ét) oc a~te™™rt. On se place dans I'approximation adiaba-
tique (v, < wj}), ce quirevient a négliger la dépendance en temps du facigty. Les modes dépendent
alors du temps a travers les coefficients) et le terme exponentiel d’oscillation. On peut donc obtésr
conditions initiales des dérivées des champs en écrivant

fr(t) = (Fiwy — H) fr(t) (4.20)

Ce qui donne les amplitudes initiales des modes suivantes

1/2
Son(0) = (ij(o)) (4.21)
36x(0) = [—iwy(0) + H(0)] 1 (0) (4.22)

Les conditions initiales des champs et de leurs dérivées biespace réel sont donc la combinaison de
deux ondes planes, I'une se propageant vers la gauche gel\aers la droite (éq. 4.18). Chacune est
une réalisation gaussienne dont la fonction d’onde est@epar I'équation (€q. 4.21) pour les champs et
(9. 4.22) pour les dérivées.
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parametres de la métrique

Les équations (éq. 4.14) et (éq. 4.15) donnent les congsasur I'énergie et le moment qui doivent étre
vérifiees a tout instant. En particulier, étant donnéesdéswvs des champs et de leur dérivée-a 0, les
variablesB(0, z) et B(0, x) doivent satisfaire & ces contraintes. On nlite= ¢ et Xp = B/B.

— la contrainte du moment
ViXp = 471G (X 40:¢0) = —47G (0" X 0i¢p + X 0"0;0) (4.23)
donne acces aux fluctuations g dont la valeur moyenne correspond au rayon de Hubble eits’écr

(Xp)2 = H2 = P = Ly ) (6] (4.24)

3my, B 3m,

ou encore une fois les énergigs), (V') et{G) sont moyennées sur la grille

T = 3,0/2
Vo= V(¢) (4.25)
G = X.(Vea)*/(2B?)

— la contrainte en énergie
Une fois les conditions initiales d€ 5 déterminées, on obtient celles Been résolvant la contrainte
en énergie

2
2BV’B — (VB)? + BQ—(V;) + B!

L(XS 2
m—zp<7+v>3XB =0. (4.26)

4.2.5 perturbation de courbure
Le gradient de la perturbation de courb@®é, x:) s’écrit pour la métrique définie en (éq. 4.12)

Bo;
OR=0;InB — ——.¢ (4.27)

B
On peut alors calculer le spectre des perturbations de o), en calculant directement la transformée
de Fourier du laplacien d&

—k*Ry = My(t), k#0 (4.28)
et ainsi

3
Pr = (%) AP (| Re?) . (4.29)

4.3 Implémentation

4.3.1 grille de calcul

Un fichier de définitions est joint au programme. |l conti@stValeurs des parametres initiaux homogénes,
les constantes et les fonctions donnant le potentiel et &@gégs. On peut ainsi utiliser toute sorte de
potentiels inflationnaires, a un ou plusieurs champs (copouoe les modéles hybrides).

La grille est définie par sa taille physique suivant les tdiisctions de I'espack = (L., L,, L.) et par sa
résolution, c’est-a-dire le nombre de points par coordeshe= (N, N,,, V,).

La grille contient, en chaque point, & la fois les valeursltanap, de leur dérivée et du facteur d’expansion
B.

Vo) = {%, b, (...),1nB} (4.30)

(z,y,2)
ol « décrit le nombre de champs scalaires considérés.
Le code a d’abord été écrit pour une machine en série puis@dagalcul paralléle pour pouvoir augmenter
la résolution de la grillei(e. le nombre de pointiN).
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4.3.2 renormalisation

Afin de résoudre ce systeme d’équations différentiellesetorsd ordre, on le transforme en un systeme
couplé d’équations du premier ordre @nX, = ¢ et B. On noteXp = B/B. Ainsi le systéme final &
résoudre en chacun des points de la grille s’écrit

¢ = Xg
¥ _ v¢ z¢z
Yo = B 3XBX¢+B2 B *1‘//;’ (4.31)
B 1 (2B; B?
B - [8”(;“@(3 ‘ﬁ)] /V3

On utilise des variables normalisées pour le champ et l@spRour un potentiel quadratiql&¢) =
¢ /4, on définit les nouvelles variables

gbﬂﬁ, At — Vo At, HHL kHL ¢ —

bo Vdo Vago

¢
Tl (4.32)

4.3.3 transformées de Fourier

On a besoin de calculer les spectres en fréquence de foscéielesf (Z) sur un espace atrois dimensions.
Pour cela, on définit [Frigo & Johnson 2005] la transformé€alarier complexd (k) de la fonctionf ()
par

F(R) = / @2 Fiqy | @) = / F(R)e~2mF-2 g (4.33)

La modélisation de I'espace sous la forme d'une grille nouérge a écrire la transformée de Fourier sous
la forme discréte en utilisant la forme [Press et al. 1988]

Fe = 3 foyeetm(SErmess) (4.34)
x,Y,z

foye = Y Fe (R (4.35)
ko ky ke

sans oublier de renormaliser dans I'espace de Fourier fitenio F'(k ) = 0,040 F), en unités physiques.
Dans les unités de la grille de calcul, les paramétretw;, s'écrivent

k? = (K2+k2+k2) (4.36)
wi = [kPP+V"(¢) . (4.37)

4.3.4 résolution du systeme

Le programme résout le systéme (€q. 4.31) en chaque poiagaidlé de calcul. Que ce soit pour les condi-
tions initiales ou pour le systéme lui-méme, on utilise ubealirie de résolution d’équations différentielles
sur une grilleSSUNDIALSHindmarsh et al. 2005].

Le programme est divisé en deux étapes principales :

1. calcul des conditions initiales.
On calcule les valeurs des champs et de leurs dérivées @apsacte réel & partir des amplitudes des
modes données dans I'espace de Fourier par les équatiorsZ&yet (éq. 4.22). Une fois connues
les valeurs des(0, z) et ¢E(0, x), on peut alors calculer les constantes des équations (&4). €t
(éqg. 4.26). Pour résoudre le systeme de ces deux contradnteslcule a chaque itération la valeur
de X p avec (éq. 4.24) avant de résoudre (ég. 4.26) sous la forme

G(B)=0 (4.38)
al'aide de la librairieKINSOLde SUNDIALS On dispose alors d’une grille initiale de calcul & 0.
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2. intégration en temps.
Par itérations successives en temps, on résout le systegméd.@) sous la forme d’'un systeme
d’équations différentielles du premier degré

Y = F(Y) (4.39)

et on vérifie la validité de la contrainte du moment (éq. 4.15)

A chaque pas d'intégration, on écrit les valeurs des par@sédgécrivant le systeme, moyennées sur
la grille

(@), (T), (G), (V(9)), (o), (mB), (&)~ (d)" (4.40)

On calcule également & intervalles réguliers au cours gelliion en temps les spectres spatiaux du
champPy(¢) et de la courburé’z .

4.4 Résultats

Les premiers résultats ont été obtenus en considérant teufat’échelle homogéne sur I'ensemble des
points de la grille de calcul. lls ont permis de valider lag&dure puisque I'on retrouve les mémes com-
portements que dans la littérature [Khlebnikov & Tkache9@]9Puis, la version incluant la dépendance
spatiale du facteur d’échelle a permis d’obtenir les presmiésultats sur des petites tailles de grille.

Les paramétres du programme sént= 16w, A = 10~%, ¢o = /3. Le potentiel utilisé est un potentiel
chaotique en loi de puissance

V(9) = Ao’ (4.41)

4.4.1 facteur d’échelle homogene

Dans ce cas, le facteur d’échellene dépend que du temps, pas de I'espace. Par définition,iteblear
Xp = B/B est donc égale a la constante de HublileOn peut alors réécrire les équations du systeme
sous la forme
o =X
Xy = H-3XpX,-Vy (4.42)

5 = o) Bmr

Des tests ont été effectués a basse résolufdon=(8, 16 puis 32). Pour la taille physique de 'espdce

il existe une valeur limite en-dessous de laquelle on n'nlespas de résonance paramétrique. En effet, la
résolution dans I'espace des phases est directementliéea= 27 /L. Si L est trop faible, la résolution
dans I'espace des phases ne permet pas de voir les pics damésgaramétrique et le spectre apparait
plat.

A partir d’'une certaine résolution, on distingue clairetries pics de résonnance dans le spectre de Fourier
(figure 4.2). Les pics apparaissent rapidement (dés la prertération) et le spectre évolue vers un spectre
en loi de puissance. Le nombre de pics dépend de la taille gellie Avec la résolution nécessaire, on
observe que la résonance paramétrique est limitée auxegatdictures, le spectre redevenant plat pour
les grand<:. Pour une grille de tailld. = 167, les pics sont centrés sir~1.25, 2.5, 3.5 et 4.5.

Une autre quantité importante est I'intégrale du specteeflletuations sur 'ensemble des phases (sauf
k = 0). Ceci correspond a la variance du champ scalbite(¢) = (¢?) — <¢)2 (figure 4.3). La va-
riance augmente exponentiellement pendant la phase dearésm A la fin de cette phase, on trouve une
varianceVar(¢) ~ 5.10~%m%, ce qui est compatible avec I'estimation de [Khlebnikov &atkev 1996]

qui donne Var(¢) = 10""M3 = 2.5 10"5m%.

L'énergie totale du systemé) évolue lentement e®~1(¢) (figure 4.4). La moyenne du gradie(®)
reste négligeable pendant toute la périodeaieating En revanche, I'énergie cinétiqyé’) et I'énergie
potentielle(V') oscillent fortement pendant la phase de résonance. EBgsntenéanmoins en opposition
de phase jusqu’a la fin.
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N =128
QIO [T I T I T[T I T I T I T[T I T T[T ITTT T L L B A
t=151000 B= | | t=320000 . i

108 | B

P(k)
P(k)

FI1G. 4.2:Spectres de Fourier des fluctuations spatiales pendant la jplse dereheating
calculés a intervalles réguliera\¢ = 1000). La taille de la grille est dé&. = 167 et les
deux résolutions présentées sdht= 64 (a gauchg¢ et N = 128 (a droite).
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FI1G. 4.3:Variance du champ scalaire pendant la phase degheating. La variance aug-
: . = - 6. 9
mente exponentiellement pendant la phase de résonaneggjisar(¢) ~ 5.10~°m7,.

4.4.2 facteur d’échelle dépendant de I'espace

La procédure avec un facteur d'échelb¢t, =) dépendant de I'espace a été lancée pour des faibles résolu-
tions (N=16 et N=32) et de petites matrices (lz35Les spectres présentent les mémes pics de résonance a
des fréquences voisines de celles obtenues dans le casamiderfd’échelle est homogéne.

En revanche, les premiers résultats semblent indiquer gure-c apparaissent plus tard dans I'évolution
en temps. Cependant, la procédure doit étre lancée ave@sl@stions plus importantes pour permettre
d’augmenter la taille de la grille (L=16pi) tout en conseran bon échantillonnage de I'espace des phases.
Nous sommes donc en train d'implémenter une version péalf@imisée en terme de temps de calcul afin
de pouvoir passer & = 64 voir N = 128 en un temps d’exécution raisonnable. En effet, la version
avec le facteur d’échelle homogéne pdur= 128 et L = 167 a tourné pendant plus de 50 h sur 32 des
40 processeurs de calcul sur MAGIQUE Il (AMD 2GHz) et cellelirant la dépendance spectrale Be
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FIG. 4.4: Energies du systeme pendant la phase deheating. L'énergie totalep (en
noir) évolue en moyenne comnig—! (). L'énergie potentiellg V') (en bleug et I'éner-
gie cinétiquesT") (en roug¢ oscillent fortement jusqu’a ~ 20000. Le gradient d’éner-
gie (G) (en jaung reste négligeable.

devrait demander encore plus de ressources.

4.5 Conclusion

4.5.1 production deg-particules

Les oscillations en temps de la partie homogéne du chiaemgrainent le terme de couplage-efg®y2¢*.
Lesg-particules sont créées a travers les solutions instablEégliation de Mathieu (éq. 4.3) sous la forme
d’une évolution exponentielle du nombre de densijédes particuleg en fonction du temps. A travers
le couplage du champ d’inflation avec des champs de matigneraduit par résonance paramétrique des
particules de masse importante qui pourront donner engaitdécroissance les particules connues.

La production des particules pendant la phase de résonance paramétrique introduit eindeffescat-
tering qui répartit la puissance du premier pic vérs~ 1 vers les picsk ~ 0 etk ~ 2 et plus hauts
[Khlebnikov & Tkachev 1996].

L'inflation s’arréte dés que le champcommence a osciller et sort des conditionskbev-roll.

45.2 effetsurle CMB

La perturbation de courburR(t, z) est une quantité plus utile que les perturbations de chamlpise
do(t, z). En effet,R(¢, z) est constant en dehors de I'horizon, contrairemeft(@, z). De plus, a la fin
du reheating la perturbation de courbure reste alors que le champ sealaxiste plus, pas plus que ses
perturbations.

On a vu que les anisotropies primordiales du CMB & granddlédmnt liées aux fluctuations du potentiel
gravitationneb® par effet Sachs-Wolfe

0T 1
— = 00 4.4
T =30 (4.43)

En introduisant les fluctuations de courbure dans les énsmtie Friedmann perturbées localement pour
les structures en dehors de I'horizon [Liddle & Lyth 2000j,abtient une solution déd;, sous la forme

3+ 3w
5+ 3w

5Py = — (4.44)

dans les zones au est constant. En particulier, dans un univers dominé paal&Eene,d®, = —3R; /5.
En remplagcand¢ dans (éq. 4.43), on obtient

u) = —-R(x) (4.45)
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ol e est le vecteur unitaire de la direction d'observatioxet H_ e avecH_ la distance qui nous
sépare de la surface de derniére diffusion dont une bonmexapyation est donnée p&i‘;i}i ~ 2H51.

En utilisant I'équation (éq. 4.45), le spectre de puissamgpulaireC, peut s’écrire en fonction du spectre
des perturbations de courbure [Liddle & Lyth 2000] défini Pas(k) = k*|R|? /272

a W P (T2 () (4.46)

T 25

avecZ,(k) = j, (afl"jlo)

Cette derniére équation montre le lien entre la perturhat® courbure et le spectre de puissance angu-
laire pour des grandes échelles angulaires ou I'effet S&@ie est dominant. Or la phase deheating
modifie la valeur déR . L'effet principal dureheatingsur le CMB est lié a la hauteur du plateau Sachs-
Wolfe. Les études menées sur l'influenceréheatingsur la valeur du moment quadrupolaire £ 2)
montrent une différence de I'ordre &¢7’/T = 1 K pour un quadrupdle mesuré par WMAP a 11K
[Henriques & Moorhouse 2002]. En terme dg, I'effet est dedCy ~ 1.35 donc largement dominé par la
variance cosmique importante a ces écheli€s & 760).

Les publications de Kofman, Linde et Starobinski, en paligc [Kofman et al. 1997], fournissent toutes les expliocas autour de la
théorie de reheating. La thése Felder (étudiant de Linde)rfiv également un grand nombre d’informations pratiquesides calculs
sur une grille avec LATTICEEASY. Pour les résultats illastia résonance paramétrique, le papier de référence egotos celui de
Khlebnikov et Tkatchev [Khlebnikov & Tkachev 1996]. Enfinlién avec le CMB est discuté dans [Henriques & Moorhous€P00
et [Tsujikawa & Bassett 2002].
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Chapitre 5

Planck

Aprés une présentation générale de la mission et de ses iibjaet chapitre pré-
sente le satellite et la cryogénie embarquée. Puis, le ledreuvera les principales
caractéristiques techniques des deux instruments de RlaA€l et LFI. Les objectifs
scientifiques sont détaillés dans la derniére partie.

Planck est une mission de I'Agence Spatial Européenne (EBiAEuUropean Space Agenayont le but est

la mesure du fond diffus cosmologique (CMB) avec une présimitée uniquement par les contraintes
fondamentales astrophysiques. Afin d’atteindre cet olfj@tanck fera une image du ciel avec une sensibi-
lité (AT/T ~ 2 x 10~°), une résolution angulaire46’) et une couverture en fréquence (30-857 GHz) sans
précédent. Planck sera placé au deuxieme point de Lagra2pa{1.5 millions de kilométres de la Terre.
La mission devrait couvrir au minimum dewwxrveys(couvertures complétes du ciel) avec un troisieme
possible. Le lancement est prévu en 2007 pour une fin progéemmers 2010.

5.1 Présentation

Planck est constitué de deux instruments développés paratdiaborations distinctes : un a basse fré-
guence (LFI poukow Frequency Instrumenet I'autre a haute fréquence (HFI pddigh Frequency Instru-
men). Un télescope commun collecte les photons du ciel. Limagnt LFI couvre 3 bandes en fréquences
de 30 a 70 GHz, HFI en couvre 6 de 100 a 857 GHz. Pris ensembedeblix instruments fournissent
la couverture en fréquence nécessaire a la séparation des@ans du CMB. Cette répartition permet a
LFI de bien couvrir les fréquences d'émissionfdee-freeet du synchrotron de la Galaxie. Quant a HFI,
il couvre mieux les fréquences dominées par le rayonnenmemnpdussiéres galactiques. De plus, les ef-
fets systématiques produisent en général des réponsérediffs suivant les instruments. La présence de
deux instruments différents au sein de Planck va permeati&adentification et un traitement efficaces des
systématiques.

Tous les détecteurs de LFI ainsi que 4 des 6 bandes d’HFI sostldes, en plus de l'intensité, a la po-
larisation linéaire des photons. Planck n’est pas senaildepolarisation circulaire, mais les anisotropies
primordiales du CMB ne devraient pas étre polarisées @arhent.

L'objectif de la mission Planck est de produire des cartesieildans chacune des 9 bandes en fréquence.
Les cartes ne contiendront pas seulement du CMB mais agsavéat-plans astrophysiques qu’ils soient
d’'origine galactiquef(ee-free synchrotron ou poussiéres) ou extra-galactique (effely&ev-Zel'dovich

par exemple). Grace aux différents comportements en frégudes avant-plans (fig. 2.7) et en utilisant
'ensemble des 9 bandes en fréquence de Planck, on poumeségs différentes composantes, y compris
le CMB.
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5.2 Le satellite

Le satellite Planck est composé de six parties principdigs§.1) : un télescope hors-axe de 1,5m de
diameétre apparent (composé d’'un primaire~de7m et d’un secondaire delm); les deux instruments
cryogéniques LFI et HFI; le senseur stellaire ; trois corie®lhtion thermique séparant le satellite chaud
des instruments froids; le module de service qui comprefiddironique des instruments et du satellite
ainsi que les réservoirs a Hélium ; un grand baffle de pratecies rayonnements parasites ; et le panneau
solaire qui, pendant le vol, fait face au soleil et permetldeqr tout le reste du satellite & 'ombre.

F1G. 5.1:Dessin du satellite PlanckOn distingue : le panneau solaire, les baffles d’isola-
tion thermique et le télescope qui illumine le plan focal idssruments situés al'intérieur.

Les températures de fonctionnement des instruments LFFe{rdspectivement 20 K et 0.1 K) sont ob-
tenues a partir de la combinaison d’un refroidissementifpeisde trois systemes cryogéniques actifs. Le
refroidissement passif est obtenu a partir du grand téesed des baffles d’isolation. lls permettent de
réduire la température-a50 K.

Les données sont stockées a bord et transmises a la statgwi de 'ESA en Australie. La fenétre de
visibilité est de 3h par jour sans interruption de la priseldenées. Pendant cette phase, on aura également
acces a~20 minutes de données en temps réel pour pouvoir intervapidement sur I'instrument si
nécessaire.

5.3 Le pointage

L'orbite de Planck autour du point L2, ainsi que la stratédgebalayage du ciel ont été choisies afin de
permettre une soustraction efficace des effets systénestidye télescope pointe a 85 degrés de I'axe de
rotation du satellite dirigé a I'opposé du soleil. La viesi rotation est de un tour par minute. L'instrument
balayera donc le ciel en formant des anneauxr{jogs), chaque anneau étant couvert par 60 cercles pour
obtenir une bonne redondance. lregys permettront également une bonne estimation des systéraatiq
tout en réduisant sensiblement la quantité de données. €etemu de la fréquence d’échantillonnage de
200 Hz, la résolution dans le sens du balayage est dor€2dé points par lobe de taille 5 arcmin, ce qui
assure un bon échantillonnage (d’'aprés le théoréme de 8hjann

L'axe de rotation se décale dans le ciel en suivant le Soleihdtesse de 1 par jour. Il pourrait osciller
autour de I'écliptique avec un angle maximum de 5 degrés afiotehir une couverture plus homogéne
(essentiellement au niveau des péles). Planck effectum@dpar jours et sera donc en mesure de couvrir
la totalité du ciel en 7 mois. La résolution dans le sens petigalaire au sens de balayage est done-@le
points par lobe (de 5 arcmin).

La reconstruction de la direction de pointage est réalisgartir d’'un senseur stellaire aligné avec la di-
rection du télescope. La mesure du décalage entre la dinetti plan focal et celle du senseur stellaire est
obtenue grace aux sources ponctuelles. La reconstrud¢t@ndra une précision de I'ordre de 0.5 arcmin.
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Cette stratégie permet de réduire les effets de lobes sairendius a I'entrée de rayons lumineux parasites
dans le détecteur. Elle permet également l'utilisatiomdefroidissement passif essentiel au fonctionne-
ment de la cryogénie embarquée.

5.4 Lacryogénie

Compte tenu de la température de fonctionnement des insirisrhFl et surtout HFI, plusieurs systémes de
refroidissement sont utilisés. Lisolation et le refr@isikment passif permettent d’atteindre une température
de~50 K. Pour obtenir des températures plus faibles, Plantikaitin systeme de cryogénie constitué de
4 étages a 20 K, 4 K, 1.6 K et 100 mK. La température des différétages est contrdlée par des filtres
thermiques et une régulation afin de limiter les effets d@atian de température des étages supérieurs.

5.4.1 étage 20K

Le refroidissement a 20 K est obtenu al'aide d’un cycle fedthgdrogéne appelgorption coolefWade et al. 2000,
Bhandari et al. 2000, Bhandari et al. 2001]. Ce systéme campBocompresseurs identiques fonctionnant

en cycle. lls sont remplis d'un hydrure métallique qui absoet désorbe I'hydrogene gazeux. A chaque
instant : un compresseur chaud désorbe 'hydrogéne gapeisxhaute pression; un compresseur refroi-

dit I'étage avec une détente Joule-Thomson de I'hydroganecompresseur réchauffe ; et les trois autres
sont froids et absorbent le gaz. L'avantage de ce systenmuilspermet d’éviter la propagation des vi-
brations vers les détecteurs. Il permet d’obtenir une teaipge de 20 K correspondant a la température

de fonctionnement de I'instrument LFI. Il permet égalentmfournir un pré-refroidissement a 18 K pour

HFI.

5.4.2 étage 4K

A partir du pré-refroidissement a 18 K, on atteint la tempéemde 4 K & l'aide d’'une détente Joule-
Thomson d’hélium en boucle fermée. Pour diminuer les vibnatprovenant des compresseurs mécaniques,
ceux-ci sont placés face-a-face et travaillent en opmosie phase.

5.4.3 étages 1.6 K et 100 mK

Les deux étages les plus froids de Planck sont obtenus & @iartinouveau systéme de dilution en cycle
ouvert développé au Centre de Recherches sur le Tres Bassgetures (CRTBT) [Benoit et al. 1994].
En mélangeant deiHe dans de fHe, on produit une réaction endothermique au niveau de aratpn

de phase entréHe concentré et dilué. La dilution classique (cycle fermid)se la pression osmotique
pour faire passer jusqu’a 6%3He dans un bain dHe. Le mélange est ensuite séparé par évaporation
de IHe. Dans le cas du cycle ouvert fonctionnant en apesantesgparation de phase se fait par la
production de bulles dHe a l'intérieur d’un capillaire d*He. Si le capillaire est suffisamment fin, les bulles
sont maintenues par la tension superficielle. La dilutiopregluit & leur surface et permet d’atteindre la
température de 100 mK.

Dans le méme cycle, on fait subir au mélange une détente-Jtaamson qui permet d’obtenir un étage
intermédiaire & 1.6 K. A la fin du cycle, le mélange est rejetésd’espace.

5.5 Le plan focal

Le plan focal de Planck est constitué de 63 détecteurs iemart9 fréquences allant de 30 a 857 GHz
(350 xm a 10 mm). Leurs caractéristiques sont détaillées dandleata5.1. La couverture en fréquence
permet d’optimiser les mesures astrophysiques commet’&ffinyaev-Zel'dovich ainsi que la séparation
des avant-plans (émissions fiee-free synchrotron et poussiéres galactiques). Les détectaurs théme

fréquence ont été placés sur le plan focal (fig. 5.2) de madiétre décalés d’'un demi lobe afin d’identifier
les systématiques. En revanche, pour minimiser les ristiges une défaillance électronique, ils sont
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répartis sur plusieurs boitiers de pré-amplificateurs détscteurs d’HFI sont situés au centre du plan focal
et refroidis & 100 mK, ceux de LFI sont situés autour a 20 K.

LFI HFI

fréquence [GHz] 30 44 70 | 100 143 217 353 545 857
Température du détecteur 20K 0.1K
Nombre de détecteurs

- HEMT polarisés 2 3 6

- spider-web 4 4 4 4 4

-PSB 8 8 8 8
Résolution angulaire [arcmin] 33 24 14 | 95 7.1 5.0 5.0 5.0 5.0
Sensibilité pK.s'/?] 120 140 190| 50 62 91 277 1998 91000
AT/T (en température ) K/K] 2.0 2.7 4.7 | 25 2.2 4.8 14.7 147 6700
AT /T (en polarisation) ftK/K] 2.8 3.9 6.7 | 4.0 4.2 9.8 29.8 - -

TaB. 5.1: Caractéristiques des détecteurs de Planckour les deux instruments LFI
(30-70 GHz) et HFI (100-857 GHz).

5.5.1 LFI

Linstrument basse fréquence de Planck, LFI [Bersanelli &dolesi 2000], utilise la troisieme généra-
tion de radiometres millimétriques pour les observatian€EMWB dans I'espace. Successeur de I'instrument
DMR (Differential Microwave Radiometga bord de COBE lancé en 1992 et de WMAMilkinson Micro-
wave Anisotropy Probdancé en 2001, il couvre 3 bandes en fréquence : 30, 44 et Z0I@GHadiometre de
LFl est une matrice de 22 récepteurs différentiels équifgsplificateurs HEMTslligh-Electron-Mobility
Transistorg. Pour minimiser la dissipation de chaleur sur le plan foefbidi a 20 K, les radiomeétres sont
séparés en deux sous-systémes reliés par une série de gjoiness.

Les radiometres sont construits pour supprimer le bruit ghimportant introduit par I'amplificateur. Le
principe est basé sur une pseudo-corrélation différémtegitre le signal du ciel et celui d’'un corps noir
de référence. Les deux signaux sont combinés puis ampldiés deux chaines indépendantes. En fin de
chaine, les deux signaux sont séparés. Comme le signalldat celui de corps noir de référence ont été
amplifiés par le méme gain dans chacune des deux chaineq)torepmnter & la puissance réelle du signal
du ciel, éliminant ainsi un grand nombre de systématiquesegrande partie du bruit érf f. Ce systéme
est d'autant plus efficace que la référence et la mesure sesqye égales, c’est pourquoi le corps noir de
référence est placé sur I'étage a 4 K de HFI.

Les radiometres de LFI sont intrinséquement sensibles al&igation. Le canal a 70 GHz est particulie-
rement important car c’est une plage de fréquences out'@fe avant-plans polarisés devrait étre le plus
faible par rapport au signal cosmologique.

5.5.2 HFI
bolomeétres

HFI compte 52 détecteurs répartis en 6 bandes en fréeque@0et43, 217, 353, 545 et 857 GHz [Lamarre et al. 2003a].
Les absorbeurs des bolométres de Planck sont en forme deltaihignée. La taille caractéristique des

mailles de cette grille correspond a la longueur d’onde dorhétre, réduisant ainsi le bruit de fond dG

aux longueurs d’ondes plus faibles. Cette configuratiopgarte I'avantage d’augmenter la sensibilité tout

en limitant les temps de réponse et la section efficace déaot®n avec les rayons cosmiques (proportion-

nelle a la surface). Sa faible masse la rend également memnsshde aux vibrations. Le signal vient d'un
thermomeétre fixé & I'absorbeur pour mesurer ses variatietierdpérature.

Sur HFI, on distingue deux types de bolométres :

¢ les bolomeétresspider-web sont uniqguement sensibles a la température. lls sont au nreod&20
sur HFI. lls transforment le rayonnement en chaleur détept un thermometre en Germanium
[Bock et al. 1995, Lamarre et al. 2002, Jones et al. 2003]. dé¢scteurs ont démontré leur grande
sensibilité sur les expériences comme Archeops ou BOOMEBRan

¢ les bolométres PSEpourPolarisation-Sensitive Bolome)esont sensibles a la polarisation linéaire.
On en compte 32 sur HFI montés par pair au sein d’'un méme cheePSB sont basés sur le méme
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353 GHz

|1dag

FiG. 5.2: Schéma du plan focal de PlanckLes hautes fréquences sont au centre, les
basse fréquences vers I'extérieur. Les directions deipatam sont représentées par les
traits noirs. Les détecteurs d’'une méme ligne sont décalésdmi lobe. Chaque ligne
est séparée d'un demi degré.

principe que lespider-weba ceci prés que I'absorbeur est constitué de fils paralléleatzgorbent
uniguement la composante polarisée dont le champ éleetesgudans le sens des fils. Chaque boftier
dispose de deux PSB dont les directions de fils sont perpgadies. A partir de la mesure de plu-
sieurs détecteurs dont les directions de polarisationdiitentes, on pourra reconstruire ensuite les
cartes polarisées du ciel.

sources de bruit

Un bolométre est soumis a différentes sources de bruit tyrmamique :

— le bruit de phonons (bruit thermique) proportionnel a fapérature,
— le bruit Johnson lié aux fluctuations de tension aux borngh@rmometre,

— le bruit de photons qui provient de la nature quantique gamaement incident.

En abaissant la température, on réduit les deux premiersatteint la sensibilité ultime lorsque le bruit de
photons devient dominant. A ces sources de bruit, il fauttejole bruit microphonique di aux vibrations
mécaniques des bolométres et des cables électriques. &mfipuve du bruit & basse fréquence (bruit en
1/f) dont la plus grande partie vient des dérives thermiquessen

filires et cornets

Pour guider la lumiére du télescope aux bolomeétres, orsetdies cornets. lls sont accompagnés d'une
série de filtres et de lentilles qui permettent de sélectotafréquence du rayonnement qui est propagé
jusqu’aux bolometres. La figure 5.3 montre le détail d’unepprhotométrique d’HFI comprenant le bo-
lomeétre et son ensemble de cornets et de filtres. Les deurtsamontés téte-béchback-to-back sont
placés a 4 K. On trouve également un filtre a 1.6 K entre le bétmret les deux corneltgck-to-back

La taille des cornets est liée a la tache de diffraction b (ou D est la distance focale). En revanche, la
luminosité diminue également quand la fréquence augmkeattille des cornets est donc un compromis
entre une résolution importante (cornets de petite talid)llumination de plusieurs taches de diffraction
pour conserver une luminosité importante (cornets de gréailiie). Ainsi, les cornets des bolometres a 545
et 857 GHz sont ditmulti-modescar ils illuminent plusieurs taches de diffraction (regpeenent 3 et 8).
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filtres
bolometre et cornet 16K

cornet "back-to-back"
4K

FiG. 5.3:Schéma d’un pixel photométrique.a gauche photos des bolométresider-
weben haut et PSB en bag) droite : vue de dessus ; le bolomeétre ; le cornet a 100 mK;
le filtre 2 1.6 K; et les cornetsack-to-backa 4 K.

5.6 Objectifs scientifiques

La résolution et la sensibilité de Planck devraient lui pettne de mesurer les fluctuations de température
du ciel avec une remarquable précision. Par rapport a WMAgPcR possede une résolution angulaire
jusqu’a trois fois supérieure et une sensibilité jusquiafdis plus grande suivant les bandes en fréquence.
Sa grande plage en fréquence (30-857 GHz) devrait lui pérerdt mesurer I'effet Sunyaev-Zel'dovich et
de séparer les avant-plans a la précision requise. Cetegbparticulierement crucial dans le cas de la po-
larisation puisque les mesures des avant-plans ne sontipsissaancées que dans le cas de la température.
La stratégie de balayage et la disposition des détecteuls plan focal ont été déterminées de facon a ob-
tenir une bonne estimation des effets systématiques epporesignal-sur-bruit optimal. Aprés traitement
des données, Planck donnera les premieres cartes du CMBeraolution sur tout le ciel.

Planck devrait étre capable de mesurer toute I'informatimmenue dans le spectre de puissance en tem-
pérature jusqu'd = 3500. Les erreurs sur cette mesure devraient étre uniquemetédispar la variance
cosmique jusqu'd ~ 2500 soit ~4 arcmin (comparé aux = 350 de WMAP). Sous réserve d’'un bon
controle des avant-plans polarisés, Planck sera capaldlerd®r la mesure du spectfeavec une grande
précision jusqu'd ~ 1500. Si 'amplitude du mode tenseur se trouve a un niveau de gaslgour-cent
(ou plus) du mode scalaire, Planck devrait également épabda de détecter le modede la polarisation.

Planck devrait donc améliorer de fagon significative notren@issance de la cosmologie, en particulier sur
les points suivants :

Contraintes sur les paramétres cosmologiqued.a forme du spectre de puissance en température sera
déterminée précisément jusqu’aux trés grafidse qui permettra d’estimer les valeurs des para-
metres cosmologiques les plus importants au pour-cens(anadre d'un modeéle inflationnaire
avec évolution adiabatiques des perturbations).

Comme les oscillations des fluctuations scalaires visitiéess le spectré& E' sont liées aux mémes
fluctuations que pour la température, la mesure du sp&diréournira une vérification du modele.
Entre autres, il permettra de déterminer les caractéuistigles fluctuations primordiales, de mettre
des contraintes sur les déviations du spectre primordgfldetuations par rapport a la loi de puis-
sance, de mesurer I'époque de la réionisation et peut-&neentle reconstruire I'histoire de la réio-
nisation de I'Univers.

Le rapportr des amplitudes des modes tenseur et scalaire est lié auxgiaes deslow-roll. La
mesure du spectr8 permet donc de contraindre les modeles d'inflation et de €loson énergie
caractéristique. Ce serait en plus la preuve de I'existdeseondes gravitationnelles seules capables
de produire du mod8.

Mesure des anisotropies secondaired.a couverture en fréquence de Planck donnera accés a laenesur
des anisotropies secondaires. Parmi ces effets, on peut'effet Sunyaev-Zel'dovich a la fois ther-
mique et cinétique. De plus, sa sensibilité permettra deureesles effets d’ordre supérieur sur le
CMB comme les effets de lentille gravitationnelle ou I'ef&achs-Wolfe intégré.
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Spectre des fluctuations primordiales.Planck a la sensibilité nécessaire, aussi bien en tempéigiten
polarisation, pour mettre des limites précises sur la péntgpectre primordial{;) ainsi que sur un
changement de pente éventuel en fonction de I'échelleilieing). La plupart des modeéles inflation-
naires prédit peu de déviation par rapport a la loi de pussdra mesure de ces déviations précisera
la dynamique pendant la phase inflationnaire.

Tests de non-gaussianitéLa plupart des modéles d'inflation prévoit des anisotrogie€MB distribuées
de facon gaussienne. La mesure des non-gaussianités ties aaMWMAP semble défier les pré-
dictions théoriques [Cruz et al. 2004]. Mais les avant-plaont généralement non-gaussiens, leurs
résidus dans les cartes peuvent donc également produimodegaussianités dans le CMB. Dans
ce contexte, Planck fournira des cartes du ciel plus précéselus haute résolution et qui seront
soumises a d’autres systématiques que celles de WMAPigigm alors d’augmenter la sensibilité
aux perturbations primordiales non-gaussiennes.

Mesure des avant-plans.Les différentes sources astrophysiques feront égalenagtit ples mesures de
Planck. En particulier les émissions ftee-free synchrotron, des poussiéres galactiques et les dé-
tections de sources ponctuelles (galaxies, amas de gslgtémétes). De plus, a haute fréquence,
il sera sensible au fond diffus infra-rouge et aux galaxlgadumineuses en infra-rouge qui seront
observées par son voisin Herschel.

Les objectifs scientifiques de I'expérience Planck somwiikis dans le "bluebook" (The Scientific Program of Plan2k04). Pour une
version plus instrumentale, la collaboration a récemmariilig pour HFI [Lamarre et al. 2003b] et pour LFI [Mennella at. 2004].
La partie cryogénique est détaillée dans [Madet 2002].
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Chapitre 6

Archeops

Archeops est I'expérience embarquée en ballon dont j'ai gseales données pen-
dant une grande partie de ma thése. Ce chapitre présentpdi@nce et donne les
principales caractéristiques de ses détecteurs. Les wassont décrits et les objectifs
scientifiques d’Archeops sont comparés aux résultats abten

6.1 Présentation

En 1998, suite au retardement du lancement de Planck, utie gata collaboration (emmenée par A. Be-
noit) a proposé l'idée d’embarquer un instrument simildirdFl en ballon stratosphérique. Lidée était
d'utiliser la méme optique, les mémes détecteurs, la méymgénie a 100 mK et des électroniques si-
milaires dans le double but de tester grandeur nature fingnt HFI en cours de développement et de
mesurer les anisotropies du CMB dans un domaine angulage@ila vide de toute mesure.

Archeops est une collaboration comprenant un grand nonmdi@hdrcheurs francais mais aussi anglais,
italiens et américains. Au total environ 70 personnes oritgigé a cette expérience.

Le premier objectif scientifique d’Archeops était de coulas grandes échelles angulaires avec une bonne
résolution afin de faire le lien entre le plateau Sachs-Wafga mesuré par COBE) et le premier pic
acoustique. Les autres expériences ballons et au sol nessdupie quelques pour-cents du ciel ce qui leur
interdit la mesure du spectre a la€n revanche, leur résolution est bien meilleure, ce quipeumet de
mesurer le spectre a plus grartds

Archeops embarquait également des détecteurs polarisg3 &MHz qui ont permis la premiére mesure
polarisée des avant-plans a cette fréquence (essenggltdapoussiere galactique).

6.2 Linstrument

la nacelle

L'ensemble des éléments d’Archeops est regroupé dans wadlenportée par le ballon. La figure 6.1
présente un schéma de la nacelle d’Archeops. On y distirggtéddscope, le cryostat avec les détecteurs
et le senseur stellaire. Entre la nacelle et le ballon sevérde pivot qui permet a la nacelle de tourner
sur elle-méme. Aprés le premier vol scientifique, le pivotté@ @éplacé bien plus haut sur la chaine de
vol afin de réduire le bruit qu'’il introduisait sur I'instruent. On dispose également de gyroscopes, d'un
magnétometre et d’'un GPS afin de reconstruire la positidaréhtation de la nacelle pendantle vol. Enfin,
un enregistreur de bord est embarqué afin de stocker les @@jusgju’a la récupération de I'instrument.
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miroir secondaire

cornets

bolomeétres

cryogénie
100 mK

\ miroir primaire

nacelle

FI1G. 6.1:Schéma de la nacelle d’Archeop<On distingue les deux miroirs et I'instrument
Archeops avec ces pixels photométriques (bolomeétreeikit cornets) et les machines
cryogéniques. Apres le premier vol, le pivot a été remonté plut sur la chaine de vol
reliant la nacelle au ballon pour réduire les bruits méaagsqg Le senseur stellaire n’est
pas représenté.

le senseur stellaire

Le senseur stellaire permet la reconstruction de la doedie pointage en détectant des sources ponc-
tuelles sur la sphere céleste. C’est un télescope optiqd® den de diametre équipé d’'une barrette de 46
photodiodes perpendiculaires a la direction de balayagerinet de détecter des sources jusqu’a la 7ieme
magnitude £200 étoiles par tour) et ainsi de reconstruire le pointage ane précision de I'ordre de la
minute d’arc.

le télescope

Le télescope d’Archeops est similaire a celui de PlancksiQle télescope de 1.5m de diamétre apparent,
de type grégorien hors-axe composé de deux miroirs. L'akigupest incliné d’un angle de 4 par rapport
a 'horizontale.

la cryogénie

Le systeme cryogénique a 100 mK est similaire a celui utpigér Planck. Il est également basé sur la
dilution en cycle ouvert développée par A. Benoit (CRTBT.drincipale différence, liée a 'adaptation a
un systeme embarqué en ballon, est I'absence des étages4RQraachines cryogéniques) au profit d'un
étage intermédiaire a 10 K obtenu par un refroidissementvapeurs d’hélium provenant d’'un cryostat
classique a Hélium liquide. La régulation passive de I'étéoid est la méme que celle de Planck. En
revanche, Archeops ne dispose d’aucune régulation aaiii®a mK.

Les performances de ce systéme ont pu étre mises en évidemcédea vols Archeops. Pour I'étage a
100 mK, les fluctuations en température sont de I'ordre dé&@tec une constante de temps de l'ordre de
1s.
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le plan focal

Le plan focal est constitué de 21 détecteurs répartis damgiktre bandes en fréquence centrales de Planck :
143,217,353 et 545 GHA(= 2.10, 1.38, 0.85 et 0.55 mm). La largeur des bandes (fig. 6.2) éstrdinée

de maniere a obtenir un bon échantillonnage en fréquencdgsospectres de continuum attendusfy ~

3).

0.0
100

. . . . .
300 400 500 600 700 800 900 1000
frequence [GHz]

FIG. 6.2: Bandes en fréquence d’Archeop®n échelle logarithmique pour les quatre
canaux : 143, 217, 353 et 545 GHz. La largeur des bandeslesfjtel /Ay ~ 3.

Les détecteurs sont des bolometres de typieler-webaccompagnés de leurs cornets et des filtres qui
permettent la sélection en fréquence du rayonnement incidet en limitant la puissance parasite ne

provenant pas du miroir primaire. Le canal a 353 GHz est benai la polarisation grace a un systeme

de polariseurs OMT (poudrtho-Mode Transduce@qui séparent le flux lumineux d’'un méme cornet vers

deux bolométres différents. Dans Planck, ce systéme a éat&dahné au profit des bolométres PSB plus
sensibles et combinés en un seul boitier ce qui a permit diequier plus de détecteur.

Détecteur | fréquence sensibilité résolution (FWHM)
[GHz] [pKeoar g5t [arcmin.]
143K01 143 188. 11.0
143K03 143 93. 11.7
143K04 143 207. 10.9
143K05 143 194, 11.7
143K07 143 140. 11.9
143701 143 217. 10.2
217K01 217 364. 12.0
217K02 217 243. 11.8
217K03" 217 1559. 17.5
217K04 217 163. 15.9
217K05 217 369. 11.3
217K06" 217 149. 15.1
217704 217 320. 14.0
217706 217 276. 15.2
353K01 353 1699. 11.9
353K02 353 2016. 12.0
353K03 353 1943. 11.9
353K04 353 2271. 12.0
353K05 353 1853. 12.1
353K06 353 2543. 12.2
545K0T" 545 6384. 18.3

TAB. 6.1: Caractéristiques des bolomeétres d’ArcheopslLe passage des températures
d’'antennel'r; aux température$- ), g est de 1.7,~3.2, 15.4 et 119.6 & 143, 217, 353
et 545 GHz respectivement. Les bolomeétres marqués d'uiile ptssédent des cornets
multimodes.

Les caractéristiques des bolomeétres d’Archeops sont issitians le tableau 6.1. Le bolometre le plus
sensible répond aux caractéristiques de Planck (infédéif0.K -y, .5'/?). La résolution angulaire est
estimée a partir d'une gaussienne elliptique ajustée suohes et dont la moyenne des deux FWHM est
donnée dans le tableau 6.1. Elle vautl, 12 et 18 arcmin & 143, 353 et 545 GHz respectivement. A
217 GHz, deux types de cornets ont été utilisés : les monosaatd la résolution est del2 arcmin et les
multimodes dont les lobes sont plus largelg arcmin). La dispersion des sensibilités peut étre expéq
par le fait que tous les détecteurs d’Archeops ne viennestipda méme production. En particulier, les
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bolometres notés "T" sont nettement moins sensibles. He®@nrécupérés du vol d’essai a Trapani pour
compléter le plan focal.

6.3 La stratégie de pointage

La stratégie de balayage a été imaginée afin de permettreslarengées grandes échelles angulaires, c’est-
a-dire couvrir une large partie du ciel. Elle devait égaletpermettre la détection et la soustraction des
effets systématiques liés au ballon.

Comme pour Planck, la stratégie d’Archeops consiste a balayciel par des grands cercles a élévation
constante. Pour Archeops I'élévation est fixe et valit 4ks cercles se décalent sur la sphére céleste
(fig. 6.3) grace au mouvement de la nacelle par rapport ateréfél terrestre et de la Terre par rapport a la
sphére céleste. Les variations du décalage entre les £sai donc essentiellement di aux changements
de la vitesse du vent. C’est pourquoi les fenétres de vol Entéterminées en fonction de la force et
de la direction du vent, de fagon a avoir un bon échantillgerentre les cercles tout en conservant une
couverture importante du ciel. La nacelle tourne sur elferm a la vitesse de 2 tours par minute, ce qui
correspond a un échantillonnage de 3 points par lobe a ladrég d’acquisition de 150 Hz.

La description de grands cercles sur le ciel impose un vaiunoe (pour s’affranchir du rayonnement du
Soleil) contrairement aux stratégies "petites échellgsiire" qui consistent a couvrir une petite partie du
ciel en restant constamment dos au Soleil. La base d’EsthnG&ES prées de Kiruna au nord de la Suéde
permet d'effectuer ce genre de vol pendant la nuit polairee Butonomie en électricité et en gaz pour un
vol de 24 h maximum (voir 36 h) permet de couwiB0% du ciel.

FIG. 6.3:Schéma de la stratégie de pointage d’Archeopg’instrument pointe a éléva-
tion constante (41 degrés). Les rotations de la nacelleupsedt des grands cercles sur le
ciel qui se décalent par les mouvements conjugués de la@geelrapport a la Terre et
de la Terre par rapport au ciel.

6.4 Lesvols

1999 - Trapani

Le premier vol d’Archeops fut un vol test a partir de la basél'dapani (Sicile, Italie), jusqu’en Espagne
le 17 juillet 1999. Le vol a duré 18h dont 4.5h pendant la nuitdassus de la Méditerranée a une altitude
de 40 km. Le vol a permis de tester I'instrument et en paiigcle cryostat qui n’avait pas encore volé. En
outre, si les détecteurs étaient trop bruités pour pouvesurer le CMB avec une bonne précision, ce vol
a permis d’observer des zones du ciel proches du centre ddadai€ (ce qui ne sera plus le cas ensuite) et
est donc de la premiére importance pour les études galastiqu
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2001 - Kiruna - KS1

Archeops a volé depuis la base d’Esrange le 29 janvier 200 br&mier vol scientifique a duré 10h dont
7.5h de données dans les conditions nominales (altitudé &k, température du plan focal en-dessous
de 100 mK), pour une couverture du ciel de environ 20 %.

2002 - Kiruna - KS3

Aprés un vol raté moins d’'un mois auparavant (KS2, le 17-0022 en raison d’un probléme technique
sur le ballon, Archeops a volé avec succés une deuxiemeefaidévrier 2002. En raison de la date trés
avancée dans la saison, la nuit n’a duré que 12h sur un volugedgl 20h. L'altitude moyenne était de
34.9 km et le plan focal a conservé une température infé&ial@8 mK pendant toute la durée du vol. La
couverture totale de ce dernier vol est de 33 % avec une doeddtsdance sur/3 de la couverture. Les
vents violents (400 km/h) nous ont permis de couvrir les 3@26idl prévus en seulement 12 h de nuit au
prix d’'un échantillonnage plus faible dans le sens perprigire au sens de balayage (distance entre les
cercles) et au détriment de la redondance.

FI1G. 6.4:Couverture du ciel des trois vols d’Archeops.Sur la partie sud, en bleu clair,
le vol de Trapani. Le vol KS3 est en vert essentiellement dagsnisphére nord. Les
contours de KS1 sont en tracés en marron, ils sont incluski@as

6.5 Obijectifs scientifiques et résultats

Grace a sa stratégie de balayage, Archeops était le sewirmest a pouvoir couvrir une aussi grande
partie du ciel. Ceci faisait de lui le premier instrument apar relier les points de COBE aux grandes
échelles angulaires a ceux des autres expériences baBIONERanG, Maxima) et au sol (CBI : Cosmic
Background Imager, VSA : Very Small Array) a plus grande hétson. Cette fenétre couvre le plateau
Sachs-Wolfe et la montée du premier pic acoustique. Biertr@sesensible de facon instantanée, la grande
couverture d’Archeops la rend moins sensible que les aex@sriences ballons comme Maxima ou BOO-
MERanG (tab. 6.2). Dans une configuration compléte (aves lesidétecteurs) et un vol de nuit de 24h
(contre seulement 12h finalement), Archeops devait megisyectre depuié = 10 jusqu’au troisieme

pic acoustique. Malgré une sensibilité conforme aux piénsgs(le plus sensible des détecteurs atteint méme
les spécifications de Planck avec une sensibilité infézi@ut00:K.s!/?), les conditions météo et I'échec
de KS2 ont réduit ses possibilités.
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Expérience sensibilité Nombre Temps Couverture sensibilité totale
instantanée de détecteurs  d'intégration du ciel

uKcup.s/?] fjours] [%] [nK o par pixel de 201
BOOMERanG 130 4 10 3 9
Maxima 90 6 0.25 0.5 12
Archeops 90 13 0.5 30 82
WMAP 1000-1600 8 365 100 35
Planck-HFI 50-91 52 365 100 1.5

TAB. 6.2: Comparaison des sensibilités des principales expérience® mesure du
CMB. La sensibilité totale tient compte de la sensibilité ink&iage, du nombre de détec-
teurs, du temps d'intégration et de la couverture du ciel.

Finalement, dans son dernier vol, Archeops a observé pr88%edu ciel ce qui a permis de mesurer le
spectre de puissance angulaire en température jusqu’aiedsaipic acoustique avec des erreurs dominées
par la variance d’échantillonnage jusqu’au premier pie-(200) [Tristram et al. 2005b]. En 2003, la col-
laboration avait publié une estimation préliminaire ducspeereliant pour la premiere fois (avant WMAP)
la mesure du plateau Sachs-Wolfe a la montée du premier piediBet al. 2003a]. En outre, Archeops a
permis de valider les choix techniques faits pour Planck.

Archeops n'a pas été congu avec la sensibilité nécessairenpesurer la polarisation du CMB. Son seul
canal polarisé (a 353 GHz) était dédié a la mesure des al@mé-polarisés et plus particulierement de
la poussiére galactique. La encore, Archeops a fourni lmigme détection de la polarisation des pous-
siéres galactiques [Benoit et al. 2004]. On a ensuite pwérdh contamination induite dans les spectres
de puissance polarisés du CMB [Ponthieu et al. 2005].

Enfin, a travers I'ensemble de ses 3 vols, Archeops a cows86 du plan galactique et donné les pre-
miéres cartes a grande couverture aux fréquences millgnés. La collaboration poursuit I'analyse de ces
données d’'un intérét scientifique certain.

6.6 De Archeops a Planck-HFI

6.6.1 sensibilité

La sensibilité globale d’un instrument prend en compte tesklité instantanée des détecteurs, le nombre
de détecteurs, le temps d’intégration et la couvertureelu ci

e La sensibilité instantanée des bolométres d’Arche6ps200 pK.s'/?) est 2 fois plus faible que
celle attendue pour Planck dans les canaux CMB~ 90 uK.s'/?).

e HFI aura plus de fréquences et plus de détecteurs dans @hdesnvoies. Sauf incident, le plan
focal de Planck sera composé de 52 bolometres contre les @heionnant sur Archeops. Pour les
canaux CMB, Planck disposera de 8 bolomésader-welet de 24 bolometres PSB répartis sur trois
fréquences a 100, 143 et 217 GHz. Sur les 14 bolometres deapha 143 et 217 GHz, seulement 6
ont été utilisés pour I'estimation du spectre de puissance.

e Pour un pixel de 1 degle temps d’intégration pour Archeops est de 3.5 s. La misBlanck au bout
de 7 mois aura passé pres de 900 s sur la méme zone du ciel.

e Au bout de 7 mois, Planck aura couvert la quasi-totalité ély comparé aux 30% d’Archeops en 12
heures.

6.6.2 systématiques

Les principaux atouts de Planck en terme de réduction detsefjstématiques sont :

e Contrairement a celle d’'un ballon (uniquement dirigé pardit), la direction de pointage d'un satel-
lite est contrblée. Ainsi, le pointage de Planck sera plaBlstet la vitesse de rotation plus réguliére
gue dans le cas d’Archeops.

e En ce qui concerne les fluctuations de température deselitieétage thermiques, Archeops ne dis-
posait d’aucune régulation. Dans le cas de Planck-HFBdét 100 mK contenant le plan focal est
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asservi. La température sera donc beaucoup plus stableejeedu plan focal d’Archeops qui, en
plus d’'une lente dérive, présentait des fluctuations defde 0.1%.

¢ la stratégie de balayage ainsi que la position du satellifpoant L2 (dos aux trois sources importantes
que sont le Solelil, la Terre et la Lune) ont été étudiées paninmser les effets de lobes secondaires.

De plus, I'analyse emings de Planck permettra d’identifier et de soustraire plus éaovént les systéma-
tiques.

6.6.3 cartes

Chaquering de Planck donnera un échantillonnage du lobe satisfaisent@nditions de Shannon dans
le sens du balayage. Le contréle du décalage entrargs, totalement absent dans le cas d’Archeops,
permettra également un bon échantillonnage dans le sepsnuiculaire au balayage.

D’apres le théoréme de Shannon, avec des lobe&karcmin, I'échantillonnage des cartes d’Archeops,
pourrait atteindre~5 arcmin. En pratique, les cartes sont limitées a des pixelsd arcmin de coté
(Nsiqe = 512) par la redondance.

Avec la redondance de Planck, on pourra fournir des cartesite mésolution (pouvant atteindre moins de
1 arcmin,Ngqe = 4096). Toujours d’apres le théoreme de Shannon, avec des lobgsuaenin, la taille
des pixels sera néanmoins limitée a des cotés de I'ordre2dmremin (Vy;q. = 2048).

BOOMERanNG a publié les premiéres cartes polarisées du CMBWAP devrait bientdt fournir des cartes
complétes. Archeops a permis de mesurer les avant-plaosiageésolution de 1 degré (Vy;q. = 64), dé-
gradée a cause du manque de signal-sur-bruit. Planck tfuaiir des cartes Q et U a la méme résolution
que les cartes en température2(arcmin,Ng;q. = 2048).

6.6.4 avant-plans

Comme on aura I'occasion de le voir, Archeops est essattielht polluée par les résidus d’émission de
'atmosphere et de la poussiere galactique. Planck ne s&tanément pas sujet aux émissions atmosphé-
riques (émission non stationnaire sur le ciel nécessitatraitement dans les données ordonnées en temps).
Quant a I'émission des poussiéres galactiques, les canaatas fréquences (353, 545 et 857 GHz) four-
niront des mesures beaucoup plus précises des avant-plansiées qu’on a pu estimer a I'aide des 6 voies
polarisées & 353 GHz d’Archeops et de I'unique bolomeételiraité a 545 GHz.

6.6.5 spectre de puissance

La résolution des cartes de Planck donne acces & une cawvertunultipbles jusqu'd = 4000 sans
comparaison avec celle d’Archeops=£ 700). L'échantillonnage erf est inversement proportionnel a la
couverture du ciel. Ainsi Planck pourra donner le spectrpudssance pour chagéealors qu’Archeops est
limité aAl > 5.
Les erreurs sur le spectre de puissance d’Archeops viededatvariance d’échantillonnage a Wast du
bruit instrumental a haut (caractérisé par la variance par pixﬁ;x par rapport au nombre total de pixels
Npia:) :

2
20+ 1) oty

La différence de couverture du ciel permet & Planck de rédaivariance d’échantillonnage a la variance
cosmique f,x, >~ 1), ce qui permettra de gagner un facteur 2 sur les barresediedrbag. Compte-tenu
du niveau de bruit, Archeops est dominée par la variancédi#dlonnage jusqu’au premier pic acoustique
(¢ = 200). Dans le cas de Planck, la variance cosmique dominera’fusgt 2500.

AC) ~
‘ Npi:c

47“721':,;
Cp+ —22 (6.1)

Lincertitude sur la mesure des lobes est 'erreur syst&matdominante dans les expériences actuelles.
Avec des lobes de I'ordre de 5 a 10 arcmin pour les voies CMBédalution angulaire de Planck-HFI
sera deux fois meilleure que sur Archeops. Comparé & COBEd®llou WMAP (de 12 a 49 arcmin),
Planck-HFI mérite son adjectif de mission & haute résatutRmur les grands le lissage di aux lobes se
traduit par une perte de puissance proportionnetiepd —¢?0?), ce qui signifie que la perte de puissance
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sur Planck est 2.5 fois plus faible que sur WMAP et 2 fois pailslé que sur Archeops.

Pour Planck, comme c’est le cas pour WMAP, le filtrage en tedgssdonnées ne sera certainement pas
nécessaire ce qui évitera la réduction de puissance ingluite spectre (plus de 50% en-dessoué gel0
et ~5% au niveau du premier pic sur Archeops).

6.6.6 estimation des parametres cosmologigues

Grace ala mesure du plateau Sachs-Wolfe et du premier pistigoe d’Archeops et en ajoutant la mesure
de Hy, du HST Hubble Space Telescopéa collaboration a substantiellement amélioré I'estiorade trois
parametres cosmologiques [Benoit et al. 2003bl;, 2, etns. Sur les deux premiers, la précision est de
I'ordre de 2 a 3% et plutdt 10% sur;.

Pour un modéle d'inflation aux perturbations adiabatiqiuesnhdenant compte des autres contraintes cos-
mologiques (comme le HST, les prédictions de la nucléosggprimordiale ou encore les supernovee
de type IA), Planck devrait permettre une estimation descgaux paramétres cosmologiques avec une
précision de I'ordre du pour-cent.

Le descriptif technique ainsi que les résultats du vol tesit publiés dans [Benoit et al. 2002]. Pour la partie instemtale, la
thése de Karine Madet contient les détails de la cryogémedtieops [Madet 2002]. On trouvera tous les résultats dh&aps dans
les publications de la collaboration : sur le spectre de paisce [Benoit et al. 2003a, Tristram et al. 2005b], sur lesapzetres
cosmologiques [Benoit et al. 2003b] et sur la polarisati@efoit et al. 2004, Ponthieu et al. 2005].
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Chapitre 7

Traitement des données CMB dans
Archeops

Ce chapitre présente de fagon succincte les différentesétdp I'analyse de données
CMB. Son but n’est pas de donner une liste exhaustive de g@day’faire pour traiter
des données CMB de la fagon la plus optimale qui soit. C'egbpline description de
ce qui a été fait dans le cadre de I'expérience Archeops eedgicest en train d’étre
développé pour Planck.

Les données se présentent sous la forme d’une liste de poitdsnés en temps, dmeline La fréquence
d’échantillonnage pour les bolométres d’Archeops est @618z (200 Hz pour Planck). En plus de chaque
bolometre, on dispose également d'timeelinepour les thermometres.

7.1 Pré-traitements

7.1.1 pré-filtrage

Les données obtenues apres décompression sont moduléesgignal carré a la fréquence dlgy /2, ce

qui se manifeste par un pic dans le spectre de Fourier a cétfeence. Aprés redressage, un pré-filtrage
passe-bas est donc nécessaire. La fréquence de cofipure60 Hz est déterminée en fonction de la
contribution du CMB (négligeable au-dela ¢lg. On utilise un filtre digital a 23 points qui permet d’avoir
une coupure assez nette a haute fréquence pour réduirerles ge puissance sotistout en limitant les
oscillations avanf, a moins de 2%. Le pic résiduel dans le spectre a la fréquenc®dealation est coupé
dans I'espace de Fourier (la composante est fixée a zéro).

7.1.2 bruit de I'électronique

Les données sont stockées a bord et compressées pour leuitéille. La taille des blocs de compression
correspond a 72 points de mesure ce qui introduit dans lerspée Fourier des pics a la fréquence de
feen /72 ainsi qu'aux harmoniques de cette fréquence.

Les données sont traitées en temps par tranche de 1 h. Pouedhanche, on applique un filtre passe-haut
avec une fréquence de coupure a 0.1 Hz. Puis on sépare leSedoem 720 paquets qui sont moyennés afin
d’obtenir un modele du signal de modulation carré. Enfin,arsgait ce modele.

7.1.3 correction de linéarité

A cause de la variation lente de la température du cryostatheops, I'étalonnage des détecteurs varie
avec le temps. On peut corriger cet effet, a partir du modéleadometre et des courbes d’'étalonnage don-
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nant la tension en fonction de I'intensité (cour®&d). On obtient alors un facteur d'étalonnage constant
pendant toute la durée du vol.

7.2 Reconstruction du pointage

La premiere étape dans le traitement de données CMB est diestegire la direction de pointage pour le
centre du plan focal & chaque instant. Le pointage par éétesera ensuite déduit de celui-ci en tenant
compte des positions respectives des bolometres sur ldqulah

Une premiére estimation de la direction de pointage d’'Aogiseest réalisée a partir du GPS embarqué et
des gyroscopes qui équipent la nacelle. Cette estimatibrsgoint de départ & une détermination plus
précise utilisant le senseur stellaire. Cette méthodeistens identifier les étoiles présentes dans le champ
de vue grace aux catalogues disponibles, pour remonteiigetdidn sur le ciel. Les catalogues utilisés sont
complets jusqu’a des magnitudes de 12 afin de pouvoir identifutes les sources du senseur stellaire qui
est sensible & la 7iéme magnitude. Pendant la nuit, on abseriron 200 étoiles par tour, ce qui permet
de reconstruire le pointage avec un rms de 1 arcmin. De jsipérformances sont moins bonnes (rms de
3 arcmin) a cause du Soleil qui diminue le nombre d’étoilstles (autour de 10 par tour).

7.3 Nettoyage des données

Sur I'ensemble des données, une partie doit étre rejetéespamdant a des perturbations diverses de l'ins-
trument (trousglitchs bouffées de bruit, changements de niveau du signal, mses/aéconstruction du
pointage). Pour repérer ces événements dans le temps,amiecesgx données un tableau valahtiorsque

les données sont corrompues et 0 sirftag). La valeur den permet d’identifier le type de probléme ren-
contré. Les données corrompues sont remplacées par urgatiéal contrainte de bruit afin de conserver
les propriétés globales du bruit et du signal lors du calesl spectres de Fourier. Bien s(r, les données
marquées ne sont ensuite pas projetées sur les cartes.

7.3.1 glitchs (voir chapitre 8)

Lesglitchssont des signaux parasites dus au passage d'un rayon cestiaigsile détecteur. lls se traduisent
par des pics dans les données. On abordera plus en détald’'deglitchsau chapitre 8.

Pour les détecter, sur Archeops, on évalue la dispetsitas données sur une fenétre glissante et on retient
les points qui dépasse. Un traitement spécifique est appliqué pour les zones psabhiéa Galaxie qui,
suivant la direction de balayage, peut apparaitre tregpigans les données. On ajuste ensuite un modéle
deglitch aux points ainsi repérés et on marque les données pour llesjeglitch contribue a plus de 10%

du niveau de bruit.

Au total, pour le dernier vol d’Archeops, entre 2 et 4% desrms des bolométres ont été marquées.

7.3.2 réalisation de bruit contraint

Les données marquées sont d’abord remplacées par une édresd composée des deux premiers modes
de Fourier (la combinaison linéaire de 2 sinus et de 2 cokifigs, on réalise la transformée de Fou-
rier d'une partie des données beaucoup plus grande quedleti@ntenant celui-ci. On construit ensuite
une réalisation gaussienne de ce spectre que 'on ajoutégnéade base. La méthode est itérative mais
I'application sur les données d’Archeops montre que deuxais itérations suffisent.

7.4 Soustraction des systématiques
Le spectre de Fourier des données présente deux partiestdist: une partie a haute fréquence3(Hz)
dominée par le bruit intrinséque du détecteur et une paligsae fréquence ou interviennent des contribu-

tions comme les fluctuations thermiques du cryostat, lesgams atmosphérique et galactique et le dipdle
CMB. Le spectre final est proche de celui d'un bruit blancedtet 40 Hz (fig. 7.1). A basse fréquence
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(en-dessous de 2 Hz), la remontée est due aux émissionspditémnimgies. Les pics entre 40 et 45 Hz sont
coupés par un filtrage passe-bas a 38 Hz appliqué avant kcpion] des données sur les cartes.

1.000 3

i avant soustraction 3

i apres soustraction i

¢« 0.100 E

. ]

T 3]

< [ J

0010k -
0.001

20 40 60
Frequence [Hz]

FiG. 7.1: Spectres de Fourier des données avant et aprés traitement slsystéma-
tiques du bolomeétre 143K01 d'Archeops. Les pics ont disparu, laorée a basse fré-
guence est due a I'atmosphére. Pour les études CMB, on fiB8eH afin de supprimer
les pics larges vers 45 Hz. Le spectre est quasiment plat 4retr 40 Hz.

7.4.1 trés basses fréquences

Les dérives a tres basses fréquences (plus petites queleefrée de rotatiofi,;,) sont clairement visibles

en temps. Elles proviennent essentiellement des varsatleriempérature des différents étages de la cryo-
génie et de la quantité d’atmosphére présente au-dessdséteeseurs. Pour soustraire ces effets, on utilise
les données suivantes :

les thermometres des étages a 100 mK, 1.6 Ket 10 K

l'altitude, qui permet de reconstruire la masse d’air enés au-dessus des détecteurs

un polynéme d’ordre 3 pour prendre en compte les variafidnas grande échelle de la moyenne

Une méthode de minimisation d¢ permet de trouver les coefficients de corrélation entre cesiées
et celles des bolométres, lemelinesétant lissées au préalable. La combinaison linéaire deffats est
finalement soustraite aux données aprés un lissage poer Egtcontaminations a hautes fréquences.

7.4.2 fréquence de rotation et ses harmoniques

Ala fréquence de rotatiofi,;, et a ses harmoniques, on trouve des pics contenant toutie §igau ciel,
en particulier le CMB. A celui-ci, on peut ajouter trois e¢ffémportants :

— le dip6le cosmologique qui introduit une variation siridsdée dans les données a la fréquence de
rotation de la nacelle. Il est donc essentiellement contams le pic & pin .

— la variation de la masse de I'atmospheére. Si I'axe de wiadie la nacelle n’est pas parfaitement
vertical (a cause du vent qui induit un balancement de laliedcka masse atmosphérique varie a la
fréquence de rotation. Cet effet est plus important poudétecteurs a 353 et 545 GHz plus sensibles
a I'émission atmosphérique.

— les nuages d'ozone présents au-dessus de la nacelle sigi¢desont légérement étalés par rapport
aux harmoniques dg,;,, a cause de leur propre mouvement.

— la Galaxie qui introduit de la puissance plus ou moins péqilens les données suivant la direction de
balayage par rapport au plan galactique.
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7.4.3 hautes fréquences

Le spectre de Fourier des données des bolometres d’Arclpeépsnte, au-dessus de 1 Hz, des structures
particuliéres vraisemblablement d’origine mécaniqueleattomagnétique. Le bruit des détecteurs ne peut
pas étre considéré comme gaussien, ni méme stationnaigddiRérez et al. 2005]. Lors du premier vol
KS1, une source importante de bruit mécanique était le mieanettant a la nacelle de tourner sur elle-
méme sous le ballon. Pour KS3, il a été remonté plus haut sthrdne du vol ce qui a réduit de fagon
importante les bruits a hautes fréquences. On retrouviedies les mémes structures corrélées en temps
dans les mesures des thermometres du plan focal et du détacsrigle.

Le filtrage dans I'espace de Fourier est appliqué sur deseglagduites en temps a cause de la non-
stationnarité de ces structures mais aussi en fréquencep@as toucher au signal d’intérét physique.

7.5 Lobes et constantes de temps (voir chapitre 10)

En paralléle aux traitements des données ordonnées en,térapsnécessaire de caractériser les lobes
des détecteurs ainsi que leurs constantes de temps. Laardssutobes se fait a partir des données car,
contrairement aux mesures au sol, les mesures pendantpenokttent de caractériser les lobes pendant
les conditions de prise de données.

Comme on verra au chapitre 10, on utilise généralement leses ponctuelles pour estimer a la fois la
forme du lobe et la constante de temps du détecteur. Lesymias sources lumineuses dans le champ de
vue d’Archeops sont les planétes Jupiter et Saturne. A chus&eau de bruit, Saturne n’a été utilisée que
comme vérification des résultats obtenus sur Jupiter.

7.6 Calibration

Les détecteurs mesurent une variation de tension direatgmmeportionnelle a la variation de température
du CMB. Pour cartographier les anisotropies du CMB en teatpég, il faut donc déterminer la constante
de proportionnalité qui dépend du détecteur (la dépendambtemps ayant été retirée au premier ordre par
la correction de linéarité, cf. paragraphe 7.1.3).

Pour transformer la mesure (en Volts) en température dyemek  ;), on utilise des observables dont les
températures sont connues : le dipble cosmologique, lax{@ada les sources ponctuelles.

e le dipdle. Le dipble présente différents avantages qui en font la sodi&talonnage principale des
expériences CMB a grande couverture du ciel comme Arch&8pH\P ou Planck : il est présent sur
tout le ciel donc indépendant des erreurs de pointage, lileesicoup plus intense que le signal CMB
(d'un facteur 100) mais assez faible pour éviter les effetslinéaires et il possede le méme spectre
électromagnétique que les anisotropies primordiales.

Le signal du dipble apparait essentiellement a la fréqueecetationfs,;,. Mais d’autres émis-
sions contribuent également au signal a cette fréquenaeifpalement I'émission galactique). Le
coefficient d’étalonnage est déterminé a partir d’'un ajustet linéaire des données par un modéle
contenant le dip0le et les émissions galactiques. Le madtlgalisé a partir de la mesure de COBE-
DMR, reproduite par WMAP, pour le dip6le et des cartes SFh[&gel et al. 1998] pour I'émission
galactique.

Le dipble est détecté dans les données Archeops avec unrragral-sur-bruit de 500 a 143 et
217 GHz. Les erreurs sur les coefficients d’'étalonnage eenessentiellement des systématiques et
sont estimées a 4 et 8%. Pour les fréquences plus grandessildiss de contaminants sont de I'ordre
de 'amplitude du dipdle, ce qui empéche I'estimation dexffatients d’étalonnage.

¢ la Galaxie.Les meilleurs mesures de I'émission galactique, en ternoedeerture spectrale et d'éta-
lonnage absolu, sont celles de I'instrument FIRAS & bord @BE. Les cartes FIRAS ont été inter-
polées aux fréquences d’Archeops en utilisant une loi descaoir modifiée par une émissivité ef
[Finkbeiner et al. 1999]. Les cartes d’Archeops ont été adées a la résolution de FIRAS (de lobe
~7 degré).
Les coefficients d’étalonnage sont obtenus en comparaptdéiss galactiques des cartes de FIRAS
aux fréquences d’Archeops et des cartes d’Archeops au {dfiRAS. Les erreurs sont de 19, 12,
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12 et 8% a 143, 217, 353 et 545 GHz. A cause de la baisse du taggal-sur-bruit, la mesure des
coefficients d’étalonnage avec la Galaxie est moins précisgsse fréquence.

e les sources ponctuelled.a mesure du flux des sources ponctuelles (en particuligrlte®tes) est
comparée aux modeéles de brillance élaborés a partir d'edisens dédiées. Cette méthode est par-
ticulierement utile pour les petites couvertures qui n'jpas accés a la mesure de la Galaxie et qui
n'ont pas assez de précision sur la mesure du dip0le.

Pour Archeops, les données CMB (143 et 217 GHz) ont été éakba I'aide du dipble cosmologique.
Les canaux a plus hautes fréquences (353 et 545 GHz), maisibkes au CMB et donc au dipble cos-
mologique, ont été étalonnés avec la Galaxie. En ce qui coadi&talonnage a I'aide des planétes, les
incertitudes importantes sur la température de brillareeplanétes (de I'ordre de 10%) rendent la mé-
thode moins performante que ses concurrentes.

7.7 Réalisation des cartes (voir chapitre 12)

Une fois les traitements sur les données ordonnées en tardpael’espace de Fourier effectués, chaque
point de mesure est projeté sur le ciel en fonction de la tiinecle pointage. La facon la plus simple est de
projeter chaque point des données dans le pixel correspbsuida carte (donné par le pointage). Pour tenir
compte du bruit, les méthodes de projection font appel a témisation d’'une fonction de vraisemblance.
Deux méthodes ont été développées dans le cadre d’Archéas @évision de Planck : Mapcumba
[Doré et al. 2001] et Mirage [Yvon & Mayet 2005].

A partir des données en temps polarisées, on construitrégatdes cartes polarisé€setU.

7.8 Décorrélations spatiales

Les cartes ainsi obtenues représentent la mesure de larsomedu ciel. Elles incluent différentes compo-
santes astrophysiques (comme la poussiére galactiqumderetron et Idree-fre§ qui masquent le signal

du CMB. Pour étudier les anisotropies de celui-ci, il faundséparer les contaminations des avant-plans.
Pour cela, on utilise des modéles d’émission issus de megwtépendantes sous la forme de cartes. Les
cartes sont déprojetées et on cherche la corrélation erstente une combinaison linéaire des modeéles et
les données.

Dans le cas d’Archeops, le contaminant principal est I'éiois des poussieres galactiques. Linstrument
IRAS a cartographié I'émission galactique sur I'ensembleiél (98.7%) entre 12 et 100 microns avec une
résolution de 4 arcmin. Ces cartes ont été extrapolées agudnces d’Archeops en utilisant le modéle
d’émission env’ B, (T},) donné par FIRAS [Schlegel et al. 1998, Finkbeiner et al. 19895, est la loi

de corps noir a la température de la poussigre= 17 K. Les données a hautes fréquences d’Archeops
(545 GHz) ont également servi pour la décorrélation. Ltedfe la décorrélation sur le spectre de Fourier
des données est essentiellement visible a la fréqugpgeet a ces harmoniques (figure 7.2).

En utilisant des canaux a différentes fréquences et en jeuarta caractérisation spectrale des différentes
émissions, on peut également séparer les composantesghiah our ce qui est des cartes en température,
il existe différentes méthodes de séparation de compasdaisant appel a des modéles plus ou moins
complexes. Dans le cas d’Archeops, on a utilisé la méthodecBNDelabrouille et al. 2003] pour valider
les mesures présentées au chapitre 16.

Aprés cette étape, on dispose alors de cartes des anigstdpiCMB, séparées des émissions d'avant-
plans.

7.9 Estimation des spectres de puissance (voir partie V)

A partir des cartes des anisotropies du CMB, on peut étuaiggdartition de la puissance en fonction de la
taille angulaire. En d’autres termes, on cherche a caldeilspectre de puissance angulaifedonnant la
puissance du ciel en fonction du multipéle.
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FiIG. 7.2: Spectres de Fourier des données avant et apres décorrélatigour le bo-
lomeétre 143K01 d’Archeops. Les pics a la fréquence fdg;,, et ses harmoniques
contiennent le signal du ciel : CMB et avant-plans. Aprésodétation, les avant-plans
sont soustraits et les données sont dominées par du sigral CM

L'estimation commence par une décomposition des cartes U @ans I'espace des harmoniques sphé-
riques, ce qui revient a calculer les coefficienfs,, o’ eta? . On corrige ensuite des effets liés a I'ins-
trument comme les lobes, la couverture partielle du cielrmoee le filtrage effectué en temps. La partie V
explique le détail de ces calculs. A partir de ces coeffisieotrigés, on peut construire les 6 spectres de
puissance en corrélant les coefficients deux-a-deiyxt, CEF, BB, CTE, CTB etCFB.

La corrélation entre les données CMB et celles obtenues lagduoolometres a 353 et 545 GHz permet
d’estimer les résidus de contamination de la poussiere &bdene. Il faut alors retourner aux étapes
de soustraction des systématiques (paragraphe 7.4) eté@oxrélations spatiales (paragraphe 7.8) pour
minimiser ces résidus.

7.10 Extraction des parametres cosmologiques

A partir des spectres de puissance angulaire, on chercheti@icalre les modéles cosmologiques. Il faut
donc ajuster la valeur des parameétres cosmologiques paeniolbin jeu de spectres qui correspond au
mieux avec les données.

Deux méthodes ont été utilisées dans le cadre d’Archeopprémiére utilise une grille de calcul pour
décrire 'ensemble des paramétres cosmologiques dékgéspectre de puissance associé est estimé en
chaque point de la grille et comparé au spectre des données@nt compte des fonctions fenétres des
points du spectre et de la matrice de corrélation. Cette odétla permis d’estimer les paramétres cos-
mologiques avec la premiéere version du spectre de puis$Beoeit et al. 2003b]. La seconde, COSMO-
MC [Lewis & Bridle 2002], fait intervenir les chaines de Markpour réduire le nombre d’estimation de
spectres de puissance. Elle utilise un critére de conveegeour se déplacer dans I'espace des parametres
cosmologiques.

Certains paramétres cosmologiques sont dégénérésaetist-que plusieurs combinaisons de parametres
peuvent donner le méme spectre de puissance. C'est popogudilise également despriori sur certains
parametres venant d’autres observables comme les superdevype la, la nucléosynthése primordiale ou
les mesures des Céphéides. L'utilisation des spectresldegation permet de lever certaines dégénéres-
cences mais le grand nombre de paramétres cosmologiquetigoe’ estimation.

La description compléte du traitement des données Archesipen cours de rédaction [Macias-Pérez et al. 2005].
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Chapitre 8

Les glitchs

Les instruments de mesure du CMB sont soumis au rayonnensemgee. Les parti-
cules qui traversent les détecteurs laissent des signawsipas caractéristiques appe-
Iés "glitchs". Ce chapitre présente comment les déteclesehodéliser afin de nettoyer
les données et de mesurer les constantes de temps deswistecte

Lesglitchs sont des signaux parasites quasi-instantanés liés augpad'sme particule dans le détecteur.
La particule dépose de I'énergie dans le détecteur et ahdifbolométre. Urglitch se traduit par une
augmentation brutale du signal suivie d’'une redescenigressive en température correspondant a la ther-
malisation du détecteur. Pendant ces quelques instantglaanées scientifiques se superpose un signal
parasite plus ou moins dominant (allant de plusieurs ordeegrandeurs a des amplitudes de 'ordre du
niveau de bruit) en fonction de I'épaisseur de matiére ts8a& L'étude deglitchs est essentielle pour le
nettoyage des données mais elle permet également d’estisnswnstantes de temps des bolomeétres.

8.1 Deétection

La premiéere étape consiste a détecter les pics dans lesa®ardbonnées en temps. La procédure peut se
décrire en trois points :

1. la dispersionr est estimée localement en évaluant la dispersion par rapdarmédiane sur une
fenétre glissante dont on a soustrait un pourcentage detspoinimum et maximum (pour éviter de
prendre en compte lggitchsdans I'estimation du bruit).

2. tous les points au-dessus d’un seuil de détection sostdi#Enés comme degitchs

3. les points consécutifs détectés sont regroupés par tsagaer former une liste de candidats de
glitchs

8.1.1 application a Archeops

Pour les données d’Archeops, la taille de la fenétre est depdints (environ 2.5 s) et le nombre de
points retirés de la statistique est de 10% au total. Le sieudétection est fixé as8apres écrétage. Un
traitement spécial est appliqué autour du plan galactigupeut apparaitre tres piqué suivant la direction
de balayage. Pour un pic détecté entre -10 et +10 degré tlellgton soustrait une ligne de base composée
d’'une combinaison des deux premiers modes de Fourier semére (deux sinus et cosinus de période 400
et 200 points). La procédure de détection est ensuite rétatians cette fenétre.

Les bolomeétres d’Archeops peuvent étre classés en troigogeodont les statistiques sont trés différentes
(tableau 8.1) : la majorité des bolomeétres "Kiruna" (noté)"t#étecte entre 1 et@itchspar minute ; les bo-
lométres OMT a 353 GHz, 4 adlitchspar minute ; les bolomeétres récupérés du vol de Trapanigriatg
présentent des taux dix fois supérieurs. Les différencesnipas liées a la disposition des bolometres sur
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Détecteur | nombre deglitchs Détecteur | nombre deglitchs Détecteur | nombre deglitchs
[par min] [par min] [par min]
143K01 1.8 217K01 1.0 353K01 4.8
143K03 3.6 217K02 1.1 353K02 4.1
143K04 4.2 217K03 1.3 353K03 5.7
143K07 1.6 217K04 1.6 353K04 3.8
143K05 2.2 217K05 1.3 353K05 4.9
143T01 16.8 217K06 1.5 353K06 3.3
217T04 16.9
217T06 20.7 545K01 1.1

TAB. 8.1:Statistique desglitchs détectés sur les bolométres d’Archeopdirois groupes
se distinguent : les bolométres OMT a 353 GHz, les bolomé&tnepani” (notés T) et les
bolomeétres "Kiruna" (noté K).

le plan focal (cf. figure 8.1) mais plut6t a la surface desdétes. Dans le cas des bolométres d’Archeops,
méme en forme de toile d’araignée, I'absorbeur représergeurface plus grande-( mn¥) que celle du
Germanium £0.05 mn?). Celle-ci dépend de la fréquence.
Ces résultats sont compatibles avec une estimation gredsésée sur le nombre de rayons cosmiques
primaires attendus a l'altitude de 35 km : environ 20002.s~!.sr~!. Si on considére uniqguement le
rayonnement venant du dessus €.), pendant une minute, sur un détecteur de surface 2, oms’attend
a détecter

2000 x 107 m? x 60 s x 27 sr~ 0.7 glitchspar minute. (8.1)

25

kiruna

trapani
o Suif

fiombre por min,

FIG. 8.1: Répartition du nombre de glitchs par détecteur sur le plan focal d’Ar-
cheops.en rouge les bolometres "Kiruna'en bleu :les bolomeétres "Trapani&n jaune :
les bolométres OMT. Le nombre g@gitchs ne semble pas lié a la position du bolomeétre
sur le plan focal.

8.1.2 application a Planck

La procédure de détection dglitchsa été appliquée sur les données de I'étalonnage du modéleati-q
cation (CQM poutCalibration Qualification Modél

Compte-tenu du niveau de bruit important (li¢ a une tempégadu plan focal supérieure a 120 mK) et
des nombreux "accidents" pendant I'étalonnage (changesheanveau, de tension de polarisation du bolo-
metre, etc...), les valeurs choisies pour la procédure tietién sont différentes de celles d’Archeops : le
seuil de détection est fixé adpla taille de la fenétre reste égale a 400 points et le nombpoihts retirés

de la statistique a 5%. Méme avec ces valeurs, la procédtaetd@n grand nombre de candidats ne pou-
vant étre associés a dgltchs(comme les changements de niveau ou les pulsations desdibtalbnnage
placées en face des détecteurs). Une inspection visuelle@édé nécessaire.

Au sol, le nombre de rayons cosmiques est beaucoup plugfdibk statistiques mesurées pendant les
quelques jours~80 h) de la phase d'étalonnage du CQM sont donc beaucoup ghiss que celles
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d’Archeops (tab. 8.2).

Bolometres | Nombre deglitchs
100-1 52
143-1a 15
143-1b 32
143-5 26
217-1 24
217-5a 12
217-5b 132
353-2 75
353-3a 14
353-3b

545-2 153
857-1

Darkl a7

TaB. 8.2:Nombre deglitchs détectés pendant I'étalonnage du CQMsur une période
de temps de quelques jours&0 h).

Nous avons pu observer des différences importantes eridartzs bolomeétres. Dans le cas du CQM, il est
difficile de regrouper les bolométres en différentes caiégolLa statistique est faible mais les dispersions
sont trés importantes. En particulier, les deux bolométhes méme PSB devraient détecter des taux de
glitchstrés semblables puisqu’ils sont situés dans le méme hdigermesures sur les bolométres 217-5a
et 217-5b n'ont pas pu étre expliquées. Méme si les param@érelétection sont identiques pour tous les
bolomeétres, les conditions de bruit et les tests effecteédant la période d’étalonnage sont trés différents
d’un détecteur a l'autre. L'étalonnage du modele de vol dméX devrait s’étendre sur une période plus
longue augmentant ainsi la statistique. De plus, il estsagé de réserver des périodes pendant lesquels les
bolometres sont laissés stables, facilitant ainsi leemaéint deglitchs

8.2 Modélisation

Le modéle deglitchsest basé sur les propriétés thermiques du bolomeétre. Laé dép&rgie de la particule
incidente échauffe le thermometre de facon trés rapideefzamche, il dissipe sa chaleur a travers un lien
thermique qui induit une constante de temps. La dissip#tiermique en fonction du temps prend la forme
d’'une exponentielle décroissante. Le signal est ensuitgatoé par un filtre électronique de redressage
Feiee COMpOSE de deux portes séparées par un temps mort de d@tectio

L'étude approfondie deglitchsd’Archeops a permis de mettre en évidence une seconde ntmdtatemps
sur certainglitchs Si la premiére constante de tempsest assez courte (environ 5 ms), la seconde
apparait nettement plus importante (de I'ordre de 300 ms).

Les constantes de temps dépendent seulement du détecteur @& chaquglitch. On a donc fixér. et

7, avant d'ajuster le modéle a trois parametres libres (latiposiy, 'amplitude A, et 'amplitudeA4,). Le
modéle est convolué par le filtre électronighig.. appliqué aux données et on ajoute une ligne de base
Liase COMposée d’une combinaison des deux premiers modes deFsuirria fenétre

G(tO; AC7 Al) = Ac ei(tito)/‘rc + Al ei(tito)/n} * felec + Ebase . (82)

Les données d’Archeops présentent deux typeglitths mis en évidence grace aux histogrammes dans
le plan(A., A;). Une partie présente une amplitudenégligeable devant,., I'autre présente des valeurs
d’amplitudes comparables (fig. 8.2). La constante de terapge&r. semble donc étre présente dans tous
les glitchs En revanche, la constante de temps longue’apparait significativement que dans certains
d’entre-eux.

8.3 Marguage des données
A priori, les glitchs s’ajoutent au signal et peuvent étre séparés de celui-ar. €da, les propriétés ther-

miques des bolomeétres doivent étre suffisamment bien cerpaug pouvoir modéliser leglitchs et les
soustraire du signal. En pratique, I'échantillonnageresiffisant (en général moins de 10 pointsglach)
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FiG. 8.2:Histogramme des amplitudesA ¢ et A pour lesglitchsdu bolometre 143K01
d’Archeops. La constante de temps courte est peu dispebseeistingue deux types
de glitchs : une partie qui présente deux constantes de temps (les deplituales sont
significatives) et une autre qui peut étre modélisée par utétecd une seule constante
(ramplitude A; est négligeable).

pour pouvoir déterminer précisément I'instant d'impadbaeatonstante de temps et ainsi envisager la sépa-
ration des signaux. De plus, la quantité de signal touchéegafitchs est suffisamment faible pour éviter
de prendre le risque de laisser des données contaminéessyasitius dglitch. On cherche donc plutét a
identifier et 8 marquer au maximum les données susceptitétize dontaminées par dgitchs(figure 8.3).

Les données marquées sont ensuite remplacées par du brudgiocbpour éviter les trous (pour le calcul
des spectres de Fourier notamment) et ne sont pas projetéetella réalisation des cartes.

Les données sont marquées, emtre, ett,...., en fonction de 'amplitude de chacune des deux exponen-
tielles correspondant aux deux constantes suivant la régle

tmin = tO
8.3
{ tmaz = tlo+7cln 0’_4—1CU + 7 1n 0’_4110 (83)

On marque ainsi toute contribution dlitch a plus de 10% du niveau de bruit. Le but n’est en aucun cas
d’'ajuster au mieux le modéle aux données. Tout ce qui impart€est de s’assurer que toutes les données
contaminées par degitchsont bien été identifiées. On reste donc extrémement cortsen@n prenant
des marges importantes (on ajoute 100 points,&,) lorsque I'ajustement est moins bon (mauvgfs,
quitte a marquer plus de données que nécessaire. Ce dasimprésente environ 15% (resp. 20%, 30%)
desglitchspour les bolométres de type "Kiruna" (resp. OMT, "Trapar€Cdmme les données sont ensuite
filtrées avec un filtre a 23 points, on ajoute une marge de Iitpde chaque coté.

Il est important de noter que, de cette facon, tous les pdipsissant le seuil fixé sont marqués, en parti-
culier les sources ponctuelles, bien que celles-ci présedes caractéristiques différentes (leur forme est
plus symétrique).

Les données marquées (tableau 8.3) représentent un tdta @e5% (resp. 2 a 4% et 12 a 18%) pour les
détecteurs de type "Kiruna" (resp. OMT et "Trapani").

La procédure de marquage dgichsa été testée et validée pour le Level2 de Planck. Des sironfaéivec
desglitchsont été réalisées sur des données réalistes de Planck pais 8eprise de données (3 milliards
de points). L'efficacité de détection est de 80% avd0% de détections fortuites (pour chacune, le nombre
de points marqués ne dépasse pas 30). Parmi les 2@$litctes non-détectés, on trouve dgbtchs dont
I'amplitude est plus petite ou de I'ordre du niveau de brinsaque quelqueglitchssuperposeés.

Une étude sur le temps de traitement a également été réplissgpie les quantités de données entre les
expériences Archeops et Planck varient de prés de 2 ordrgsadeleur. On a ainsi pu prouver que le
traitement linéaire dglitchstel qu’il est décrit dans ce chapitre est applicable a unééapce telle que
Planck (de I'ordre de 48h par détecteur et par processeypeeMAGIQUE pour 6 mois de données).
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FiG. 8.3: Exemples deglitch court (& gauchg et long @ droite) pour le bolométre
143K01.Le modele est tracé en rouge par-dessus les données. Les figimtillées ver-
ticales bleues représentent la quantité de données marquée

Détecteur | données marquées Détecteur | données marquées Détecteur | données marquées
[%] [%] (%]
143K01 0.93 217K01 0.44 353K01 2.15
143K03 1.58 217K02 0.54 353K02 1.88
143K04 1.74 217K03 0.55 353K03 2.55
143K07 0.77 217K04 0.79 353K04 1.72
143K05 0.94 217K05 0.58 353K05 2.22
143701 8.58 217K06 0.79 353K06 1.52
217704 8.43
217T06 11.62 545K01 0.76

TaB. 8.3: Pourcentage de données marquées cause deglitchs pour les bolométres
d’Archeops. Le pourcentage est lié au nombrejlitehs détectés mais reste faible.

8.4 Mesure des constantes de temps

A partir de la détection et de I'ajustemegiitch par glitch du modéle sur les données, on peut estimer
les constantes de temps de chacun des détecteurs. Pourrdeigfeerapport signal-sur-bruit, aprés les

avoir normalisés et recalés en temps, on empilgliéshsde maniéere a former un modeéle précis et mieux
échantillonné.

En pratique, les proportions variables de composanteseetiongue obligent & séparer gchsen deux
populations distinctes : legitchs"courts" pour lesquels I'amplitudé,. domine 4. > 10 4;) et lesglitchs
longs pour lesquels I'amplitudd; domine (4; > 10 A.). Sur Archeops, on ne trouve que tres peu (voir
pas sur certains bolomeétres) giiichs appartenant a cette derniére catégorie. Seule la constanémps
courter, a donc pu étre évaluée de fagon précise.

On ajuste ensuite un modéle a une seule constante de tempsdeux degrés de liberté (amplitude et
constante de temps) convolué par le filtre électronifue.. La figure 8.4 présente la forme de la fonction
de modélisation (éqg. 8.2) et son ajustement sur les donn&seshdops. On observe clairement I'effet du
filtre sur la montée dglitch (d( a la présence d’un temps mort) a la fois sur les données k&t sodele.

8.4.1 application a Archeops

Les résultats obtenus sur Archeops et qui servent de ré@&psur Planck sont présentés dans le tableau 8.4.
On verra au paragraphe 9.3 comment on a comparé les corssdarimmps estimées avecdgischset celles
estimées grace aux sources ponctuelles.

Pour les deux fréquences CMB (143 et 217 GHz), les constdetemmps sont comprises entre 5 et 8 ms,
ce qui correspond a environ 3 fois les valeurs attendueslpsimolomeétres de Planck. En ce qui concerne
les bolometres polarisés (OMT), les constantes sont pibkea(autour de 4 ms) et peu dispersées.
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FiG. 8.4: Modele de glitch superposé aux données pour le détecteur 217KO0Les
points représentent la superposition des @B¢hs courts sélectionnés et renormalisés.
Le modéle en rouge correspond au meilleur ajustement d'wdehaaleglitch a une seule
constante de temps.

Détecteur  constant de temps Détecteur  constante de temps Détecteur  constante de temps

[ms] [ms] [ms]

143K01 6.8+ 0.50 217K01 7.8+ 0.11 353K01 4.2+ 0.10
143K03 5.5+ 0.20 217K02 5.7+ 0.21 353K02 4.5+ 0.23
143K04 6.2+ 0.17 217K03 5.74 0.06 353K03 3.6+ 0.30
143K07 6.1+ 0.09 217K04 8.6+ 0.14 353K04 4.7+ 0.13
143K05 6.3+ 0.20 217K05 5.9+ 0.11 353K05 3.7+ 0.24
143701 5.3+ 0.04 217K06 6.4+ 0.12 353K06 3.6+ 0.11

217704 6.1+ 0.05

217706 5.6+ 0.08 545K01 7.3+ 1.34

TAB. 8.4: Constantes de temps des bolometres d’Archeops estimées atpades
glitchs. L'estimation est réalisée sur un empilementiiechs "courts”. Le modéle ajusté
est composé d’une seule constante de temps.

8.4.2 application a Planck

Pour I'évaluation des constantes de temps des bolometr€Qd, on a utilisé un modeéle a une seule
constante de temps. Comme le nombre d’événements n’estggsrportant, nous avons utilisé deux
méthodes :

1. I'estimation a partir du modéle dgitchssuperposés
2. une estimation statistique réalisée a partir de I'ajustgglitch parglitch

Les résultats des deux méthodes sont donnés dans le tatBeRo8r la méthode statistique, la constante de
temps est donnée par la moyenne et la barre d’erreur corrdspla dispersion sur I'ensemble dgichs
Les résultats sont en bon accord compte-tenu de la stagstigponible (fig. 8.5). Seul le bolometre 353-

Bolométres | méthode statistique  modele ditchssuperposés
[ms] [ms]

100-1 12.03+ 0.05 12.78+ 0.16
143-1a 6.42+ 0.45 5.01+ 0.10
143-1b 8.63+ 0.23 7.83+0.19
143-5 9.29+ 0.12 9.69+ 0.19
217-1 594+ 0.10 6.22+ 0.17
217-5a 9.46+ 0.43 10.97+ 0.20
217-5b 9.01+ 0.02 9.19+ 0.08
353-2 10.53+ 0.03 10.83+ 0.12
353-3a 6.27+ 0.29 3.63+ 0.01
353-3b - -
545-2 7.20+ 0.01 7.38+ 0.07
857-1 - -
Darkl 9.29+ 0.05 10.14+ 0.15

TaB. 8.5:Constantes de temps des bolométres du CQM estimées a partiesiglitchs.
La méthode statistiqueorrespond a la moyenne de I'estimatigliich parglitch. La der-
niére colonne correspond a I'ajustement du modeéle sur lerpopition deglitchs
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3a présente une différence importante entre les deux dsimsaqui peut étre due a la faible statistique
disponible.
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FiG. 8.5:Comparaison des constantes de temps des bolométres du C(@dtimées a
I'aide de la méthode statistiquen noiret du modele dglitchs superposésn rouge Mis
a part le 353-3a, les méthodes sont en bon accord.

8.5 Mesure de I'énergie déposée

Une particule qui traverse de la matiere dépose une fradgoson énergie proportionnelle a I'épaisseur
de matiére traversée. Aux énergies des particules du rayeamt cosmique (typiquement supérieures au
MeV), le coefficientde proportionnalit% dépend peu de I'énergie de la particule incidente [Bichisel. €002].
A partir de la mesure de I'échauffement du thermometre, aih genonter a I'énergie déposée en intégrant
la puissance contenue danglich aprées avoir retiré la ligne de base.

A une altitude de~35 km, les rayons cosmiques sont issus du flux primaire etepess une énergie
majoritairement supérieure au MeV. Or, pour des particdeeses énergies, I%‘;i est typiquement de
I'ordre de 2 MeV.g !.cm?. Pour une épaisseur d’absorbeur de I'ordre genlet compte-tenu de la densité
du nitrure de Siliciumds;zys = 3.1 g.cn3), on s’attend a observer un dépot d’énergie de I'ordre de

AE =210% x 3.1 x 107 = 0.6 keV. (8.4)

Pour les détecteurs d’Archeops, on trouve des spectreggsesitr une énergie un peu plus faible que le
keV, ce qui est donc compatible avec le dép6t attendu dapsdiaeur en toile d’araignée.

8.6 Conclusions sur I'étude deglitchs

La premiére raison de I'étude dgsitchs est le nettoyage des données. On a vu que la procédure mise
au point pour les données d’Archeops est applicable a Pleindknne des résultats satisfaisants pour un
temps d’exécution acceptable. L'expérience Archeops ackgalement permis de mettre en évidence des
comportements inattendus tant au niveau du nombgdidsque des constantes de temps.

Le nombre dglitchsest proportionnel & la surface du détecteur, c’est-a-dsertiellement I'absorbeur en
toile d’araignée. Pour Archeops, les différences impaesentre les bolometrdsapani les OMT et les
autres sont certainement liées a la géométrie des toilge (lades fils du maillage, facteur de remplissage).
Malheureusement, nous n'avons pas eu acces aux caragtérisphysiques des bolometres. De plus, suite
a I'échec du vol KS2, la nacelle d’Archeops a été remontés tlargence afin d’étre préte a repartir dés
que les conditions météo le permettaient. La propreté dstiiment, en particulier des cornets et des bo-
lomeétres, ne peut donc pas étre comparée a celle mise en peuvnen satellite. La présence de poussiéres
au sein méme des détecteurs pendant le vol KS3 peut fairie pag explications possibles. Cependant,
les résultats obtenus pendant I'étalonnage du modeéle ddicateon de Planck montrent également des
différences importantes qui ne peuvent pas étre expliquéiggiement par des différences de géométrie.
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Une autre explication peut venir de la radioactivité progug instruments. En effet, les thermometres au
germanium sont dopés pour accentuer leur réponse a la tetapgrce qui les rend radioactifs. Des jeux de
bolomeétres ayant été fabriqués a des semaines d’'intep@lieaient expliquer les différences de statistique
observées.

En ce qui concerne les constantes de temps, la présencexedatetiantes si différentes peut s’expliquer
par I'introduction de plusieurs liens thermiques. Le peohé réside dans le fait que I'on ne peut pas savoir
dans quelle partie du détecteur le rayon cosmique a dépol&éneéegie. Si celui-ci traverse le boitier du
bolomeétre il est possible qu’il chauffe a la fois le boitieabsorbeur et le thermomeétre. La thermalisation
peut alors faire intervenir d'autres liens thermiques pdags que celui qui relie le thermometre a la platine
100 mK. Les énergies mesurées ont d'ailleurs tendance arenagque le processus de dépét d’énergie
dans le bolomeétre est plus complexe que le cas simple ou fEydartraverse uniqguement la toile ou le
thermometre. Néanmoins, en ce qui concerne la constaneemies tcourte., les mesures sont compatibles
avec les estimations basées sur le modéle thermique du bwlm

Pour Planck, les mesures effectuées sur le CQM montrentayselés processus de dépbt d’énergie et
de thermalisation ne sont pas encore bien compris. En pheticaucune explication n’a pu étre avancée
pour expliquer le fait que deux bolometres d’'un méme PSB &4 @t 217-5b) aient des taux détchs
variant d'un ordre de grandeur. Avec les caractéristiqoesptetes des bolométres de Planck et un modele
thermique précis, on pourra certainement retrouver eigu@l les comportements observés sur Archeops.

Une note interne sur les résultats de I'étalonnage du CQM pemiglitchs est en cours de rédaction. Pour Archeops, |&idjgtson
de la méthode utilisée va étre publiée tres prochainemest de détail des traitements appliqués aux données d’Amheo
[Macias-Pérez et al. 2005].
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Chapitre 9

Etude des constantes de temps

Ea détermination des constantes de temps est une étape graieodans I'analyse
de données CMB. En effet, le balayage du ciel par un instrum@minstantané a pour
effet de déformer le signal observé. Pour retrouver le digineciel, il faut corriger cet
effet en évaluant les constantes de temps de chaque dét€=ealnapitre présente une
méthode basée sur les sources ponctuelles ainsi que ld&tésie son application sur
Archeops et une conclusion sur les différentes constamtésnps observées.

9.1 Lobes et constantes de temps

Pour une expérience qui balaye le ciel, lobes et constaetésnaps sont particulierement difficiles a dif-
férencier. En effet, le mouvement de I'instrument fait "&iMe signal le long de I'axe de balayage, ce qui
masque la forme du lobe dans cette direction (fig. 9.1). Lgend'une source ponctuelle sur le ciel est la
convolution de la forme du lobe par une constante de tempstede I'axe de balayage. La détermination
des constantes de temps est donc intrinséquement liéeeaesllobes.

oN b OO

o

on b O oo

FI1G. 9.1: Cartes du lobe avant et aprés déconvolution pour le détectell43K01. La
constante de temps a pour effet de décaler une partie du dmale sens du balayage.

La dégénérescence peut étre levée si I'on dispose de dodhéessource ponctuelle observée a l'arrét
ou si le détecteur change de sens de balayage (comme popérience ballon Maxima par exemple) ce
qui n'est le cas ni d’Archeops, ni pour l'instant de Planch. dfet, soits le signal du ciel observé par un
détecteur de lobe gaussig(y) dont la réponse en temps s'éorit) o« exp(—t/7). Alors, a I'instantt ou

le détecteur pointe vers la directigit) = ¢o + w(t)t (w(t) étant la vitesse angulaire), la mesdte) peut
s’écrire

t—t

d(t) = /[s * g](¢o + wt’).r(t — t')dt" < /e‘”t//"ze = (9.1)

Dans I'espace de Fourier, la convolution s’écrit comme ledpit des transformées de Fourier du lobe
G(v/w) o exp(—2021% /w?) et de la réponse en temp§r) oc 1/(1 + 2imv7). La fonctionG dépend de
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la fréquence’ et de la vitesse angulaitg(t) alors queR ne dépend que de Pour une expérience dont la
vitesse angulaire est constante, lobe et constante de teenpsuvent pas étre séparés. En revanche, si le
balayage change de vitesse ou de sens (changement de sighedeeut séparer les deux composantes.
Un groupe de discussion sur I'estimation des constantesrdps et des lobes pour Planck est en train
d’étudier la possibilité de modifier la vitesse de rotatiansétellite Planck afin d’observer Jupiter avec
différentes vitesses de balayage.

Dans le cas d’Archeops, on a pris le parti de choisir des aotes$ de temps qui donnent la forme de lobe la
plus symétrique possible. Ceci afin d’améliorer la cormactle I'effet de lobe dont on connait une formule
exacte dans le cas d’'un lobe symétrique gaussien (voir rolag 10.1.4).

9.2 Evaluation des constantes de temps

La réponse en tempRT, des bolometres d’Archeops peut étre modélisée par la cwision de deux
exponentielles décroissantes de constantes mixées par un coefficient

RT(t) = (1 —a)e™ /™ + ae /™ (9.2)

Pour déterminer les paramétres de ce modéele, la premigue é& la réalisation de cartes locales des
sources lumineuses (Jupiter et Saturne) en coordonnéestaigs. Le sens de balayage est le long de I'axe
des azimuts. L'effet des constantes de temps du détectedors visible sur cet axe. Afin d’augmenter
le rapport signal-sur-bruit, on réalise un profil (de 4 arcndie largeur en élévation) des deux passages de
Jupiter, le long de I'axe des azimuts.
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FiG. 9.2: Profil du lobe du détecteur 143K01.Les paramétres de la gaussienne sont
déterminés sur la partie ascendante du pesfilouge La mesure du? est effectuée
entre la partie descendante et le modele gaussidnleu La partie supérieure du profil
n'est pas considérée.

Pour obtenir une forme de lobe symétrique dans la directiobalayage, on ajuste une gaussienne sur
les flans du profil (fig. 9.2). Comme les lobes d’Archeops prtese des structures complexes a plusieurs
maxima, on limite I'ajustement a la partie inférieure dufpi@0%). Les paramétres de la gaussienne sont
déterminés sur le flan ascendant. On déconvolue alors lesdenleR T (11, 72, ) dans I'espace en temps.
Pour chaque valeur du triplet;( 72, «), on calcule ley? entre le profil déconvolué et le modéle gaussien
sur la partie descendante (fig. 9.3).

On détermine ensuite le triplét;, 72, a).in COrrespondant au minimum de la probabilitéyde

2
P(x2) = exp <X7) (9.3)
Comme les pas de la grille de calcul sont larges (a cause ghstéecalcul), on a besoin d’affiner la mesure.
Pour cela, on trace les trois plans,(z), (r1,a) et (r2,«) passant pafri, 72, &)mqn. Chaque plan permet
d’estimer plus précisément la valeur des deux paramétresspmndant en marginalisant sur le troisieme.
A lafin, on obtient deux estimations pour chaque parameg®g vialeurs présentées dans le tableau 9.1 sont
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FiG. 9.3:Valeurs du x2 dans I'espace des parameétres{ , 72, ). A gauche bolométre
143K01 avec deux constantes de temps= 6.8770 %5, a = 0.32705% ety =

62.16755-9% A droite : bolométre 143K03 avec une seule constante de temps-

+0.52
598755

les moyennes des deux mesures. En intégrant la surfacelusiit@ dey?, on obtient directement I'erreur
sur la détermination des parameétres. Dans le cas est compatible avec zéro &,lon refait I'estimation
avec un modéle a une seule constante de temps.

bolométre 71 (ms) & T2(ms)

+0.7 +0.05 +35.03
143K01  6.87707% 0327905 62,167 3503

+0.52
143k03  5.9870:32 - -

+0.97 +0.09 +19.71
143K04  7.361057  0.207099  21.841197L

+0.82 +0.08 +6.39
143K05  6.9170-%2 0257095 271497830

+0.76
143K07  6.2379°78 - -

143701 4.9470-%% - -
+1I.5 +0.07 +9.34
217K01  6.07715%  0.38 23207557
217K02  5.577110 - -
217K03  0.5272°29 - -
+1.01 +0.04 +3.80
217K04  5.57T10L 0.48 38.3813:50

+0.93
217K05  5.8170-93 - -

217K06  7.041023 - -

—0.55

0.61
217T04  6.5770°0) - -

+0.00
217706  0.0073-2 - -

T.12
353K01  2.28T7112 - -

+1.69
353K02  1.17+1:69 - -

+1.00
353K03  2.2671:0Y - -

353K04  2.1479°57 - -

+0.99
353K05  3.7979-99 - -

+0.96
353K06  3.2510-9¢ - -

+0.54
545K01  0.287 001 - -

TAB. 9.1:Constantes de temps des bolomeétres d’Archeogwvaluées a partir de Jupiter.
Chaque mesure est la moyenne du maximunPdg?) marginalisé par rapport a I'une
des deux autres variables.

La méthode a également été appliquée sur Saturne bien gapgert signal-sur-bruit soit beaucoup plus

faible (d’un facteur presque 6) a cause de sa plus petite &gparente. Les résultats présentent donc des
barres d’erreurs trés importantes mais sont compatibEs@ux mesurés sur Jupiter.

9.3 Discussion sur les constantes de temps
L'estimation des constantes de temps est cruciale danotEgsus d’analyse de données. Leffet de la

constante de temps est directement visible sur les cartais sl déconvolution dans I'espace réel fait
remonter le spectre de Fourier & haute fréquence.
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Sur Archeops, les différentes méthodes d’estimation ostmiévidence la présence de plusieurs contantes
de temps : deux avec les glitchs (une coutte~ 5 ms et une trés longue ~ 300 ms) et deux avec les
sources ponctuelles (une courte~ 5 ms et une longue, ~ 30 ms). Elles peuvent étre classées en trois
catégories :

1. constante courte(r; ~ 7. ~ 5 ms)
Les constantes courteset; sont présentent sur tous les bolometres. Elles refletemlprméme
processus de thermalisation et sont effectivement cotsipath b (figure 9.4). Elles sont également
en bon accord avec les ordres de grandeur donnés par lesaatiig@imiques des bolométres.
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FIG. 9.4: Estimation des constantes de temps courtes I'aide desglitchs (en noin et
a l'aide des lobesen rouge. Les barres d’erreur sur lggitchs sont confondues avec les
points.

2. constante intermédiaire(rz ~ 30 ms)
Une constante de temps "intermédiairg"est visible, sur certains bolometres seulement, avec les
sources ponctuelles. Les mesures sur Saturne et le Crafiepa® permis de confirmer la présence
de cette constante a cause du manque de signal-sur-braitniéns, elle est détectée sur une mesure
de rayonnement. Nous I'avons donc prise en compte pourueggdu CMB.

3. constante longug(r; ~ 300 ms)
La constante de temps la plus longue n’est visible que stainsglitchs. Elle semble étre liée a
la thermalisation du boftier du bolomeétre. Le processusiofoxe (le dépot d’énergie d’une particule
traversant le détecteur) est différent de celui de mesurayhnnement, c’est pourquoi elle n’est pas
considérée pour les études CMB.

Planck devrait étre sensible & un certain nombre de souccesyelles, ce qui devrait permettre de confir-
mer la méthode et de réduire les incertitudes. En particuiiepourra s'assurer que les constantes de temps
ne dépendent pas du flux de la source. En effet, un flux lumimepartant (Jupiter est 100 fois plus intense
que le CMB dans le domaine millimétrique) peut faire sortirrdgime linéaire des bolometres. Dans ce
cas, il est possible que la constante de temps soit modifiée.

De plus, le but de I'étalonnage au sol de Planck est de répandes questions. En particulier pendant
I'étalonnage du modéle de vol (PFM pdeimotoFlight Mode), des sources dédiées permettront de mesurer
précisément les constantes de temps avant le vol.

L'analyse des constantes de temps d’Archeops est décrite [tiéacias-Pérez et al. 2005]. Une description compléteaftsts des
constantes de temps sur I'analyse de données CMB est doang¢tthnany et al. 1998].
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Chapitre 10

Les lobes

Ce chapitre présente une partie essentielle a la caractéoeade I'instrument :
I'étude des lobes. Nous avons dévelophg8YMFAST, une méthode permettant de
prendre en compte I'asymétrie des lobes dans 'analyse dedks CMB. Cette mé-
thode a été appliquée avec succes sur les données d’Archempsii nous a permis,
entre autres, de reconstruire I'image du plan focal de fmsnent. Elle est en cours
d’adaptation pour Planck.

Ce travail a fait I'objet d’'une publication [Tristram et aR004].

Les lobes représentent la fonction de transfert optiqueddecteur. Ils caractérisent la résolution de l'ins-
trument. Un systéeme optique parfait avec cornets est repr&gpar une fonction de transfert circulaire
gaussienne. En pratique, I'asymétrie de la forme du lobéeaginue la source d’erreur systématique domi-
nante dans les expériences de mesure du CMB. Souvent adsénib des ellipsoides, ils peuvent parfois,
comme c’est le cas pour les lobes d’Archeops (fig. 10.6),emtés des formes plus complexes avec plu-
sieurs maxima. De plus, les lobes peuvent présenter desusta éloignées spatialement (jusqu’a quelques
degrés) appelées lobes secondaires et qui ne sont paséréesidans le cas d’Archeops.

Pour déterminer la forme des lobes principaux effectifglaamle vol, on utilise les sources ponctuelles dont
la taille caractéristique est, par définition, beaucoup pletite que la résolution de I'instrument. Archeops
et Planck utilisent les planétes du Systéme Solaire pouekune du lobe et en particulier Jupiter (de taille
angulaire~43 secondes d’arc) et Saturne (de taille angulait® secondes d’arc).

Pour l'analyse de données CMB, on a de plus en plus recours sirdelations de cartes du ciel aussi bien
pour étudier les effets systématiques et le bruit que paupeoer les résultats a des prédictions théoriques
ou a d'autres jeux de données indépendantes. En partjdidiést des lobes est corrigé dans I'estimation
des spectres plutdt que lors de la projection des carteseSel@ au fait que la déconvolution d’'une carte
par un lobe est beaucoup plus complexe que sa convolutiest @ourquoi I'effet des lobes sur les spectres
est estimé par simulations. A ces fins, on a besoin d’'un mgatélgs de la fonction de transfert optique
d’un instrument, ainsi que d’une procédure rapide de caticol.

10.1 ASYMFAST

Chaque point de la carte observée résulte de la convolutiasighal par le lobe effectif qui dépend a la
fois de la position relative du lobe par rapport au ciel etaléosme. Pour un lobe principal asymétrique, la
convolution de la carte est donc intrinsequement liée arkction de pointage, ce qui la rend particuliere-
ment difficile et lente. Par conséquent, on travaille dagspace des harmoniques sphériques en utilisant soit
des algorithmes généraux de convolution [Wandelt & Han€&3P (appliquée a WMAP [Barnes 2003]
mais difficilement généralisable a des stratégies de bgéagamplexes [Challinor et al. 2002]), soit une
modélisation dans I'espace réel faisant appel a des forecanples facilement calculables dans I'es-
pace des harmoniques sphériques. Dans le deuxieme caguptusiéthodes ont été développées pour
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PARTIE IV Analyse de données

circulariser le lobe [Page et al. 2003, Wu et al. 2000] oudrason ellipticité [Souradeep & Ratra 2001,
Fosalba et al. 2002].

Ces méthodes ne rendent pas correctement compte des asgmésrlobes tels que ceux d’Archeops, c’est
pourquoi nous avons développé une nouvelle méthoderMkAST.

10.1.1 description de la méthode

Nous avons développé une modélisation du lobe principa kofierme d’une superposition de gaussiennes
2D circulaires. L'intérét de cette modélisation est qua p®ut écrire analytiquement la convolution d’'une
carte du ciel par une gaussienne dans I'espace des harresrsgbériques. On peut alors traiter chaque
gaussienne indépendamment, avant de combiner les castdmnées.

La méthode, appelée¥MFAST [Tristram et al. 2004], peut étre décomposée en 6 étapes :

1. Aprés déconvolution des constantes de temps, on tragaitss d’'une source ponctuelle (comme
Jupiter) et on obtient une carte représentant le lobe pahpiour chacun des détecteurs.

2. Lelobe principal est décomposé en une somme pondér€eydessiennes 2D circulaires. Le nombre
de gaussiennes est choisi en minimisant le résidu par regpdruit de fond a la précision fixée par
I'utilisateur.

3. Lacarte initiale du ciel est sur-échantillohéén convoluant cette carte par chacune des gaussiennes,
on formeN cartes a différentes résolutions. Cette convolution seléais I'espace des harmoniques
sphériques.

4. LesN cartes sont déprojetées en utilisant la direction de pgéntarrigée de la position relative de
la gaussienne considérée par rapport au centre du lobe.

5. LesN timelinessont alors sommées aprés pondération par les amplitudésmdaegaussienne.

6. Latimelineainsi obtenue est enfin projetée en utilisant le pointageespondant au centre du lobe.

10.1.2 simulations

La méthode a été validée a I'aide de simulations réalisteselwbservé par un instrument avec un lobe
principal asymétrique et une stratégie de pointage coraiespirée de celle de Planck). Les simulations
de lobes ont été réalisées a partir d’'un nombre aléatoireadssgennes 2D elliptiques (les positions, les
amplitudes et les FWHM choisies aléatoirement) puis lisg#g une gaussienne de la taille des pixels
(fig 10.1). Deux niveaux de bruit différents ont été ajout&%o: (notéa) et 10% (noté).
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FI1G. 10.1:Simulations de lobegréalisées a partir d’'un nombre aléatoire de gaussiennes
2D elliptiques (les positions, les amplitudes et les FWHMistes aléatoirement)A
gauche :simulation 1 presque circulairea droite : simulation 172 tres asymétrique.

10.1.3 décomposition du lobe

La forme du lobe est modélisée par la superpositioVdgaussiennes 2D circulaires normalisées

N
In(z,y) = Z 2:;2 exp [(:c o) + ()" (10.1)

2
pt : 207

Lafin de minimiser les problémes dus a la pixélisation

90



Les lobes CHAPITRE 10

Les parametres libres sont au nombre deet correspondent a la largeur des gaussieanédsur amplitude

A; et leur position par rapport au centre du lobgg;).

Le nombreN de gaussiennes choisi dépend de la précision souhaitéeaiOfajustement du modéle
In(z,y) sur la carte de lobgz,y) pour N € [1,10] (ce qui est typiquement suffisant pour atteindre des
résidus de I'ordre du niveau de bruit) et on calcule la déequadratique donnée par

SV = =3 [ ) - 1) (10.2)

ou n, représente le nombre de pixglsde la carte. L'ajustement est réalisé en utilisant une nui&ttiu
moindrey? dans le cas non-linéaire [Brandt 1970].
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Fi1G. 10.2:Décomposition du lobe avec AYMFAST pour la simulation 1€n hauj et la
simulation 2 én bag avec 10% de bruitDe gauche a droite ta simulation de lobe ; la
simulation de lobe avec 10% de bruit; la dispersion quaglratt en fonction deV (la
ligne rouge représente I'ajustement exponentiel et lllgeue le nombre de gaussiennes
retenu pour la décomposition) ; la reconstruction a paetiNd= 7 et8 gaussiennes.

Les résultats de la décomposition sur les simulations de dobc 10% de bruit sont présentés figure 10.2.
A partir de la carte de la simulation de lobe, on ajoute 10%rdé pour obtenir la carte a décomposer. On
calcule ensuite la distributiofi(V). Celle-ci est modélisée par une exponentielle décroissap{ — N 7)
plus une constanteliée au niveau de bruit. Le nombre de gaussienyiesst la plus petite valeur vérifiant

la condition .
seutl

S(N)—k <

(10.3)

ol seuil est défini par 'utilisateur et correspond au niveau de giégisouhaitée; et étant déterminé par
I'ajustement du modele. La carte de la modélisation du Iebemsuite reconstruite a partir des parametres
des gaussiennes.

Un petit nombre de gaussiennesl(D) suffit a reproduire le lobe avec une précision qui attgiasque le
niveau de bruit. En effet, les résidus (fig. 10.3) sont coibfest avec la distribution d’un bruit blanc centré
a zéro et dont la dispersion correspond bien au niveau deibmaduit dans la simulation. Comparés au
modele elliptique, les résidus sont 10 fois plus faiblessgpmr@sentent pas de structures particulieres.

10.1.4 convolution dans I'espace des harmoniques sphérigs

La carte initiale est ensuite convoluée par chaque gaussiadépendamment, produisant ainscartes.
L'avantage de la modélisation en gaussiennes circulastegue la convolution s’écrit analytiquement dans
I'espace des harmoniques sphériques.

La réponse gaussienne & un signal dans la dire¢tiop) par rapport au lobe s’écrit, dans la limite des
petits anglesd <« 1)

2702 202

2
460, ¢) = 290 o [—9—} (10.4)
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Fi1G. 10.3:Résidus de la décomposition du lobavec ASYMFAST (en hau} et avec un
modele elliptique €n ba3. A gauche :le résidu de la décomposition en pour-ceft.
droite : la distribution du résidu (la ligne rouge correspond a lasganne ajustée dont
les parameétres figurent en haut a droite et le résidu en bleu).

Par définition, la décomposition du sigrdl /T convolué par le lobe gaussien en harmoniques sphériques
est donnée par

=S am / 4GS Yo (7) (10.5)
En approximantos  ~ 1 — 62 /2 et en notant = 62 /252, on peut alors écrire
@) = S | [ a1 = e Vi@ (10.6)
Txflmagm ; x Py ox)e m (X .

Le terme entre crochets correspond a I'effet du lobe ganssiest la fonction de transfert du loli& dans
I'espace des harmoniques sphériques. |l supprime la pugsgzour les grands multipbles ce qui représente
le fait d’avoir lissé les structures plus petites que ldeaile la gaussienne. En développahtpour des
petites valeurs de?, on obtient

/.OO dePy(1 — o%z)e ™ i P(n)( 1) (10.7)
0 n=0

- (L +n)!

Z 2"11' (¢ —n)! (108)

ou P, représente les polynédmes de Legendre. Dans la limite desigffaon peut alors écrire plus simple-
ment

By = exp [%6(6 + 1)02] (10.9)

En d’autres termes, la convolution du ciel par une fonctiocutaire (ici une gaussienne de largeyrse
traduit dans I'espace des harmoniques sphériques par nogdio de transfer, qui ne dépend que de
(dans la limite des petits? et des grandé).

10.1.5 précision de la méthode

Pour estimer la qualité des résultats ¥WFAST, nous avons comparé les méthodes d’approximations
circulaires, elliptiques et multi-gaussiennessMFAST) aux résultats obtenus avec un convolueur pas-a-
pas qui projette le lobe avec son orientation pour chaqu peila stratégie de balayage.
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La carte de référence est formée de 26 sources ponctuellegimie amplitude distribuées uniformément
sur la moitié d’un hémisphére. La stratégie de pointage 'Rldack" est constituée de méridiens échan-
tillonnés tous les 3 arcmin et séparés de 3 arcmin. Cettegiespermet de tester efficacement I'effet de
I'asymétrie du lobe sur le ciel. En effet, si pres des pékesetiondance est telle que les différentes orienta-
tions circularisent le lobe, il n’en est pas de méme au nigealéquateur ou les passages sont strictement
paralleles. Pour réduire les temps de calcul, on a consgélément un quart du ciel et dégradé la résolu-
tion en augmentant la taille caractéristique des lobe$@t@rcmin) afin de ne pas diminuer la qualité des
résultats. Des tests ont été effectués afin de vérifier quésedtats obtenus avec ces restrictions peuvent
étre généralisés a des cartes a plus haute résolution eesiobes plus petits.

Le niveau de précision est calculé a partir de la déviaticedgatique des différences, apres la convolu-
tion, entre chaque méthode et la convolution pas-a-paseRara I'amplitude des sources de la carte de
référence, on obtient, en quelque sorte, le pourcentageuitértiroduit par la convolution (tab. 10.1).

simulation ~ Gaussienne  Gaussienne asymfast

circulaire elliptique N Gaussiennes
la 4.444 1.187 0.734
1b 4.420 1.281 0.936
2a 10.513 4.095 0.826
2b 10.464 4.154 1.455

TaB. 10.1:Pourcentage de bruit introduit par la convolution avec les trois méthodes
d’approximations pour les simulations 1 et 2 avec le niveabrdita (1%) etb (10%). La
déviation quadratique des différences entre chaque metbblh convolution pas-a-pas
est ramenée a I'amplitude des sources ponctuelles quiit@mgtia carte de référence.

Les résultats montrent que le bruit introduit par la contioluavec ASYMFAST est significativement plus
faible que dans le cas des deux autres approximations : &fret 4 fois (resp. 6 a 10) moins par rap-
port a une convolution par un lobe supposé gaussien ellipticesp. circulaire). Bien sdr, plus le lobe est
asymeétrique, meilleure est I'approximation multi-gaassies d'AYMFAST.

La figure 10.4 montre, pour chaque jeu de simulations, lailligton du pourcentage de bruit introduit dans
la carte concoluée pour chacune des trois méthodesN#AST, approximations elliptique et circulaire).
Les résultats illustrent le tableau 10.1 et montrent (RYMFAST est une trés bonne approximation quelque
soit la nature du lobe (les résidus restent inférieurs a 596 ttaus les cas).
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T T
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FIG. 10.4: Histogramme du pourcentage de déviation quadratique du régu des
cartes convoluéesvec AsYMFASTen noir, 'approximation elliptiqueen tirets rouge®t
I'approximation circulaireen pointillés bleus

Il est important de noter que la convolution pas-a-pas thiitodu bruit sur la carte lié a la pixelisation du
lobe. En revanche, la méthodes®MFAST permet de convoluer de fagon presque exacte le modele de lobe
sur la carte du ciel. Dans ce dernier cas, les sources dismeuproviennent que des effets de projection
et déprojection des cartes (minimisés par le sur-échamtiige de la carte du ciel). Naturellement, il faut
ajouter les erreurs de modélisation liées a I'ajustementnddéle sur la carte de lobe. C’est d'ailleurs
I'erreur qui domine largement dans cette méthode.
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10.1.6 temps d’exécution

Pour calculer I'effet de I'asymétrie des lobes sur les gpsctle puissance angulaire, il faut évaluer les
fonctions de transfert des lobes dans I'espace des haroemgphériques et I'erreur associée. Pour cela,
on utilise un grand nombre de simulations (en général, ddréode 1000). On a donc besoin de procédures
a la fois rapides et précises pour convoluer les simulati@nsin lobe réaliste. Les estimations de temps
de calcul (tab. 10.2) montrent qus¥MFAST est plus de 50 fois plus rapide que la convolution pas-a-pas
pour des résolutions importante¥ {,. > 256). La rapidité d’exécution vient du fait que la convolution
de gaussiennes dans I'espace des harmoniques sphéritjuimmédiate. AYMFAST est un peu plus long
que la convolution indépendante @ gaussiennes a cause du temps nécessaire a la projectiom et a |
déprojection. La différence de temps de calcul entgeyMFAST et la convolution pas-a-pas augmente
naturellement avec la résolution de la carte de lobe puisqieuxiéme méthode dépend quasi-linéairement
du nombre de pixels alors qUEYMFAST n'y est que marginalement sensible.

Nside HEALPix Asymfast convolution
(1 Gaussienne) (10 Gaussiennes) pas-a-pas
256 0.127 7.40 171
512 1.02 29.1 1340
1024 8.13 203 10700

TaB. 10.2: Temps d’exécution des méthodes de convolutiopour différentes résolu-
tions de cartes, en unité CPU arbitraire tenant compte dgsstd’entrée/sortie. Les temps
sont donnés pour une convolution par une gaussienne éne(f#EALPIX), pour une mo-
délisation AsYMFASTavec 10 gaussiennes et pour la convolution pas-a-pas. legva
sont moyennées sur 1000 simulations.

10.2 Application aux lobes d’Archeops

Les lobes d’Archeops sont asymétriques a cause de l'tidisales cornetsnulti-modesqui permettent
d’illuminer plusieurs taches de diffraction. De plus, lautthde la nacelle au deuxieme vol (KS2) a lége-
rement défocalisé I'instrument augmentant ainsi sensibie les asymeétries sur les lobes. Ainsi, les lobes
sont plus larges que la tache de diffraction /.2 ~ 5 arcmin & 143 GHz).

Pour tenir compte de cette asymétrie, les lobes principgArcdeops ont été modélisés avesAMFAST
pour un nombre de gaussiennes variant de 7 a 15. Les lobealsantiécrits par le$ N parametres des
gaussiennes. La figure 10.5 présente cette décompositiorigm6 bolométres les plus sensibles utilisés
pour les études CMB. L'ensemble des décompositions posriesibolometres d’Archeops se trouve dans
'annexe A. Pour chaque détecteur, les figures présentardarte du lobe; la déviation quadratigbien
fonction du nombre de gaussienn®¥s la carte du lobe reconstruit avec 185 gaussiennes; la carte de
résidu; et la distribution des résidus.

Les tailles caractéristiques des lobes d’Archeops onté&kiées par I'ajustement d’'une gaussienne 2D
elliptiqgue dont la moyenne des FWHM est donnée dans le talles8. La résolution des détecteurs d’Ar-
cheops est comprise entre 10 et 18 arcmin.

Détecteur FWHM Détecteur FWHM Détecteur FWHM

[arcmin] [arcmin] [arcmin]

143K01 11.0 217K01 12.0 353K01 11.9

143K03 11.7 217K02 11.8 353K02 12.0

143K04 10.9 217K03 175 353K03 11.9

143K05 11.9 217K04 15.9 353K04 12.0

143K07 11.7 217K05 11.3 353K05 12.1

1437101 10.2 217K06 15.1 353K06 12.2
217T04 14.0 545K01 18.3
217706 15.2

TaB. 10.3:Largeur moyenne des lobes d’Archeopsl.a valeur est estimée a partir de la
moyenne des deux FWHM d’un modele gaussien elliptique.
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FiG. 10.5:Décomposition des lobes d’Archeopgen V') pour les 6 détecteurs utilisés pour les études
CMB. De gauche a droite ta carte du lobe ; la dispersion quadratigtien fonction deV (la ligne rouge
représente I'ajustement exponentiel et la ligne bleue fabre de gaussiennes retenu pour la décomposi-
tion) ; la carte du lobe reconstruit ; la carte du résidu (en @t)la distribution du résidu ajustée par une
gaussienne (ligne rouge) dont les parameétres figurent ératthoite et le résidu en bleu).

10.3 Plan focal

La reconstruction du pointage permet de connaitre la direate visée de l'instrument, que I'on peut
reliée a celle du centre du plan focal a I'aide d’'une sourcaiieuse. Pour remonter a celle de chaque
détecteur, il faut mesurer les décalages entre le centeepdition de chaque bolométre. Pour cela, on
reconstruit une image du plan focal de l'instrument. Nousavéalisé une carte de Jupiter en coordonnées
azimutales en utilisant le pointage du centre du plan fogat phaque détecteur. La carte de 3.5 degrés de
cOté est constituée de 210 pixels de 1 arcmin. On obtientttiefegon autant d'images de la source que de
détecteurs, chacune centrée sur la position du bolomételdalan focal (figure 10.6).

Avec la modélisation en multi-gaussiennes, on peut évaladacon précise le centre effectif du lobe en
prenant le barycentre des positions de chacune des gaussipondérées par leur amplitude. La distance
du centre du lobe au centre du plan focal permet ensuiteehatiin pointage pour chaque détecteur.
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FI1G. 10.6:Reconstruction du plan focal d’Archeopsa partir de Jupiter. La carte, de 3.5
degrés de cOté, est constituée de 210 pixels de 1 arcminobedannées sont en minutes
d’arc par rapport au centre du plan focal. L'azimut correspa la direction de balayage.
Les bolometres OMT possede le méme cornet : ils sont supEspos

10.4 Application aux lobes de Planck

La modélisation en multi-gaussiennes ¢"¥FAST permet de traiter rapidement et de fagon précise le lobe
principal. Mais cette procédure ne prend pas en comptefies e lobes secondaires. En effet, a cause de la
diffraction sur le miroir et les structures du télescopsa,gleotons ne provenant pas directement du télescope
peuvent atteindre les bolometres. Il en résulte une bassseldminosité provenant du miroir primaire qui
peut se traduire sur les cartes par un piédestal beaucaosifapde (de I'ordre de quelques degrés) autour du
lobe principal. Sur Archeops, les lobes secondaires sdiigamment faibles pour étre cachés sous le bruit
(peut-étre est-ce le bruit qui est trop fort ?), ils ont dotéctétalement négligés. En revanche, des effets de
guelques pour-cents peuvent intervenir, en particuliesdies coefficients d’étalonnage puisque le piédestal
emporte un peu de puissance a I'extérieur du lobe principal.

Avec le niveau de bruit attendu pour Planck, les lobes seaioggisont une source d’erreur systématique a
ne pas négliger. Comme leur taille caractéristique esemetht plus importante, on peut faire des études a
partir de cartes avec des résolutions beaucoup plus faiblgai limite le temps de calcul.

En résumé, comme souvent dans I'analyse de données CMBthadesoptimale de traitement du lobe est
une méthode hybride faisant intervenir & la fois une modtia multi-gaussiennes COmmMeAMFAST a
haute résolution pour le lobe principal (en cours d'implétagon dans le niveau 2 de I'analyse de données
Planck) et une méthode de convolution pas-a-pas a basseti@spour les lobes secondaires.

La description compléte de la méthodesyMFASTest dans [Tristram et al. 2004]. L'application aux donnéeardheops figure en
annexe A. [Souradeep & Ratra 2001] et [Fosalba et al. 2002 gantent la modélisation elliptique des lobes, [Page €2G03] et
[Wu et al. 2000] la modélisation circulaire. [Wandelt & Gdis2001] propose une convolution exacte dans I'espace dead@Eques
sphériques.
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Chapitre 11

Sources Ponctuelles

Les sources ponctuelles sont une contamination d’avamt{mbar I'analyse de don-
nées CMB. De plus, leur détection fait partie des objectifdadmission Planck. Sur
Archeops, on a détecté un grand nombre de sources situées|gplupart, dans le
plan galactique. La mesure du flux lumineux des sources iesipiportantes comme
les planétes permet également d’étalonner I'instrumeatciapitre présente les résul-
tats obtenus avec Archeops pour les planétes Jupiter etri&atu

11.1 Détection

Les méthodes de détection different en fonction du flux desces ponctuelles. Les sources importantes
sont visibles dans les données ordonnées en temps. Ell@®ooatté marquées par la procédure de dé-
tection deglitchs (cf. chapitre 8). En revanche, les sources plus faibles soyées dans le bruit. Pour
les détecter, on peut augmenter le rapport signal-sut-brupassant dans I'espace des cartes. On peut
également convoluer les cartes par le lobe afin de fairenadss sources.

11.1.1 Archeops

Sur Archeops, un catalogue de sources préliminaire a étaéeatpartir dgglitchs En effet, comme fonc-
tion du temps, leglitchsvont tomber aléatoirement sur les cartes, alors que lesssponctuelles (autres
gue les planétes qui sont vues plusieurs fois a cause de éplaagment sur le ciel, voir I'éphéméride
fig. 11.1) sont quasiment fixes sur le ciel. En projetant ueigent les données marquées sur une carte, on
peut alors différencier les sources ponctuelles intenssgliichs Cette premiére estimation nous a permis
d’identifier 68 sources.

La deuxieme étape consiste a rechercher, dans les castssylees qui n’apparaissent pas dans les données
ordonnées en temps pour chaque bolométre. Pour cela, aredi@hission de fond en lissant les cartes
par une gaussienne bien plus grande que le lobe (1 degrép@trat ensuite la carte de I'émission de
fond a celle des données et on convolue le résultat par ledobefaire ressortir les sources ponctuelles.
Le bruit sur la carte est évalué en dehors du plan galactigggecandidats correspondent aux pixels dont
le rapport signal-sur-bruit est supérieur a 6. La séleatigtrfaite grace a la coincidence entre bolomeétres.
Pour un minimum de 2 bolométres, on trouve 1822 candidatsc Awn seuil & 6 bolométres, on ne trouve
plus que 69 sources essentiellement situées dans le pkstigak et dans la région du Cygne.

Parmi tous les candidats, 5 sources sont détectées paetooglbmetres : Jupiter, Saturne, NGC7538, W3
et le second passage de Jupiter.
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FiG. 11.1:Ephéméride des principales sources pendant le vol KS3 Arcoes. L'élé-
vation de la source est tracée en fonction du temps a partiébiut du vol. Pendant la nuit
polaire la Lune et le Soleil restent sous I'horizon. Archeogitué a 35 km d'altitude et
pointant a élévation constante (41 degrég noir), est sensible aux sources lorsqu’elles
dépassent -6 degrés d'élévatidmait noir). Les planétes Saturren vertet Jupiteren
rougesont vues deux fois en début de vol.

11.1.2 Planck

De la méme facon, sur Planck, la procédure de détectiogldelssmarquera une partie des sources ponc-
tuelles visibles dans les données ordonnées en temps. Méagliss grande partie de celles-ci pourront
étre identifiées a partir des catalogues astrophysiquesal&gie de balayage permettra de les détecter en
utilisant la redondance pangs. Avec 60 cercles paing, le rapport signal-sur-bruit sera important et per-
mettra la détection des sources cachées sous le bruit dathariaées ordonnées en temps. Enfin, pour tirer
profit du recouvrement des cercles, on utilisera les cademptdtes du ciel.

L'identification des sources ponctuelles sera essenfiellg les analyses CMB puisque, contrairement a
Archeops, Planck sera également sensible aux sourcesgataetiques présentes dans les zones d’esti-
mation du spectre du CMB. En particulier, la mission dewdéiiecter des milliers d’amas de galaxies et
produire un catalogue (ERCSC pdtarly Release Compact Source Catalog8emois aprés le premier
surveyd'observation (de 7 mois) dans le but notamment de pouvtaragir avec son voisin Herschel.

11.2 Mesures du flux

Pour les sources ponctuelles assez puissantes, nous al@ulé teur flux par photométrie d’ouverture, aux
fréquences d’Archeops. En intégrant la puissance de la taréale de la source sur un disque, on obtient
le flux par degré carré en fonction du rayon d’intégrationtt€Céonction croit avec le rayon jusqu’a la
taille caractéristique du lobe pour une source ponctuediealeur du plateau donne alors le flux total de la
source.

L'intensité B, d’'une source en fonction de sa tempérafllys’écrit comme la loi de Planck

2h13 1

B=—
v c2 ehu/kTS -1

(11.2)
La température de brillance ou température Rayleigh-JEangorrespond a I'approximation linéaire aux
basses fréquences et est définie par la relation

V2
B, =25 kTr; (11.2)

Pour des sources beaucoup plus petites que la taille duliolbégrale du flux recu a travers le lobe d’angle
solide(2 est égale a I'intégrale de l'intensité de la source sur dea ngulairev

wd?

F,= [ é6TdQ = | B,(T)dw = B,"— (11.3)
Jorm-|

4

En d’autres termes, on conserve la luminosité, mais on tBlflex de la source par le rapport entre le lobe
etla surface de la souréd’r; = §o7%.
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Les cartes des sources sont carrées de coté 1 degré et dé picehin. Elles sont centrées sur la source.
Pour intégrer le flux sur le lobe, on intégre sur des disquar&s en zéro et de rayon croissant. La fi-
gure 11.2 montre la carte moyenne de Jupiter pour les bolem@tl43 GHz d’Archeops ainsi que le flux

intégré en fonction du rayon. Le flux total de la source esturéea la valeur du plateau.

-30 L L L 1 L 0 o I . . . .
aaaaaa o.0 Q.2 o.4 .6 o.8 1.0
royon [degres]

FiG. 11.2: Photométrie d’ouverture sur la carte de Jupiter d’Archeops a 143 GHAz.
gauche :carte enT'r; moyenne des bolometres a 143 GHz. Le coté de la carte fait 1
degré, la taille des pixels est de 1 arcnfirdroite :intégration du flux emn K i ;.deg? en
fonction du rayon. La plateauréit rouge) correspond au flux total de la source. L'erreur
en pointillés correspond a la variation du flux entre 40 etrééhin.

L'erreur o, sur la mesure du flux est relativement faible. Un majorantedi@rreur consiste a prendre la
déviation du plateau par rapport a I'horizontale. Le rayanimum est fixé a 40 arcmin pour étre sOr de
prendre en compte le lobe principal en entier. On trouvesales erreurs de,, =1.5, 2.7, 3.5 et 6% a 143,
217, 353 et 545 GHz respectivement.

11.3 Température des sources

A partir des données étalonnées en température, on peutenéssitempératures des sources observées
par Archeops. En particulier, nous avons étudié les sourgaer et Saturne.

Les données sont étalonnées a l'aide du dipble pour lesdrigs 143 et 217 GHz et grace au profil
galactique pour les données a 353 et 545 GHz. Les erreuresuoéfficients d’étalonnage avec le dipble
sontde 4 et8% a 143 et 217 GHz respectivement. Pour I'étapmgalactique, les erreurs sont de I'ordre de
12 et 8% respectivement a 353 et 545 GHz. Ces erreurs corm@spba I'incertitude sur la valeur absolue
des coefficients d’étalonnage.

Les différences de coefficient d’étalonnage entre détesfg@utercalibration) sont nettement plus faibles.
Pour les évaluer, on calcule, par fréquence, la disperséarfldx obtenus en unité Rayleigh-Jeans. Elle
domine l'erreur intrinséque de mesure du flgx. On trouves; = 5.6, 4.1, 0.7% pour Jupiter et = 5.7,

5.7 et 1.2% pour Saturne a 143, 217 et 353 GHz. Comme on nesgisjp@ d'une seule mesure a 545 GHz,
I'erreur d'intercalibration ne peut pas étre évaluée.

A partir des données étalonnées en température, on peultsrdé&flux recu et remonter a la température de
la source. Les températures mesurées sont réesumées daledritl 1.1. L'erreur totale sur la température
de la source tient compte des erreurs d’intercalibratiogntre bolomeétres et de mesure du fiyx.

Fréquence [GHZ] 143 217 353 545
Jupiter [Tr s] 165.06+ 9.63  138.98+ 5.94  159.19+ 5.09  146.20+ 3.07
Saturne [Tzs] 159.74+ 9.43  144.09-5.57 178.58t 6.74  165.93t 3.41

TAB. 11.1:Températures de Jupiter et Saturne mesurées par Archeops.es données
sont étalonnées a partir du dipdle a 143 et 217 GHz et de laxi@aa353 et 545 GHz.
Les erreurs sur I'étalonnage absolu (4, 8, 12 et 8%) ne sariiges en compte.

11.3.1 Jupiter

La figure 11.3 compare la mesure d’Archeops au spectre déedupes points d’Archeops (en vert)
sont comparés aux mesures du ballon MSAM1 [Goldin et al. 1997in modéle d’émission de Jupiter
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[Moreno 1998] et aux points de WMAP [Page et al. 2003]. La fgomontre un bon accord a 143, 353 et

Temperature de brillance [Ky]

50—

Goldin et al. 97
OArcheops
F|l ©Moreno 98
L| O WMAP
o I
10 100 1000
frequence [GHz]

Fi1G. 11.3:Spectre de la température de JupiterLes points d’Archeopse rougé sont
comparés aux points extraits de [Goldin et al. 19@n]yer}, a ceux de WMAP¢€n bley
et a un spectre d’émission de Jupiter [Moreno 19@8]roir).

545 GHz. En revanche, on trouve un écart significatif a 217 @Hwiron 2r). Ce désaccord n’est pas
dd a un bolometre en particulier (la dispersipnreste faible ce qui confirme que les valeurs de chaque
bolomeétre a cette fréquence sont relativement procheshdrejue de puissance sur le ciel a également été
repéré dans les analyses CMB (cf. chapitre 16).

11.3.2 Saturne

La figure 11.4 compare les mesures d’Archeops et du ballon MIBAGoldin et al. 1997] au modéle
d’émission de Saturne [Moreno 1998]. La figure montre un lmooal & basse fréquence (143 et 217 GHz).
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FI1G. 11.4:Spectre de la température de Saturneles points d’Archeopseh rouge sont
comparés aux points extraits de [Goldin et al. 19% yer} et a un spectre d’émission
de Saturne [Moreno 19981 noin.

En revanche, on trouve un écart significatif a 353et 545 GlHvif@n 27). Celui-ci pourrait étre expliqué
par I'orientation des anneaux au moment de I'observatiarpgut faire varier la mesure de 10 a 15%,
essentiellement a haute fréquence ou I'émission des rassiomine.

11.3.3 Nébuleuse du Crabe

Lafigure 11.5 compare les mesures d’Archeops au modéle s@mnide la nébuleuse du Crabe [Bandiera et al. 2002].
Les points d’Archeops ne sont pas en accord avec le specite]Bahdiera et al. 2002]. La différence cor-

respond a un manque de puissance a hauteur de 120 Jy a teurég|leences. Une explication peut venir

du fait que la nébuleuse est tres diffuse et peut s’étendrguRiques minutes d’arc. Or, la réalisation des
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Fi1G. 11.5:Spectre de la température de la nébuleuse du Crabées points d’Archeops
(en roug@ sont comparés aux points extraits de [Bandiera et al. 2@T) (en ver} et
au spectre d’émission estimé a partir de ces meseresdir). Le spectre est constitué
de deux composantes synchrotroas pointillég et d’'un corps noir a la température de
48 K (en tirety.

cartes locales d’Archeops passe par la soustraction digne He base qui pourrait retirer une partie du
signal lorsque celui-ci est étendu.

11.3.4 Conclusion

Malgré le manque de précision sur la valeur absolue de dételge (entre 4 et 12%), les mesures de flux
sur les sources ponctuelles importantes vues par Archeopsssla plupart des fréquences, en bon accord
avec la littérature. Les désaccords soulévent néanmoms|aestions sur la fiabilité de I'étalonnage de
l'instrument, méme en intercalibration.

Pour s’affranchir des erreurs d’étalonnage, on donne femidples températures entre Saturne et Jupiter. Sur
Archeops, le rapport est de04 4+0.018, ce qui n’est pas compatible avec les valeurs de [Goldin &1987]
autour de).84+0.01 a des fréquences voisines (tab. 11.2). Ceci semble indipuegles erreurs d’étalonnage
ne sont pas les seules responsables des différences assewwde spectre de Jupiter et de Saturne. Une
explication possible pourrait venir de la forte luminosigJupiter qui pourrait rendre la réponse des bolo-
metres non-linéraire. En effet, la température de Jupiteéd par le lobe est de0.5 K ce qui représente
environ 10% de la température de fonctionnement du bol@rets K) et est suffisant pour sortir de la
zone de fonctionnement linéaire du thermometre.

Fréquence [GHz] 143 217 353 545
Archeops 0.97 0.016 1.02:0.020 1.12-0.006 1.13
Fréquence [GHz] 171 285 495 675
Goldin et al. 0.8330.012 0.75&0.010 0.8180.012 0.84&0.012

TAB. 11.2: Rapports Tsat/Tyup Mesurés par Archeopr{ hau} et publiés dans
[Goldin et al. 1997] én ba3. Le rapport est indépendant de I'étalonnage absolu des ex-
périences.

Les mesures de flux du Crabe présentent elles-aussi un désanec la littérature. Les températures

mesurées sont nettement inférieures aux modeéles propasfBgndiera et al. 2002].

Les mesures des températures des sources ponctuelles mr@mps ne permettent pas de mettre des
contraintes sur les modéles de spectre d’émission. Néasieitemps moyen d'intégration par déctecteur
sur les sources ponctuelles avec Archeops n'est que de Dans.le cadre d’'une expérience de mesure
du CMB embarquée en ballon, les flux mesurés par Archeopsismiatsatisfaisants. En revanche, Planck
devrait observer les sources ponctuelles au minimum péfdapar bolometres et la stratégie de balayage
pourrait étre modifiée afin d’'augmenter encore le tempsétjirsttion sur les planétes. Ajouté a la précision

de I'étalonnage, ceci devrait lui permettre de fournir desunes beaucoup plus précises des flux.
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11.4 Etalonnage

Si on suppose connu le spectre d’émission des sources (arE8¥pgn peut déduire le coefficient d’étalon-
nage a partir de la mesure du flux pour chaque détecteur. @ateapi des incertitudes sur la valeur de la
température de Jupiter et de Saturne, cette méthode diatade n'a pas été retenue dans le cas d’Archeops.
On lui a préféré I'étalonnage a partir du dipdle cosmologifpour les études CMB a basse fréquence) ou
I'étalonnage galactique (basé sur une extrapolation aguinces d’Archeops des cartes IRAS avec le
spectre FIRAS [Schlegel et al. 1998]).

coeffcient d'elolonnoge [mKey/ V]

143K03 L
143K04 L
143K05 L
143K07 L
207601 L
207K02 L
207K04 L
207K05 L
217K06 |
Ja3K01 L
Ja3K02 L
Ja3K03 L
Ja3K04 L
J83K05 L
Ja3K06 |
S45K01 L

FiG. 11.6: Coefficient d'étalonnage pour les bolomeétres d’ArcheopsToutes les
sources d’étalonnage sont superposées : le dipdle cosimatogn noir), la Galaxie én
bleu), Jupiter €n rougg et Saturne én ver}. Les barres d’erreurs tiennent compte des
erreurs de mesure et des erreurs absolues.

Néanmoins, les différentes sources d’étalonnage moré&renhérence des mesures compte-tenu des barres
d’erreurs qui tiennent compte a la fois des erreurs de medtudes erreurs absolues (fig. 11.6). En parti-
culier, l'intercalibration entre bolometres est complatibntre les différentes méthodes. La réponse des
bolométres d’Archeops est comparable et comprise entrd @ etk ; /1V. Seule la réponse du détecteur
217KO05 est moins bonne puisque son coefficient attell mKg; /uV

Les données CMB sont étalonnées directement a partir dledip@ir s’affranchir des effets liés aux ex-
trapolations en fréquence. Quant aux hautes fréquenétapihnage est réalisé a partir de la Galaxie afin
d’obtenir des cartes compatibles avec le spectre FIRASelresirs absolues sur le niveau des coefficients
d’étalonnage sont résumées dans le tableau 11.3.

Fréquence [GHz] 143 217 353 545

Dipole 4 8 - -
Galaxie 19 12 12 8
Jupiter 11 12 12 12
Saturne 12 12 12 12

TAB. 11.3:Erreurs en pour-cent sur les coefficients d'étalonnag@our les différentes
méthodes. Les erreurs tiennent compte des erreurs de ne¢sieeerreurs systématiques.

Une note interne présente le catalogue de sources ponesueittectées par Archeops. Les différentes méthodesodigémje
utilisées pour Archeops sont également dans [Macias-Rsrakz 2005].
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Chapitre 12

Projection et couverture du ciel

Aprés le traitement en temps, les données CMB sont projetéates cartes pour
permettre les décorrélations spatiales et I'estimationsgectre de puissance. Le pas-
sage de I'espace en temps a I'espace des cartes est délesaalgorithmes de projec-
tion font des hypothéses fortes sur les caractéristiqudsrai¢ (stationnarité et gaus-
sianité). Pour répondre a ces criteres, dans certains cagltmnées ont besoin d’étre
filtrées pour éviter les stries sur les cartes. Dans le casai@ops, 'inhomogénéité de
la couverture ne facilite pas cette étape.

12.1 Projection des données

Une fois nettoyées, les données en temps doivent étre @esjstir une carte du ciel pixelisée. Pour chaque
détecteur, le pointage permet de construire un vecteuraquielle pixel correspondant a la direction obser-
vée en fonction du temps.

12.1.1 pixelisation

La pixelisation utilisée est HEALPIx [Gorski et al. 1999]ldcest basée sur une décomposition du ciel en
12 parties de méme aire. Chacun de ces pixels est ensuise giai une puissance de 2 nofég,.. Le
nombre total de pixels est domg,;, = 12 x N2, . Chaque pixel ayant quasiment la méme aire, la taille
des pixels est d&,;, = /47 /n,;, de coté. Le tableau 12.1 donne la correspondance entredmpte
Nsiqe, 1@ nombre de pixels et leur taille.

Ngide 16 32 64 128 256 512 1024 2048 4096
Npiw 3072 12288 49152 196608 786432 3145728 12582912  50331648132@892
0piz [arcmin] | 219.87  109.94  54.97 27.48 13.74 6.87 3.44 1.72 0.86

TaB. 12.1:Nombre et taille des pixels HEALPixen fonction du parametr&; 4. .

La résolution d’'une carte est liée a I'échantillonnage dwelqui doit satisfaire au théoréme de Shannon
(0.5\/D, a comparer a la tache d’Airy 1\2 D). Sur Archeops, la résolution est limitée par la redondance
quine permet pas d’échantillonner correctement les Idbesffet & la résolution d& ;4. = 512, la plupart

des pixels de la couverture ne contiennent qu'une seule nmeBn revanche, la redondance de Planck
permettra de travailler avec des résolutions inférieuzai@min (V4;q. = 2048) et ainsi d’échantillonner
correctement les lobes (de 5 arcmin).
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12.1.2 projection
méthode simple par coaddition

La méthode la plus simple pour projeter les données sur ue eat appelée "coaddition". A partir du
pointage donnant la position sur le ciel en fonction du teropsassocie a chaque point des données en
tempsd,, un pixel sur le ciel. Les données tombant dans le méme pixglraoyennées. Cette opération
revient & un changement de base dont la matrice est la megipeintaged,, associant un pixed & un
tempst. Les donnéesg, dans I'espace des cartes s’écrivent alors

d, = (ATA) " Al d; (12.1)

Lorsque le bruit est blanc et de variance constante dansldesdes cartes, cette méthode donne une carte
optimale en terme de rapport signal-sur-bruit. En revanlkdisque le bruit présente des caractéristiques
plus complexes (comme c’est le cas en général pour les deiBidB), les effets sur la carte peuvent étre
importants.

méthode optimale par maximisation de la fonction de vraiserlance

Les méthodes de maximisation de la fonction de vraisemblprennent en compte les caractéristiques du
bruit. Les traitements sur les données ordonnées en tersgst\d rendre le bruit le plus proche possible
d’un bruit gaussien stationnaire avec une composant¢ frDans ces conditions, la matrice de corrélation
du bruit Ny est connue et la réalisation de la catjemaximise la fonction de vraisemblance

1 _
L(d,) = exp {5 (di — Apdp)T NH (dyr — Aprydyy) (12.2)

dont la solution s’écrit .
dy = (AL NG Ay ) AL NG, (12.3)

Lorsque le bruit présente des caractéristiques plus co@pld faut estimer la matrice de corrélation du
bruit N,y = (n¢,n}). En premiére approximation, on utilise généralement utiemés du bruit en re-
tranchant aux données brutes des données projetées ppigjet&es sans tenir compte du brujt ~

dy — A;} (A¢pdy). On peut ensuite affiner I'estimation en faisant intervésrspectres de Fourier du bruit
et en itérant.

On utilise alors les propriétés statistiques du bruit p@soudre I'équation (eq. 12.3) en maximisant la
fonction de vraisemblance

1
L(dy) = exp | =5 (di = Appdy) VN (dy — Apydy) + T (ln(AIpN;,lAt/p/))] (12.4)

Dans le cadre d’Archeops, deux méthodes de maximisatiomadsevnblance ont été développéesamv
CuMBA [Doré et al. 2001] et MIRAGE [Yvon & Mayet 2005].

12.1.3 filtrage

Pour des détecteurs sensibles dont la fréquence de couploreiitien1/ f est suffisamment basse et les
constantes de temps petites, le bruit peut étre considémneddlanc et on ne filtre pas les données (c’est
le cas de WMAP).

Dans le cas d’Archeops, un filtre passe-bande (fig. 12.1)pgdigaé aux données pour supprimer :

— abasse fréquence, les résidus de contamination par lesiéns galactiques et atmosphériques
— a haute fréquence, la remontée du bruit a cause de la déebomales constantes de temps et résidus
de pics vers 45 Hz

Le filtrage introduit des rebonds dans le sens de balayageradés sources lumineuses, en particulier les
avant-plans galactiques qui se répercutent sur les hagueside la fréquence de rotation aprés la coupure
du passe-haut. Pour éviter les problemes liés au filtragent#ve, avant de filtrer, une estimation de la
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FiG. 12.1: Spectres avant et apres filtrage par le passe-bande de type Berworth
utilisé par MIRAGE . La valeur des fréquences de coupure sont 0.1 et 38 Hz. Lepass
haut permet de supprimer les résidus de contamination pamhissions galactiques et
atmosphériques. Le passe-bas permet de couper la remariégitth cause de la décon-
volution des constantes de temps ainsi que les pics vers 45 Hz

Galaxie que 'on réintroduit ensuite. A cause du bruit bdissguence important, I'estimation de la Galaxie
est difficile. Par conséquent, on procede itérativement.

A partir de I'estimation des spectres de puissance angulaira pu tester I'effet de différentes valeurs des
fréquences de coupure utilisées pour le CMB (voir égalercleapitre 16). Les valeurs choisies pour les
cartes CMB sont de 0.1 Hz et 38 Hz. Pour les cartes galactiuiéquence de coupure du passe-haut est
descendue a 0.06 Hz de maniére a conserver I'émission dddai&a

12.1.4 destriage

Le bruit basse-fréquence se projette sur les cartes sonisia fle stries. Le principe du destriage consiste a
soustraire un modéle de dérive minimisant les stries suarke cPour tenir compte des limitations en temps
et en fréquence, le modelét) est développé sur une base d’atomes de Gahot) [Carmona et al. 1998]

d(t) = > crGi(t) (12.5)
k

Les coefficients;, sont obtenus a partir d’'un critere de minimisation de fancte vraisemblancé rendant
compte du degré de strie. Cette fonction peut prendre diffés formes [Ganga 1994, Bourrachot 2004],
en particulier

— minimisation de la variance par pixel

NTJ
M=3" ﬁ ZO ((bi — ds) — (bs — di)) (12.6)

ou lesb; (d;) sont I'ensemble des points des données (resp. du modékrigde)dse projetant dans le
pixel p. Pour Archeops, cet estimateur reproduit bien les dérigradde échelle mais est limité par
le manque de redondance lié a la stratégie de balayage.

— minimisation de la variance perpendiculaire a la directle balayage
Dans ce cas, le critére agit dans I'espace en temps, évitaites problemes de manque de redon-
dance

_Noi®)
M= ; 1) (12.7)

ou aﬁ(t) est la variance le long de la direction de balayage?dt) le long de la direction perpendi-
culaire.
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Cette derniére méthode, appliquée sur Archeops, a permiédigre significativement les stries sur les
cartes des canaux CMB (143 et 217 GHz). Les canaux a plus frégieence, ou les émissions d’'avant-
plans sont plus intenses, présentent encore des stridaeiss. L'estimation de la fonction de transfert du
destriage montre que la procédure soustrait moins de 5%gdalsi

12.2 Couverture du ciel

La stratégie de balayage d’Archeops a été congue pour cauweilarge partie du ciel pendant le vol,
au détriment de la redondance. Pour le vol KS3, la couvedikecheops représente30% avec une
redondance de 20 a 60 points par degré carré. Un tiers dezoeiteest couvert avec une redondance plus
importante de I'ordre de 75 points par degré carré (fig. 12D2) plus, la forme des cercles sur le ciel
donne une grande inhomogénéité dans le nombre de pointéxehrin effet, les bords de la couverture
sont couverts jusqu’a 60 fois plus que la plus grande majdes pixels. Or pour calculer les spectres de
puissance angulaire, on utilise une pondération des pixefisnction de leur rapport signal-sur-bruit, c’est-
a-dire du nombre de points par pixel (la sensibilité ingtade étant supposée constante pendant le vol). Il
en résulte que les spectres sont dominés par la mesure paimés alignés, au bord de la couverture.

1.0 eo—— ooeesssm 100.0

FiG. 12.2: Carte de la couverture d’Archeops en nombre de points par pigl a la
résolution deNg;4. = 512. La couverture est de 30%. L'échelle de couleur s’arréte a
100 mais le maximum de la carte se situe a 591 points par @xedistingue nettement
les deux zones ou la redondance est plus importantebleu clai) et les bords de la
couverture extrémement redondants.

La redondance sur le ciel est le facteur essentiel de la tiédutu signal-sur-bruit pour des expériences
comme Planck ou WMAP. Pour des sensibilités comparables;amverture satellite comme Planck permet
de gagner un facteur 1000 sur la variance du signal sur désscarla méme résolution par rapport a
Archeops. De plus, la couverture de Planck sera beaucoshplaogene (fig. 12.3). Des études sont encore
en cours pour tenter de limiter la concentration importalgeoints au niveau des pdles (par exemple en
changeant Iégérement la trajectoire de I'axe de rotatitre @haqueing).
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FiG. 12.3:Carte de la couverture de Planck en nombre de points par pixeh la réso-
lution de Ng;4. = 512, pour unsurvey(7 mois) avec la stratégie de balayage nominale.
La couverture est de 99.9%.

12.3 Cartes d’Archeops

12.3.1 cartes galactiques

Les cartes galactiques d’Archeops ont été réalisées paméiteode de coaddition avec un filirage passe-
bande §0.06, 38] Hz des données ordonnées en temps.

Lafigure 12.4 présente les cartes aux 4 fréquences d’Archeeptrées sur I'anti-centre galactique. On peut
voir I'évolution de I'émission galactique en fonction deftéquence (proportionnelle:?t). On distingue
également les stries résiduelles a 545 GHz.

12.3.2 décorrélation spatiale

Pour étudier les anisotropies du CMB, les cartes doivestréttoyées des émissions d’'avant-plans. Les
cartes d’Archeops a 143 et 217 GHz sont contaminées par diets jgrincipaux :

e résidus atmosphériques provenant de I'inhomogénéité dedmission de I'ozone.
Cette composante est visible principalement a basse fnégu@férieure a 2 Hz) dans les données
ordonnées en temps. Elle suit approximativement une londgion en/? en température d’antenne.
C’est pourquoi les canaux a haute fréquence d’Archeops€85385 GHz) sont plus sensibles a cette
contamination.

e émission des poussiéres galactiques.
Cette composante contamine les données CMB méme aux &tigalactiques intermédiaires. Elle
présente un spectre d’émission sous la forme d’'un corpsanbit K avec une émissivité proche de
2. La encore, les canaux a haute fréquence d’Archeops y somspnsibles. On utilise également
un modele de poussiére basé sur les observations de IRAHeldes aux fréquences d’Archeops en
utilisant le modéle d’émission er? B, (T') de FIRAS [Schlegel et al. 1998, Finkbeiner et al. 1999].

Pour enlever a la fois les résidus des émissions atmospleéeiggalactique, on décorréle les données
ordonnées en temps d’'une combinaison linéaire des canawafnéquence d’Archeops (353 et 545 GHz)
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143 GHz

0.0 — s (.80 mK RJ

217 GHz

0.0 e—— s 0.80 mK RJ

353 GHz

0.0 — s (.80 mK RJ

545 GHz

0.0 e—— s 0.80 mK RJ

FI1G. 12.4:Cartes d’Archeopsaux 4 fréquences 143, 217, 353 et 545 GHz a la résolution
de Ng;q. = 128. Les échelles sont identiques.
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et du modéle de poussiere.

Comme la décorrélation n’est pas parfaite la ou les émissiGavant-plans sont trés intenses (plan galac-
tique), un masque galactique est appliqué sur les cartes Bestimation du spectre de puissance afin de
cacher les résidus.

12.3.3 Cartes CMB d’Archeops

Apres nettoyage des systématiques et des avant-plansetaderinées, nous avons réalisé les cartes de
CMB a partir desquelles on pourra estimer le spectre de gniss

Deux méthodes ont été développées dans le cadre d’Arché@psprévision de Planck : NPCUMBA
[Doré et al. 2001] et MRAGE [Yvon & Mayet 2005]. MaPCUMBA est dores-et-déja implémenté dans le
cadre de Planck-HFI. Les derniers résultats d’Archeopistifim et al. 2005b] ont, quant a eux, été réa-
lisés avec MRAGE. Les cartes sont construites pour chaque détecteur et soonpagnées de la carte
de couverture donnant le nombre de points par pixel. Les&emont été filtrées [@.1, 38] Hz. Des tests

ont été effectués afin de réduire la fréquence de coupure shegeut jusqu’a la fréquence de rotation
fspin = 0.03 Hz. Les résultats montrent la présence de résidus galastifybasse fréquence sur les har-
moniques de la fréquence de rotation qui imposent une ceupiunimum a 0.1 Hz pour les études CMB.

—250 —— s 250 1K CMB

FIG. 12.5: Carte des anisotropies d’Archeops a 143 GHa la résolution deVg; 4. =
256 et lissée par une gaussienne de 1 degré. La carte est la @sabines 4 bolometres
les plus sensibles a cette fréquence.

Les figures (12.5) et (12.6) présentent les cartes des eopset du CMB d’Archeops & 143 GHz et
217 GHz. Les cartes des 6 détecteurs utilisés pour les étEliEs (4 a 143 et 2 a 217 GHz) sont en
annexe B.

La décorrelation a permis de retirer une grosse partie desd®on dans le plan galactique. Néanmoins, la
carte a 143 GHz présente encore des résidus dans la zone de @ydroite du plan galactique). La carte
a 217 GHz montre des résidus plus importants concentrédel@ten et dans la région du Taureau (dans
I'hémisphére Sud). On distingue également des striesuélis, essentiellement situées dans I'hémisphére
sud.

L'amplitude de ces résidus dans les spectres de puissantéecesténée grace a la corrélation avec les
données a plus haute fréquence ou I'émission des poussiéngise (cf. chapitre 16). La comparaison
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217 GHz

=250 n——— oo 250 1K CMB

FIG. 12.6: Carte des anisotropies d’Archeops a 217 GHa la résolution de&Vg; 4. =
256 et lissée par une gaussienne de 1 degré. La carte est la @sabiles 2 bolomeétres
les plus sensibles a cette fréquence.

avec les cartes CMB de WMAP (cf. chapitre 19) a également igediidentifier des résidus d’émission
atmosphérique sous la forme de nuages.

Les cartes d’Archeops seront publiées dans [Macias-Péraz 2005]. Les procédures de projection sont décrites dans
[Yvon & Mayet 2005] (MIRAGE) et [Doré et al. 2001] (MapCumbbij méthode de déstriage est détaillée dans la these d’'Adeza
Bourrachot [Bourrachot 2004].
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Chapitre 13

Methodes d’estimation du spectre de
puissance angulaire

Les spectres de puissance angulaire caractérisent les gt statistiques des
cartes du ciel observées. Il existe plusieurs méthodearfaigppel a différents esti-
mateurs pour évaluer leS, aussi bien en température qu’en polarisation.

La mesure du spectre de puissance angulaire des anisstiadpi€MB est devenue I'un des outils les
plus importants de la cosmologie moderne. Tant qu’elleenéslans un régime linéaire, les fluctuations
prédites par la plupart des modéle inflationnaires [Hu et$07, Linde et al. 1999, Liddle & Lyth 2000]
donnent lieu a des anisotropies gaussiennes. Dans ce £apgletres de puissance angulaire en tempéra-
ture et en polarisation traduisent toute I'informationroogogique contenue dans le CMB. Les paramétres
cosmologiques ainsi que d’autres quantités physiquesyidur les études de I'Univers primordial peuvent
étre extraits de ces spectres.

Depuis quelques années, les données CMB ont considéraiilamgmenté en terme de qualité comme
de quantité. En parallele, des méthodes de plus en plusesapitt été développées dans le but d’estimer
le spectre de puissance angulaire. Ceci a permis de coefrprédictions théoriques et observations de
facon rapide et précise en utilisant des méthodes stategtipuissantes. De plus, d’énormes efforts ont été
entrepris afin de rendre I'estimation d€% a partir des cartes du ciel plus simple, ceci dans I'espoir de
pouvoir traiter des données de plus en plus précises, capgpt nombreuses, en un temps d’exécution
raisonnable.

Mis a part des méthodes trés spécifiques (comme les estimat@spectre a partir des cercles formés par
la stratégie de balayage de Planck [van Leeuwen et al. 2a@d|itdr et al. 2002, Ansari et al. 2003)), la
plupart des estimateurs de spectre de puissance du CMB ietive regroupés en deux catégories : les
estimateurs utilisant la maximisation de vraisemblancétiiode statistique bayésienne) et les estimateurs
pseudo€’, (méthode statistique fréquentiste) [Efstathiou 2004].

13.1 Meéthodes de maximum de vraisemblance

Les méthodes de maximum de vraisemblanceni@ximume-likelihoojlsont basées sur la maximisation
d’une fonction de vraisemblance quadratique. Elles esiirfeespectre angulaire a partir de la fonction
de corrélation angulaire des donn@éqgBond et al. 1998, Tegmark 1997, Borrill 1999a] en maximitdan
probabilité de<”, connaissant la carte de températiire

P(Co|T) x exp —% (TTMflT +Tr(InM)) (13.1)
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La matrice de corrélation entre pixels des donn&ksnclut la corrélation du signab et du bruit N :
My, = Sppy + Ny . La matrice de corrélation du signal s’écrit en fonction des

Sppr =Y 264—:133@13@ (cos O ) (13.2)
‘

avect,,, 'angle sur la sphére entre les pixeletp’.

Les barres d’erreur sont généralement estimées directenpemtir de la fonction de vraisemblance qui est

échantillonnée sur la totalité des multipdles ou bien axprée par une forme quadratique.

Pour traiter une couverture du ciel inhomogéne, la méthog®se une complexité e(ﬂ(Ngiw) o Npig

est le nombre de pixels de la carte. C’est pourquoi ces méthsadnt extrémement colteuses en temps

de calcul pour des jeux de données importants comme WMA®s B sont donc probablement pas bien

adaptées aux futures missions satellites comme Planckil|B®&99b] qui fournira des cartes a la résolution

d’au moinsN;q. = 2048 correspondant &, = 5 x 107 pixels.

La généralisation de cette méthode a la polarisation elisééalans [Tegmark & de Oliveira-Costa 2001].

13.2 Méthodes dgpseudo-C,

Contrairement aux méthodes de maximum de vraisemblangené&hodes d@seudo€’, calculent le
spectre de puissance angulaire directement a partir degdsrEnsuite, elles corrigent des effets de couver-
ture inhomogeéne, de convolution par le lobe, de filtrage ixigipation et de bruit. La premiére description
de cette méthode date de 1973 [Peebles 1973] et fut applidiestimation du spectre des amas de galaxies
[Peebles & Hauser 1974]. Plus récemment, plusieurs appsamhit été développées, parmilesquelles :

e SPICE[Szapudi et al. 2001] et son extension a la polarisation fG#tal. 2004]
Cette approche calcule dans I'espace réel la fonction deélation pour corriger I'effet de la cou-
verture inhomogene. Elle dérive ensuite le spectre de auigsdans I'espace des harmoniques sphé-
riques.

e MASTER [Wandelt et al. 2001, Hivon et al. 2002]
Dans ce cas, la méthode calcule le spectre de puissancemaglilectement sur les cartes du ciel
avant de corriger I'effet de la couverture inhomogéne d&space des harmoniques sphériques.
L'extension a la polarisation est donnée dans [Hansen & Ks8693].

L'avantage de ces estimateurs est qu'ils utilisent des ouéth de transformation en harmoniques sphé-
riques rapides eﬁ)(Nsi/f) [Gorski et al. 1999]. Ceux-ci réclament cependant une ciseaace poussée

de l'instrument (effets de lobe, du filtrage) ainsi que dutlitans les cartes. En effet, ces estimateurs sont
biaisés par le bruit puisqu’ils sont issus des auto-spe¢t@respondant & I'auto-corrélation dans I'espace
des harmoniques sphériques) de chaque détecteur. Leesgdadbruit est généralement estimé a partir du
spectre de Fourier du bruit dans les données ordonnées pa.tEmutilisant un grand nombre de simula-
tions Monte-Carlo projetant le bruit sur des cartes, le speangulaire du bruit est estimé puis soustrait au
spectre de puissance des données. Les simulations Moritestat également utilisées afin d’estimer les
barres d’erreur en calculant la variance dessur les spectres obtenus a partir des simulations.

13.3 Spectres croisés

De facon générale, les spectres croisés permettent de desrmrrélations entre des cartes du ciel pro-
venant d’'un méme instrument aussi bien que d’'instrumefféreints. De la méme maniére que pour les
méthodes de@seudoc’, les spectres croisés sont ensuite corrigés des effeta l@gouverture du ciel,

au lobe, au filtrage et a la pixelisation. En supposant qubrigiss de deux cartes différentes ne sont pas
corrélés, chaque spectre croisé est alors un estimatethiamé duC, et les barres d’erreur pour chaque
spectre croisé peuvent étre calculées analytiquemensgdezdres croisés sont ensuite combinés a l'aide de
I'approximation gaussienne d’une fonction de vraisemtdaiCette méthode a servi a estimer le spectre de
puissance angulaire de la mission WMAP [Hinshaw et al. 2003]

114



Méthodes d’estimation du spectre de puissance angulaire CAPITRE 13

Ce genre de méthode est particulierement intéressant eamaslie des matrices de bolometres. En effet,
les expériences de CMB s’orientent vers I'utilisation detnnas contenant des milliers voir des dizaines
de milliers de détecteurs. Le traitement du bruit par sitartepour chaque détecteur ne sera bient6t plus
envisageable. On aura alors besoin de méthodes trés ragidasttant de calculer un spectre a partir d’'un
nombre important de détecteurs.

Dans le cadre de I'analyse des données d’Archeops et en vagdlde de Planck, nous avons développé une
méthode, X$PECT[Tristram et al. 2005a], basée sur le croisement des sgeetitee différents détecteurs.
L'idée était d’obtenir un estimateur rapide et précis dicggede puissance angulaire ainsi que de ses barres
d’erreur sans avoir recours aux simulations Monte-Carlo.

13.4 Méthode d’estimation a partir des spectres de Fourierf’,,

Une approche plus particuliere consiste a tirer profit derktégie de balayage de Planck qui forme des
cercles sur le ciel. Cette méthode est basée sur la mesuitaataations de température a une seule dimen-
sion sur legings[Ansari et al. 2003, Plaszczynski & Couchot 2003].

La méthode calcule le spectre de Fourdigy sur un cercle de colatitud® Le lien avec le spectre de
puissance&’, est alors donné par la relation [Delabrouille et al. 1998]

In(0) = Y C/IB}P);,,(0) (13.3)

{=|m]|

ou T} est la fonction de transfert du filtrag#, est la fonction de transfert du lobe ), sont les
polynémes de Legendre.

Comme sur Planck chaquimg est couvert~60 fois, en utilisant les différents passages 2 par 2, on peut
estimer le bruitV,.(¢) et le signalS,(9) comme leur demi-différence et leur demi-somme. Une fois-I'e
timation réalisée pour chaquing, deux méthodes sont proposées pour comhbthet N. La premiere
consiste a moyenner les spectres de Fourier sur toutigs Le I',,, est alors simplement donné par la
différence des deux spectres. La seconde calcule la moyenlagfonction d’auto-corrélation pour chaque
paire dont le spectre de Fourier permet d’obtenir je

Le bruit étant directement estimé a partir des données neusimulation n’est nécessaire. Cette méthode
permet de tester des effets systématiques différentsysalkgutilise uniquement les données ordonnées
en temps sans avoir besoin de les projeter sur des cartesa Bl étre appliquée dans le cas d’Archeops
puisque la stratégie de balayage forme quasiment des estalée ciel.

13.5 Seéparation de composantes

Les méthodes de séparation de composantes utilisentiésedi€es de comportement spectral pour séparer
les composantes du ciel. Elles mettent en ceuvre différantaux en fréquence. Le ciel observé est modélisé
par une combinaison linéaire des composantes recherchégsedles s'ajoute le bruit. Dans I'espace des
harmoniques sphériques, ceci se traduit par

d

2} = Age 55, +nd (13.4)

ou les données! = sont décomposées en harmoniques sphériques par détécteumatrice de mélange
Ay décrit les amplitudes des composant@®ur chaque détectedr s, etnd = représentent les spectres
des composantes et du bruit. Les coefficients de la matriogatinged sont liés au spectre électromagné-
tique de chacune des composantes et a la calibration eetative détecteurs.
Une solution simple est donnée par la méthode bayésiennaxionum de vraisemblance. Elle tient compte
du bruit, supposé stationnaire et de statistique gaussiéntravers sa matrice d’auto-corrélativyn La
solutions s'écrit alors

§=(A'NTTA) ANy (13.5)

Des estimateurs plus élaborés ont été développés dangle teutir compte @ priori sur les composantes::
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— solution de Wiener [Bouchet & Gispert 1999, Bouchet et al. 1999]. Elle suppose ks compo-
santes astrophysiques sur le ciel sont gaussiennes enhsiaities de spectres connusdt N connus,
S gaussien). La fonction de vraisemblance inclut alors uméefaisant intervenir la corrélation de
dans I'espace des harmoniques sphériques.

— maximum d’entropie [Hobson & Lasenby 1998]. Contrairement a la solution de \&fealle n'im-
pose pas la gaussianité des composamest (V connus). Les priori sur les composantes sont pris
en compte a travers un terme supplémentaire dans la fondtiorraisemblance faisant intervenir
I'entropie du systéme.

— analyse des composantes indépendantes (ICAYlaino et al. 2002, Baccigalupi et al. 2004]. Ces
méthodes n'utilisent aucumpriori sur les composantes a estimdr, (V inconnues). Pour cela, elles
estiment les déviations par rapport a un modéle de compesgatissiennes indépendantes identique-
ment distribuées. Ces différences peuvent se traduiregsaeffiets non-gaussiens, non-stationnaires
ou de dépendance spectrale [Delabrouille et al. 2003].

13.6 Conclusion

Chaque méthode fait des hypotheses différentes sur le®dsrat est sensible a des effets systématiques
différents.

Pour Archeops, la méthode MASTER a d’abord été appliquée [@opremiére estimation du spectre
de puissance angulaire du CMB [Benoit et al. 2003a]. Ensndas avons développé une méthode utili-
sant les spectres croiséssXecCT[Tristram et al. 2005a] qui a servi a la derniére estimatiansgectre
[Tristram et al. 2005b]. La méthode SMICA [Delabrouille €t2003] a permis de valider les résultats et de
tester les résidus de contamination d’avant-plans dapetre. Enfin, la méthode dEs, [Ansari et al. 2003]
a également été appliquée aux données d’Archeops et a pudestsystématiques différentes.

En ce qui concerne Planck, les méthodes devront étre a laafpides et précises pour pouvoir estimer le
spectre a partir de 32 détecteurs jusqu’a des multipblexodiré de 3000. On aura alors recours a des
méthodes hybrides faisant intervenir les différents esiurs la ou ils s’avérent étre les plus performants
[Efstathiou 2004].

— a haut /. Les méthodes de spectres croisés, tys®XcT, permettent d’estimer de fagon précise et
rapide lesC, en combinant tous les bolométres. Néanmoins, les apprdiginsade calcul dans le
traitement de la matrice de corrélation rendent ses méthod@ns performantes a trés las

— a bas/. Les méthodes de maximisation de vraisemblance utiliséedesucartes a basse résolution
permettent d’obtenir une estimation trés précise des m®eaussi bien que des barres d’erreur et
de la matrice de covariance. En revanche, comme elles ssntaliteuses en temps de calcul, leur
application a des résolutions plus importantes n’est palsté.

[Efstathiou 2004] présente une comparaison compléte dethadés de maximum de vraisemblance et de pséldo-es
différentes méthodes sont décrites dans des publicatiamsipesquelles : [Hivon et al. 2002] (MASTER appliqué a Beoamg),
[Bond et al. 1998] (appliqué a COBE et Saskatoon), [Szaptiel.€2001] (SPICE appliqué a Boomerang).
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Xspect

E’utilisation des spectres croisés permet de s'affranch@rl@stimation du spectre
de bruit généralement issu de simulations. La méth¥deEcTpermet également de
calculer les barres d’erreur et la matrice de covariance dedn analytique, évitant
ainsi le recours au Monte-Carlo.

Ce travail a fait I'objet d’'une publication [Tristram et aR005a].

14.1 Meéthode

XsPECTest une méthode d’estimation du spectre du puissance amegeatempérature de tygeseudo-

Cy, développée dans le cadre d’Archeops et de Planck. Elleasgetsur le calcul des spectres croisés. La
méthode a été congue de fagon a éviter les simulations Moattie-en calculant analytiquement les barres
d’erreur et la matrice de covariance directement a parsidd@nées. Elle peut étre résumée en quatre étapes
principales :

1. calcul despseudo-C; croisés.
Etant donnéed/ cartes indépendantes du ciel provenant de différentsteéisc(d’'une seule ou de
plusieurs expériences), on estime lé§N — 1)/2 pseudospectres croisés ainsi que [&spseudo-
auto-spectres. Cette étape consiste en la décompositlmaremniques sphériques des cartes a I'aide
d’'HEALPIx [Gorski et al. 1999] puis dans le calcul des variances defficieats.

2. correction des effets instrumentaux.
Les spectres croisés sont ensuite obtenus a partipsiEsdospectres croisés en les corrigeant des
effets de couverture, de filtrage, de convolution par le ketde pixelisation. On corrige lgsseudo-
auto-spectres, toujours biaisés par le bruit, de la ménunfagette étape fait intervenir pour chaque
détecteur les fonctions de transfert du filtrage et du loinsj gue la matrice de couplage des modes
pour chaque paire de détecteurs.

3. calcul de la matrice de cross-corrélation.
On calcule alors la matrice de cross-corrélafibentre les spectres crois€$'” (4 # B). A partir
deZ, on peut alors extraire pour chaque spectre croisé lessdigaeur et la matrice de covariance.

4. combinaison des spectres Croisés.
Enfin, les spectres croisés sont combinés pour formerrasion finale du spectre de puissance
angulaire par une méthode de maximum de vraisemblancetteampte de la matrice de cross-
corrélation=. L'approximation gaussienne de la fonction de vraisemt#grermet également d’ob-
tenir de facon analytique les barres d’erreur associéepexire final ainsi que la matrice de cova-
riance.

Comme cette méthode calcule le spectre de puissance aegalpartir degpseudospectres croisés, on
obtient un spectre non-biaisé par le bruit, évitant airsitimation du spectre de bruit qui demande un grand
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nombre de simulations. De la méme fagon, I'estimation térémartir des données permet de calculer des
barres d’erreur analytiques.

Néanmoins, XPEcCTcalcule uniguement les corrélations entre cartes dansatesdes harmoniques sphé-
riques, en supposant une seule composante physique. Gditjuey dans le cas du CMB, que les cartes
doivent avoir été préalablement nettoyées des contarirsadi’avant-plans et des effets systématiques. En
outre, cette caractéristique permet de calculer le speotramun des fluctuations entre différentes expé-
riences CMB, ou d’estimer les résidus d’émission d’avdatipen croisant les cartes CMB avec celles de
modéles d'effets systématiques ou d’émission d’avanigpla

Parallelement au développement &XeCT, une méthode similaire a été appliquée aux données WMAP
[Hinshaw et al. 2003]. La différence principale entre lesxdméthodes réside dans le calcul de la matrice
de corrélation des spectres croisés corrigés. Celle-citdisée a la fois pour le calcul des barres d’erreur
de chaque spectre croisé et pour la combinaison finale desepet la dérivation des barres d’erreur. Dans
le cas de WMAP, I'estimation de la matrice de corrélationased partir d’'un modele, incluant des termes
spécifiques a I'instrument WMAP (comme la contribution desrses ponctuelles, les incertitudes sur les
fonctions de transfert des lobes ou encore sur les anisesrdp CMB elles-mé&mes). De plus la matrice de
corrélation utilisée pour la combinaison des spectresésodle WMAP ne prend pas en compte les effets
de couplage des modes. Cet effet ainsi que celui de la dépemdis-a-vis du modéle d’anisotropie choisi
sont ensuite ajoutés dans le calcul des barres d’erreurasitrgdinal a I'aide de simulations.

En revanche, la méthodeskEecT calcule analytiquement la matrice de corrélation direetena partir
des spectres croisés issus des données. Ceci permet dlim&grmaturellement les effets de couplage de
modes dans la matrice. De plus, elle donne acces aux baeresul’ qui s’averent parfaitement compatibles
avec celles issues de simulations Monte-Carlo. C'est pmirg méthode XPECTpeut étre également
appliquée a des jeux de cartes provenant de différentaimstrts, c’est-a-dire avec des couvertures de
ciel potentiellement différentes. Par exemple, on a puigpet cette méthode pour estimer la contribution
des avant-plans dans le spectre de puissance d’Archeosréfaat les cartes de CMB avec des modeéles
d’émission de poussiéres [Tristram et al. 2005b)].

14.2 Spectres de puissance croises

Les anisotropies de températukd” peuvent étre décomposées dans I'espace des harmoniqéeis|sph
par

AT (i) = apmYem (i) (14.1)
m
ou les coefficient.,,, sont définis par
Qo = / AT (7)Y (72)dS2 (14.2)

Les fluctuations de températur®l’ prédites par la plupart des modeles inflationnaires [Hu.€t947,
Linde et al. 1999, Liddle & Lyth 2000] sont distribuées dedagaussienne ce quiimplique que les moyennes
d’ensemble des coefficients,,, sont

(am) = 0 (14.3)
(@mafy) = (Co)oreSmm (14.4)

Un estimateur non-biaisé (au sens statistique) du speetpeidsance angulaif€’,) peut alors s’écrire
1 ¢
— 5
- _ E { m 14.5
Cl 2€ n 1 - |a4 | ( )

Pour deux détecteurd et B, I'estimateur du spectre de puissance craig€” est obtenu a partir des
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o A B A i
coefficientsa;;,, eta,, parI'équation

4
~ 1
AB __ A B *
Ce = —26 n 1 _E -, Apryy Qg (146)

14.3 Correction des effets instrumentaux

14.3.1 pseudo-CY : un estimateur biaisé

La décomposition directe d'une carte observée par un im&ni dans I'espace des harmoniques sphériques
fournit un estimateur biaisé du spectre de puissance. lags $ont introduits par des effets instrumentaux
comme les effets de convolution par le lobe, de couvertwampléte ou de filtrage.

Il est toujours possible de définir I’estimate@ appelépseudo€’, comme la décomposition directe des
données dans I'espace des harmoniques sphériques

—

¢
1 2

Di==— 3 ldm 14.7

¢ 2£+1m:—z|él (14.7)

Il faut ensuite prendre en compte les effets instrumentaux pemonter awC, [Szapudi et al. 2001,
Hivon et al. 2002, Hansen et al. 2002].

e couverture du ciel.
Les expériences, au sol ou en ballon, de mesure des anigstchpCMB ne couvrent qu’une partie
du ciel et de facon inhomogene. Et méme si les expériencgfiteatomme WMAP ou Planck four-
nissent des cartes complétes du ciel, les résidus de corgtdom des avant-plans (essentiellement
dans le plan galactique) ainsi que les contaminations dwesaurces ponctuelles empéchent le cal-
cul du spectre de puissance sur les cartes complétes. Dedphus la plupart des cas, les propriétés
du bruit varient considérablement entre les pixels a caasealiférences de redondance. Pour obte-
nir une estimation du spectre de puissance a partir d’'urie,aam a donc recours a une pondération
dépendante du pixel, ce qui entraine une inhomogénéitéamilgerture. La pondération consiste en
I'application d’'une carte de pondératidii sur les cartes d’observation.
L'effet d’'une couverture du ciel inhomogéne peut étre détains I'espace des harmoniques sphé-
riques [Peebles 1973] par une matrice de couplage des miédedépendant uniguement du spectre
de puissance du masqué.

o fonction de transfert du lobe.
Pour tenir compte de la résolution finie des détecteurs,ibimfarvenir une fonction de transfert. La
plupart du temps, le lobe est supposé circulaire, c'esteeflr’il est représenté par une fonction ne
dépendant que d&: B,. En pratique, la méthode¥yMFAST (cf. chapitre 10) permet de calculer une
fonction B, effective qui tient compte de I'asymétrie du lobe.

o fonction de transfert du filtrage.
A cause des caractéristiques du bruit, les données ontighgsoin d’étre filtrées dans le temps avant
d'étre projetées sur des cartes. L'effet du filtrage estgmisompte dans I'estimation dé$ a travers
une fonction de transfert isotropé;.

o fonction de pixelisation.
La représentation du ciel sur une carte pixelisée introdnitissage des anisotropies du ciel plus
petites que la taille caractéristique des pixels. Cettetfon peut étre considérée comme isotrope.
Elle est notée, et dépend de la résolution de la carte ainsi que de la géanaéisi pixels.

La relation qui lie lepseudespectre de puissance, directement mesuré sur le ciel eatre@’, des aniso-
tropies du CMB est alors donnée par

Dy =" M |pe By *Fy{(Cr) + (Ne) (14.8)
él
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ou (NNy) est le spectre de puissance du bruit.

De la méme facon que pour Ipseudo€’, mais pour les cartes de deux détecteiet 3, on peut écrire le
pseudoe, croiséD;'P en généralisant I'équation (éq. 14.8)

D =" M{P|pe? B BEFAP(CiP) + (N{P) (14.9)
Z(

14.3.2 spectre de bruit croiséN#B

Soit A et B deux détecteurs indépendants. Leur bruit est décorrést-a-dire

(N{PY = (npnbn )y # 0 siA=B (14.10)
= 0 SsiA#B (14.11)

De facon général, le spectre du puissance d’'un bruit blavaidences s’écrit

Npia Npix 2
. 1 47 R R
(ontine) = 75 2 3§ ) (et Vo) Vom i) (142)
0 p=1 p'=1 pwr
4 2
— ]\7[“’ S0 Somany (14.13)

Les spectres croisés sont alors directement des estimatadr, et pour deux détecteurs différentse(
A # B) le pseudo€’, croisé s’écrit simplement

DB =" MjP|pw P BABEFAP (C1P) (14.14)
2/

14.3.3 fonction de transfert du filtrage,F,

Le filtrage dans I'espace en temps est généralement utile Idarexpériences CMB afin de s'affranchir
d’effets systématiques ou de réduire la corrélation dutlirdiasse fréquence. Il introduit cependant une
direction privilégiée sur la carte, celle du balayage. Sktsesur la carte sont donc anisotropes méme si
I'hypothése de fluctuations isotropes en température estetvée. Dans ce cas, la fonction de transfert
du filtrage dans I'espace des harmoniques sphériques dmndée des deux coordonnéest m. Il est
particulierement difficile d’obtenir une estimation detedbnction complexe mais dans la plupart des cas,
la correction d’une fonction isotrope effecti¥e dépendant uniquement dest suffisamment bonne pour
la précision nécessaire a la reconstruction@gfHivon et al. 2002].

La fonction de transfert du filtrage est en général calcubedes simulations Monte-Carlo de cartes du
ciel, déprojetées avec la stratégie de balayage et filtrésst a’étre reprojetées. A partir d'un modéle
théorique de spectre de puissance angulaire, on produramd gombre de réalisations du ciel en utilisant
le programmesYNFASTde HEALPx! [Gorski et al. 1999]. Pour chaque détecteur, on déprojettatte a
I'aide de son pointage pour fabriquer des données ordomméesnps. Les données avec et sans filtrage sont
alors reprojetées en utilisant le méme pointage gidesido€’, des cartes sont calculés grace au programme
ANAFAST. La fonction F; est ensuite calculée comme la moyenne sur les simulatiorspgort entre les
pseudo€’, avec et sans filtrage, corrigés de la matrice de couplage déssi/y:.

Pour une stratégie de balayage "a la Planck" (comme c’easlpa@ur Archeops), la fonction de transfgrt
d’un filtre passe-bande présente trois parties (fig. 14.ba#, le passe-haut supprime rapidement la puis-
sance des grandes échelles angulaires. Les oscillatiosgeéht les modes de Fourier coupés par le filtre.
Aux multipbles intermédiaires, la puissance est |égereméztuite. A haut, I'effet du passe-bas est plus
doux. En effet, les hautes fréquences filtrées en tempsisugpirles petites fluctuations de température le

Ihttp ://lwww.eso.org/science/healpix/
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fonction de transfert

1 10 100 1000

multipoles

FiG. 14.1: Fonction de transfert du filtrage, F, correspondant a un passe-bande de
Butterworth. A ba¥, le passe-haut supprime rapidement la puissance des gractugles
angulaires. En revanche, I'effet du passe-bas est plus @oueffet, les hautes fréquences
filtrées en temps suppriment les petites fluctuations de destyre le long du sens de
balayage uniquement alors que dans le sens perpendicalagens de balayage, elles se
projettent sur la carte.

long du sens de balayage mais pas dans le sens perpendiculair

Dans le cas des spectres croisés, les mémes approximadiosentrainent a considérer une fonction de

filtrage effectiveF A8 = \/F/AFB. Définie ainsi, la fonction de transfert du filtrage permetdasidérer

des détecteurs pour lesquels le filtrage est différent. Bacess ou le bruit est quasiment blanc comme pour
WMAP et probablement Planck, le filtrage peut ne pas étressade et alorgy = 1.

14.3.4 fonction de transfert des lobe33,

La convolution par un lobe lisse les petites structures awalte. Dans I'espace des multipoles, il réduit
la puissance a haut Dans le cas d'un lobe gaussien circulaire, on peut écriedyiguementB, (cf.
chapitre 10.1.4)

By = exp [—%E(ﬁ + 1)02] (14.15)

Mais cette hypothese est en général fausse puisque la ptigsaexpériences CMB présentent des lobes
dont les formes sont plus ou moins asymeétriques. Comme tearsrliées aux lobes sont devenues les
erreurs systématiques dominantes dans les études CMBe#isntiel de prendre en compte leur asymétrie.
Dans ce cas, la fonction de transfert doit également dépeadatn (By,,) et des calculs perturbatifs per-
mettent de tenir compte de I'effet d’'une telle convoluti@m pn lobe non-circulaire [Mitra et al. 2004].

De laméme fagon que pour la fonction de transfert du filtregas la plupart des cas, on peut considérer une
fonction isotrope effectivé3, ne dépendant que dePlusieurs méthodes ont été proposées soit en circulari-
sant les lobes [Wu et al. 2000, Page et al. 2003], soit en [gsosant elliptiques [Souradeep & Ratra 2001,
Fosalba et al. 2002]. Des calculs exacts de convolution nietifns arbitraires sur la sphere mais limitées
dans 'espace en fréquence permettent également de nesdiélifet de I'asymétrie du lobe [Wandelt et al. 2001].
La modélisation en multi-gaussiennesYWFAST [Tristram et al. 2004] (cf. chapitre 10) permet de calculer
naturellement ce genre de fonction de transfert effectreutilisant des simulations Monte-Carlo, on
réalise des cartes qui sont convoluées, a l'aide de la métAsdMFAST, par un lobe asymétrique. La
moyenne sur les simulations du rapport entreplsudo€’, des cartes convoluées et non-convoluées donne
directement acces a la fonctiéh.

Pour des lobes trés asymétriques, les différences surdéidorde transfer3, peuvent atteindre 100% par
rapport au cas gaussien circulaire ou méme elliptique (@)1

121



PARTIE V Estimation du spectre de puissance angulaire
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FiG. 14.2: Fonction de transfert d’'une simulation réaliste de lobe asgétrique. A
gauche :carte de la simulation de lobe de taille caractéristique gr&eé\ droite : esti-
mation de la fonction de transfert a I'aide dSAMFAST, d’'une approximation gaussienne
circulaire et d’'une approximation gaussienne elliptiques différences de fonction de
transfert €n bas a droitgpeuvent atteindre plus de 100% pour une stratégie de lygaya
"a la Planck" composée de méridiens paralléles.

14.3.5 matrice de couplage des modes|2E
La matrice de couplage des modds, introduite dans I'équation (14.8) s'écrit (voir [Hivon dt 2002]) :

241 . 00N
MM_T;(% +DWer( o 0 o (14.16)

oq Wy = Tiq an}z_ |w/3m|2 est le sp_ectre de _puissance du masiueCelui-ci prend en compte a la
fois la couverture du ciel et la pondération par pixel.

Cette matrice peut étre généralisée au cas de deux maséféesrds appliqués a chaque cadest B, en
remplacant les termes quadratiqiies,, |> par (w;,,wf*), ce qui donne

20 +1 VA 2
M{P = TE (26”+1)W4/B( 00 0 ) (14.17)
e//

avecW/ P = 5 2 wil wlr, le spectre croisé des masques.

Cette propriété permet de traiter des masques indéperréadant compte de couvertures différentes et de
pondérations spécifiques a chaque carte. Cette correcimlgspace des multipbles est équivalente a la
normalisation de la corrélation entre deux cartes danpdes réel. Ceci permet de comprendre pourquoi
deux couvertures sans recouvrement peuvent étre consedéré

o} 5 10 15 20 25 30 35

-0.01 L L L 0.00 L L L L

-20 -10 0 10 20 0 200 400 600 800 1000
multipole multipole

FI1G. 14.3:Matrice de couplage des modes pour la couverture Archeop# gauche :
profil recentré de la diagonale de la matrice de couplAganilieu : matrice de couplage
ré-échantillonnéeA droite : diagonale de la matrice de couplage ré-échantillonnée.

Les termes hors-diagonaux de la matrice de couplage texttlés corrélations entre multipdles. Les termes
diagonaux représentent la perte de puissance globaleesiseinble du spectre proportionnelle a la portion
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de ciel observée. A bas la perte de puissance est plus importante puisque lesegauthelles angulaires
ne sont plus mesurables. C’est pourquoi les termes diagahiannuent a bag.

La matrice de couplage pour une expérience couvrant latéothl ciel est diagonale. Pour les expériences
satellite comme WMAP ou Planck couvrant la quasi-totalit€igl, celle-ci peut-étre considérée diagonale
par blocs. La largeur des blocs donne la corrélation desplds avec leurs voisins qui définit I'échelle
minimum pour le ré-échantillonnage des points du spectamsDe cas d’Archeops, la matrice n’est pas
diagonale (fig. 14.3). Néanmoins, le profil de la diagonalengoune largeur de corrélatidxy ~ 6.

14.3.6 degseudo-spectres Croisés aux spectres croisés

Les spectres croiséS;'? peuvent étre obtenus a partir deseudospectres croisé®;'? en résolvant
I'équation (14.9). Ceci revient a inverser la matrice deptage des modes//;”. En général, pour des
couvertures du ciel et des pondérations complexes, laceatst singuliére et ne peut pas étre inversée di-
rectement. Pour éviter ce probleme, on ré-échantillonnegrice de couplage ce qui réduit considérable-
ment la corrélation due aux masques dangleffig. 14.3). Le ré-échantillonnage est obtenu en appliquant
les matrices de changement de b&seetQ, = be :

CiP = P,CPP (14.18)
DAP = P,D{P (14.19)

La solution a I'équation (14.14) s’écrit alors

CAP = Myl D{P (14.20)
avecMyy = Py (M{)PFup? B{ BE) Qo .
Comme la corrélation entre les multipéledépend beaucoup de l'instrument considéré (de la coueertur
et de la pondération), I'échantillonnage est a définir pbiaigeie expérience. C'est un compromis entre une

bonne description de I'espace des multipbles et une ctioBltible entre points adjacents. Afin d’éviter
les confusions d’indices et rendre les notations plus ®B)pés équations seront écrites/guiutot qu’en.

14.4 Fonction de cross-corrélation :
barres d’erreur et matrice de covariance

A partir de N cartes, on peut obtenl¥ (N — 1)/2 spectres croiséS;'? (A # B), estimateurs non-biaisés
du spectre de puissance anguldite Mais ces spectres croisés ne sont pas indépendants. D& plusse

du masque, les points adjacents des spectres sont égaleoneiés. La matrice de cross-corrélation doit
donc faire intervenir les corrélations entre spectres teanultipbles.

A partir de la matrice de cross-corrélation, on peut caldelebarres d’erreur de chacun des spectres croisés
ainsi que la matrice de covariance (corrélation dans I'esp@s multipdles).

14.4.1 matrice de cross-corrélation=

Soit une carte du ciel. Elle peut étre combinée avec chacune des autres cartefopmer N — 1 spectres
croisés, qui seront alors fortement corrélés. En prenalegmwent en compte les corrélations dans I'espace
des multip6les, on définit la matrice de cross—corrélaﬁ@ﬁ’ P pour les spectres croiséisB (A + B) et

CD (C # D) par

0P = (€7 = (CP)) (C5P = (CEP))") (14.21)
On peut exprimer cette matrice en fonction pseudospectresﬁj‘B définie par
D} = MAPCHP (14.22)
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avecM;P = M{PEJEE et E, = pyBy/F,. Ainsi, la matrice de cross-corrélation devient
=00 = (actPacg””)
(M{P = ADEP (MEEADEP))
= M (ADAPADEP Y ME T (14.23)

Nous avons alors exprimé le terme de cross-corrélatiopsisdoc’, (cf. annexe C). En pratique, le calcul
est numériquement instable paue= 10 [Varshalovich et al. 1988]. Néanmoins, pour des multipdles
grands et des couvertures de ciel importantes (comme €’easlpour les satellites WMAP et Planck), aprés
les approximations décrites dans I'annexe C [EfstathididP.®n peut écrire la matrice de cross-corrélation
sous la forme

(2) , p (2) s >
SABOD o pgaB -1 | M (WOPR)CRT0L7 | Mo, (WP PO)CHPOLT ) ep-1yr | (14 24)
- 004 205+1 205+1 :

avec M\, (WAGBD) = EAEC M) (WACBP) EBED. La matrice quadratique de couplage des
modesM () est définie par

2/ 1 2
M) (WABCD) = (17:)2(263+1)W£B’CD< % % 603 ) (14.25)
L3

., . AB CD
Elle est associée au spectre crdisg *“"” des produits des masquig&'?: P = Lo 57 (@) Fw®

N AB . - . . . L. .
ouw®, " représente les coefficients de la décomposition en harmesigphériques des produits des

masques associés aux cartest B.

Remarquons que dans I'expression de la matfc@qg. 14.24), le’, peuvent étre arbitrairement des
spectres croisés ou non, en fonction de la combinaisoA,dB, C' et D (les uniques conditions étant
données parl # B etC' # D). Pour un jeu de quatre détecteurs indépendahtg (B # C' # D), on
retrouve le fait que la matrice de cross-corrélation esteégda variance d’échantillonnage. Dans le cas
contraire, les termes de bruit apparaissent dans la maliceoss-corrélation a travers les auto-spectres.
La matrice de corrélatioE contient toutes les informations nécessaires pour obkesibarres d’erreur
ainsi que la matrice de covariancefepour chaque spectre croisé.

14.4.2 barres d’erreur et matrice de covariance

En prenant la diagonale de la matriedans I'espace des multipbles (négligeant ainsi les effetsod-
rélation des multipdles dans le calcul des barres d’errearpeut écrire la variance des spectres croisés.
Celle-ci correspond a la barre d’erred€*? associée au spectég'?

(AC,AB)? = ABAD (14.26)

Le bruit instrumental intervient dans les auto-specffgs® pour lesquels le spectre de brivg*X n’est
pas nul. Comme les spectres sont directement issus desaan€une simulation de bruit n’est nécessaire
a I'obtention des barres d’erreur.

En prenant la diagonale de la matri€elans I'espace des spectres (négligeant ainsi les effetsrd@ation
des spectres dans le calcul des corrélations des mult)pdlesbtient la matrice de covariance donnant la
corrélation entre multipdles

COUAB (f, f’) — EZ/B’AB (1427)
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14.4.3 approximation uniforme

L'équation (14.24) peut encore étre simplifiée si on supposegpondération uniforme par pixel et la méme
couverture du ciel pour tous les détecteurs. Dans ce candiies de couplage des modes sont dominées
par leur diagonale ef devient

1
S — [CCEP + cfP o] (14.28)
2/
L'effet de 'inhomogénéité de la couverture du ciel se titidlors par une simple fonction qui peut étre
associée au nombre de degrés de liberté de la fonction diddiin y? desCy sur le ciel [Hivon et al. 2002]
et qui s'écrit

U)Q
ve = (20 +1)A0—2 (14.29)
Wy
ou A/ est la taille du ré-échantillonnage en multipdlesgest lei-ieme moment du masqui#&
1 f ;
w; = — [ dQW'(Q) (14.30)
T Jan

Les barres d’erreur et la matrice de covariance s’écriiens aimplement

(AC,AP)? ~ %[(O{‘B)%cff‘cfﬂ (14.31)
CovAB (0,0 =~ Vlé, [CABCHP + CAACEP] (14.32)

14.5 Combinaison des spectres croises

Une fois calculés les spectres croisés et la matrice de-caysélation, on peut calculer une estimation du
spectre de puissance angulaire. DarsKCT, on utilise une méthode de maximisation d’une fonction de
vraisemblance quadratique dont on déduit également lesdlerreur.

L'approximation gaussienne de la fonction de vraisemi#ariitisée est totalement justifi€ée pour les grands
multipbles. Elle permet également d’obtenir de fagcon aialg les barres d'erreur associées au spectre
final. Pour cette étape, on suppose que la matrice est dikgdaras 'espace des multipdles (on néglige les
corrélations entre points voisins). Cette approximatgireasuite vérifiée a partir de I'estimation analytique
de la matrice de covariance fournie par la fonction de vraidance.

On a considéré une forme générale de la fonction de vraisegroblimitée & un simple modéle CMB plus
bruit. La fonction peut étre adaptée plus spécialement amxaées, en incluant, par exemple, I'effet des
sources ponctuelles comme c’est le cas pour WMAP [Hinshak 2003].

Cette méthode de combinaison peut étre utilisée pour chiraiestimation d@’, a partir d’'une expérience
ou bien pour fournir le spectre commun des fluctuations elgseartes provenant de différents instruments.

14.5.1 approximation gaussienne pour la combinaison liné& des spectres croisés

Une fois les spectres croisés calculés, on disposé(dé — 1)/2 estimations différentes mais pas indépen-
dantes du specti@,. Pour les combiner et obtenir la meilleure estimation despele puissance angulaire
C,, on maximise I'approximation gaussienne de la fonctionm@ésemblance

—2mL =Y [(Ci - C)E G (Ch — Cr) (14.33)
ij
ol | |7 = =P est la matrice de cross-corrélationj(e {AB, A # B}). Les auto-spectres ne

sont pas considérés. A partir de cette fonction et en négliges corrélations entre multipdles voisins, on
montre que I'estimation du spectre de puissance s’écrit

1%y [IE R+ cilE )
=3 —
2 Zij el

(14.34)
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PARTIE V Estimation du spectre de puissance angulaire

La matrice de covariance finale s’écrit alors
1
Cov(L,l") = = =1 (14.35)
Zij 1=

et les barres d’erreur sont données par la dérivée secorddaletion de vraisemblance

~\ 2 1
Zij = o

En fonction du niveau de corrélation entre les spectresésoia variance du bruit est réduite par un facteur
compris entreV (le nombre de détecteurs indépendantsyed' — 1)/2 (le nombre de spectres croisés) :

e dans le cas ou le bruit domine, la corrélation entre les spectroisés est négligeable. La matrice
de cross-corrélatiok devient diagonale (éq. 14.24 et 14.28). Les valeurs surdgatiiale sont les
N(N — 1)/2 produits de deux auto-spectres (incluant le bruit). Laararé du spectre final est donc
proportionnelled / [N(N —1)/2].

e dans le cas ou le signal domine, la variance vient de la camgnn deN mesures indépendantes
(proportionnelle d /N).

14.5.2 spectre commun de puissance angulaire

Le formalisme de XPECTpermet de comparer plusieurs jeux de cartes provenant diepia expériences
indépendantes. Dans ce cadre, la quantité intéressante gstctre des fluctuations communes ayant la
méme origine physique sur le ci€lyomm ",
En réalité, si on compare par exemple deux cartes du CMB aréigadnces différentes, les contamina-
tions par les avant-plans ne seront pas identiques et omgpolbitenir une meilleure estimation du spectre
de puissance angulaire du CMB. De la méme facon, si on conugane cartes provenant d’expériences
différentes, les effets systématiques seront décorrélés eontamineront pas le spectre commun des fluc-
tuations. On pourra par exemple corréler des cartes de e®d&missions d’avant-plans avec des cartes
du CMB afin d’estimer les résidus de contamination.
Soient deux jeux de cartes du ciekt B correspondant & 4 et N détecteurs respectivement. En corrélant
chaque détecteur dé avec les détecteurs de, on obtientN4 x Np pseudospectres croisés. Aprés
correction des effets de couverture, de filtrage et de lobprps a chaque jeu de données, on obtient
N4 x Np estimations non-biaisées du spectre commun des fluctsatims spectre(é’f“Bj sont corrélés
et leur matrice de cross-corrélation s’écrit

=0 = My P T (AD ADL P Y (Mt )T (14.37)
En utilisant les mémes approximations, on peut déduire destiéns (éq. 14.34 et 14.36) le spectre
cgemmen des fluctuations ainsi que ses barres d'erreur.

La méthodeX sPECTest publiée dans [Tristram et al. 2005a]. L'utilisation dgsectres croisés a également servi a I'estimation des
spectres de puissance angulaire de WMAP [Hinshaw et al. 2003
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Chapitre 15

Spectre de puissance de WMAP

XSPECTa été appliqguée aux données de la premiére année du saWwhitaP (Wil-
kinson Microwave Anisotropy Probe). Pour cela, des sinoihet réalistes des données
de WMAP ont été réalisées. Elles ont permis de montrer gairiateur est non-biaisé
et que les barres d’erreur analytiqgues sont compatiblecaadles issues des simula-
tions. Sur les données elles-mén¥specTa permis de retrouver les résultats publiés
par I'équipe WMAP tant au niveau du spectre de puissance gaddrres d’erreur.

Les données publiques de WMAP sont extraites de LAMBDRegacy Archive for Microwave Back-
ground Data Analysis). Les cartes utilisées sont celletoyéts des avant-plans pour les trois bandes en
fréquences Q, V et W centrées a 40.7, 60.8 et 93.5 GHz regpemit.

15.1 Simulations WMAP

Des cartes du ciel pour les 8 détecteurs de WMAP dans lesbaoides en fréquences (2 dans les bandes
Q et V, 4 dans la bande W) ont été simulées. Deux jeu¥deg,, = 500 simulations Monte-Carlo ont été
réalisés : le premier en incluant du bruit instrumental sigeal CMB et le second en incluant uniquement
le signal CMB.

15.1.1 simulation des cartes

Les simulations de signal CMB sont réalisées a partir dulengilmodéleACDM ajusté sur les données
WMAP [Spergel et al. 2003]. Les simulations sont calculééside du programmeNAFAST d’'HEALPI1x

a la résolution déVg;4. = 512. Pour tenir compte de I'effet de lissage des lobes, pourwhagtecteur,

on multiplie le modeéle de spectre de puissance du CMB parnatian de transfer3, correspondante
calculée par I'équipe WMAP [Page et al. 2003]. Les cartesrd# instrumental sont directement simulées
pour chaque détecteur a partir de sa sensibilité et du nodébpmints par pixels (également fournis sur
LAMBDA). Les cartes de bruit sont alors sommeées par détectdéa carte de CMB lissée correspondante.
Pour ces simulations, on utilise le masd{® de WMAP pour masquer les régions du ciel susceptibles de
contenir encore des résidus d’avant-plans (galactique sbdrces ponctuelles) [Bennett et al. 2003a].

15.1.2 estimation des spectres de puissance

On applique XPECTa chaque jeu de simulations et on calcule la moyenne sur sifulations des esti-
mations de spectres de puissance obtenus ainsi que poarites d’erreur associées. L'échantillonnage en
multipbles est le méme que celui utilisé par I'équipe WMARMBett et al. 2003b]. La figure 15.1 montre

Ihttp :/lambda.gsfc.nasa.gov
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PARTIE V Estimation du spectre de puissance angulaire

la moyenne des spectres estimés comparée au modele de A& @n peut voir que la méthode fournit
une estimation non-biaisée du spectre de puissance arggulai
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F1G. 15.1: Moyenne des spectres de puissance angulaire obtenue avesPXCT sur
500 simulations du ciel observé pendant la premiére ann&MAP incluant du bruit
instrumental. Le meilleur model&eCDM de WMAP [Spergel et al. 2003] utilisé pour les
simulations est tracé en jaune. L'estimatel8PECTest non-biaisé.

WMAP présente une couverture du ciel presque compléete (¥8%la masqu&pO0) et presque homogene.
L'approximation (éq. 14.28) pour le calcul des barres @erest donc justifiée. La figure 15.2 compare les
barres d’erreur calculées analytiquement paPKcTa la déviation standard des 500 simulations. Les dif-
férences sont de I'ordre de 2% en moyenne et aucune dépeneiafienction du multipdle n’est observée.
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FiG. 15.2: Estimée analytique des barres d'erreur calculée par ¥PECT en rouge
comparée a la déviation standard des 500 simulagorzointillés noirs Les différences
sont inférieures a 10% sur 'ensemble des multip6les aveanmyenne a 2.2%.

Nous avons utilisé uniguement 500 simulations (compte-tEnnos capacités informatiques) incluant du
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bruit & haute résolution pour les 8 détecteurs de WMAP. Cegqueade simulations limite la précision sur
la valeur de la déviation standard, spécialement & baspdlds.

15.2 Données de la premiére année d’observation de WMAP

15.2.1 estimation du spectre de puissance angulaire en tegrature

XsPECTa également été appliguée aux données de la premiére anéMA® [Bennett et al. 2003a].
Nous avons utilisé les cartes nettoyées des émissionsnd“plens et les fonctions de transfert des lobes
décrites dans [Bennett et al. 2003b] et [Page et al. 2003liiesant accessibles sur le site de LAMBDA.
Nous avons utilisé le méme masdgkip2 que I'équipe WMAP [Hinshaw et al. 2003] prenant en compte
I'émission galactique ainsi que les sources ponctuellear Bhacune des 8 cartes CMB (correspondant
aux 8 détecteurs des 3 bandes en fréquence Q, V et W), lesespexdisés ont été calculés avec le méme
échantillonnage en multipdles que celui de I'équipe WMAEs spectres croisés ont ensuite été combinés
a l'aide de I'approximation gaussienne de la fonction déserablance.

La figure 15.3 montre que le spectre obtenu a I'aide de la ndétXsPECTest compatible avec les résultats
de WMAP [Hinshaw et al. 2003]. La variance cosmique incluesdas barres d’erreur est calculée a partir
du modéleACDM ajusté sur les données WMAP [Spergel et al. 2003].

8000 T
+ Xspect
+ Hinshaw et al., 2003
68000 | N
2l
— =
5 2
- 4000 1 & =
o2
& 1
= i =
& e

==
i 1 e e
2000 = = $_1_ i

1 10 100200 400 600 800
multipoles

F1G. 15.3:Estimation du spectre de puissance angulaire du CMB a partirdes don-
nées de la premiere année de WMAPen bleu :I'estimation de XSPECT en rouge :
I'estimation de WMAP [Hinshaw et al. 2003]. Les deux estiimas sont compatibles sur
I'ensemble de la couverture en multipdte=t 2 — 900).

Il existe des petites différences entre les spectres desed#imateurs, spécialement & héet sur la par-

tie descendante du premier pic acoustique. Ces différgpmeaent étre liées a l'utilisation de fonctions
de vraisemblance différentes pour combiner les spectmsés. L'équipe de WMAP a utilisé une fonc-
tion adaptée aux données de l'instrument, en particuli¢éeeant compte de la contamination des sources
ponctuelles.

L'irrégularité au sommet du premier pic n’apparait pas deiee estimation du spectre. En revanche, celles
a bas multipdles{(~ 30 et ¢ ~ 50), ainsi que la valeur du quadrupdle-£ 2) sont compatibles.
Contrairement a WMAP, nous avons utilisé les 8 détecteurfensemble des multipbles. De plus, nous
n’avons utilisé qu’'une pondération uniforme alors que &sultats de WMAP ont été réalisés a partir de
trois pondérations différentes en fonction de la valeur ditipdle.
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PARTIE V Estimation du spectre de puissance angulaire

15.2.2 comparaison des barres d’erreur

En ce qui concerne les barres d’erreur, la figure 15.4 monteele calcul analytique de SPEcTdonne
des résultats équivalents a ceux publiés par WMAP [Hinshak 2003]. Les différences sont inférieures
a 15% sur 'ensemble des multipbles avec une moyenne de 1.8%.
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FiG. 15.4:Barres d’erreur du spectre de puissance des données de la pn@&re année

de WMAP. Le calcul analytique de ¥PECT(en rouge est comparé a celui publié par
WMAP (en pointillés bleus[Hinshaw et al. 2003]. Les résultats sont compatibles a 15%
sur I'ensemble des multipdles avec une moyenne a 1.8%.

15.2.3 conclusion

Malgré notre approche plus simple ne tenant en particuisrqpmpte des effets des sources ponctuelles,
les spectres ainsi que les barres d’erreur sont quasinenttgdes sur tout le domaine de multipdles couvert
par WMAP. Le léger exces de I'estimatiorsKecTa haute (essentiellement au niveau du deuxiéme pic)
est vraisemblablement & hauteur de la contamination desesiVMAP par les sources ponctuelles. En
effet, I'estimation publiée par WMAP utilise un modéle désion diffuse des sources ponctuelles que
nous n'avons pas pris en compte.

Ce résultat permet de démontrer que I'estimation analgtdps barres d’erreur a partir d’'observations est
valable sur 'ensemble des multipdles considérés par WMAR ( < 900).

Le spectre de WMAP est publié dans [Hinshaw et al. 2003]. laemées de la premiére année (avec les cartes uniquement en
température) sont publiques et disponibles sur le site LRMEhttp :/lambda.gsfc.nasa.gov).
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Chapitre 16

Spectre de puissance angulaire du CMB
mesuré par Archeops

Aprés la publication du premier spectre de puissance angaildu CMB avec les
données d'Archeops [Benoit et al. 2003a], nous avons ckez&chméliorer le traite-
ment des données a travers I'ensemble des étapes de I'an@lgchapitre présente le
fruit de ce travail : I'estimation du spectre de puissanceyalaire réalisée aveX s-
pPECTsur un domaine plus large et en réduisant les barres d’err€ertravail a donné
lieu a la publication du spectre de puissance angulaire duBOd4r la collaboration
[Tristram et al. 2005b].

16.1 Motivation et améliorations

La collaboration Archeops a publié en octobre 2003 un presgectre de puissance angulaire du CMB
[Benoit et al. 2003a]. Il était composé de 16 points allant gel5 & 350 (fig. 16.1). L'estimation a été réa-
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FIG. 16.1: Premiere estimation du spectre de puissance angulaire d’Aheops
[Benoit et al. 2003a]. Le meilleur modeleCDM [Benoit et al. 2003b] est superposh (
jaune.

lisée a l'aide de deux estimateyseudo€’, : MASTER [Hivon et al. 2002] et 8ICE [Szapudi et al. 2001]

a partir de deux bolomeétres a 143 (143K03) et a 217 GHz (21Y.K@4 autres bolometres étaient trop brui-
tés pour permettre une estimation du spectre a partir desspectres en corrigeant le bruit. Les résidus
d’avant-plans atmosphériques et galactiques ont limétéidle a5 < ¢ < 350.
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Pendant I'année qui a suivi, la collaboration a apporté&diffites améliorations sur le traitement de données
en temps. Les plus significatives sont :

— Il'identification de cercles particulierement bruitésgeisont plus projetés au moment de la réalisation
des cartes,

— les études temps-fréquences grace aux ondeletttes queonis de sélectionner uniquement les par-
ties ou le bruit est stationnaire,

la ré-analyse des bruits a basses fréquences en sélecttamquement les données jugées valides,

une nouvelle méthode de déstriage appliquée aux donnéesfdhot 2004],

les décorrélations a haute fréquence réduites a desaiiesrde fréquences,

la ré-évaluation des coefficients de corrélation de I'ezeinde la poussiére galactique sur des plages
en fréquence adaptées,

la ré-évaluation des constantes de temps (cf. chapitre 9),

la modélisation des lobes avec la procéduse MFAST (cf. chapitre 10).

Le but de ces améliorations était de réduire les effets syatques dus a 'atmosphére et a la Galaxie ainsi
qgue de réduire le bruit corrélé entre détecteurs. Ceci affpodeoir utiliser plus de détecteurs, de réduire
les barres d’erreur sur le spectre et de permettre d’'étéagiage en multipble accessible a Archeops tant
a bas/ qu'a hautt.

— A bas /. La couverture du ciel d’Archeops ne permet pas d’obteninmetipoles a tres baé Mais
la procédure de projection MIRAGE a permis de réduire letbenil/f dans les cartes et ainsi
d’abaisser la fréquence de coupure du passe-haut de 0.3.HHa.0-amélioration des décorrélations
(particulierement de la poussiére) a également permigdianter la couverture du ciel utilisée pour
I'estimation du spectre de puissance de 12,6% a 19%, aamd@sgnsi le calcul du spectre a partir de
{=4-05.

— A haut /. Lambition d’Archeops était également de mesurer le spgasqu’au troisieme pic acous-
tique. La réduction du temps de vol, donc de la redondanees a@mpéché d’atteindre cet objectif.
Mais la réduction des bruits a hautes fréquences et I'atibs d’un plus grand nombre de détecteurs
ont permis une mesure du deuxiéme pic. La méthodeecTest particulierement adaptée puisque
I'annulation du bruit dans le calcul des spectres croisémnet'utilisation de bolométres plus bruités.

Les études CMB menées sur Archeops utilisent 6 des 21 déteade plan focal : 143K03, 143K04,
143K05, 143K07 et 217K04, 217K06. Ces bolomeétres ont étéishen fonction de leur sensibilité (com-
prise entre 93 et 207K o, 5.5'/2) et de leurs caractéristiques de bruit. En particulieréesles temps-
fréquences a I'aide des ondelettes ont mis en évidence dgsoctements non-stationnaires du bruit pour
certains détecteurs.

16.2 Estimation des fonctions de transfert

16.2.1 fonctions de transfert des lobes

Les lobes des détecteurs d’Archeops sont au mieux quisiegiles (& 143 GHz), au pire irréguliers (a
217 GHz). Les fonctions de transfert effectives des lobégedb prendre en compte ces asymétries. Pour
cela, nous avons utilisé des simulations convoluées averéthode AYMFAST [Tristram et al. 2004].
Grace a la décomposition en multi-gaussiennes des lobgsuinconvoluer facilement (et donc rapide-
ment) une carte par un lobe asymétrique en utilisant laégfi@tle balayage, autorisant ainsi le recours aux
simulations Monte-Carlo (cf. chapitre 10).

Pour estimer la fonction de transfert effective pour chades lobes d’Archeops, nous avons donc réalisé
100 simulations de cartes de CMB que I'on a convoluées pable iécomposé en multi-gaussiennes. En
faisant la moyenne des rapports des spectres de puissanigésade la couverture du ciel des cartes avant
et apres convolution, on obtient la fonctidh pour chaque détecteur (fig. 16.2).
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fonction de tranfert des lobes
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Fi1G. 16.2: Fonctions de transfert des lobes d’Archeopgour les 6 détecteurs utilisés
pour les études CMB, estimées a I'aide de simulations. Usssl@& 143 GHz sont plus
petits et plus circulaires qu'a 217 GHz. Au niveau du premier(¢ = 200) les fonctions
sont toutes supérieures a 90%. La fonction de transfert dets@ N,;4q. = 512 est
tracée en noir.

Les fonctions de transfert des bolometres a 143 GHz sont isperdées et proches du cas gaussien. En
revanche, les lobes a 217 GHz sont plus larges et plus ifeggulonc leurs fonctions de transfert lissent
davantage les grands multipdles. Elles restent néanmoidsssus de 50% et 40% a 143 et 217 GHz pour
10 < ¢ < 700. Au niveau du premier pic acoustique+ 200), les fonctionsB, sont toutes supérieures a
90%.

La convolution avec AYMFAST introduit peu d’erreurs statistiques sur I'estimation dgs(moins de
0.1%). Mais les lobes ont été mesurés a partir des obsemgai®Jupiter et ceux-ci peuvent étre légérement
différents des lobes effectifs pour les anisotropies du CEiBeffet, des incertitudes peuvent intervenir au
niveau de la forme des bandes spectrales, des lobes seesdeaila soustraction de la ligne de base pour
la mesure du lobe ou encore de I'estimation des constantenges. Sur Archeops, chacune des ces in-
certitudes a été évaluée a moins de 5%, mais leur effet sonktibn de transfert des lobes est difficile a
mettre en évidence. C’est pourquoi nous avons décidé deligreomme erreur systématiqueasur les

By la différence entre un modéle elliptique et I'estimationrit Carlo d’ASYMFAST.

En ce qui concerne la fonction de transfert des pixels, aslaluéon des cartes d’Archeopd’(;;. = 512),
I'effet est bien plus faible que celui des lobes.

16.2.2 fonctions de transfert des filtrages

Le filtrage en temps des données introduit une directiorilgiée sur le ciel, la direction de balayage.
L'hypothese des fluctuations isotropes de températureestfdusse. Néanmoins, en premiére approxima-
tion, le biais introduit sur le€’, d0 au filtrage peut étre représenté dans I'espace des hayuesrsphériques
par une simple fonction de transfert circulaireferiy.

Pour I'analyse des données CMB d’Archeops, on a utilisé dgpes de filtrage auxquels on peut associer
deux fonctions de transfert différentes : le passe-banpkogig aux données ordonnées en tenip3 €t le
déstriage des cartedy).

e La fonction de transfert du filtragg, est estimée a I'aide de 100 simulations de cartes de CMB pur.
Les cartes sont déprojetées a l'aide de la stratégie dedgday Archeops avant d’'étre filtrées et
reprojetées. De la méme fagon que pour la fonction de tretrisfe lobes, leurs spectres de puissance
corrigés de la couverture sont comparés a ceux estimésiagestmémes simulations non-filtrées.
Les erreurs sur I'estimation de la fonctiéia sont données par la dispersion des simulations.

e Lafonction de transfert associée au déstriBge également été estimée a partir de simulations. Dans
ce cas, la détermination précise big est particulierement difficile car la procédure de déstriast
non-linéaire et coliteuse en temps de calcul. De facon caatsear, nous avons estimé I'erreur sur la
fonction de filtrage au tiers de sa valeur.
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FiG. 16.3: Fonctions de transfert des filtragesestimées par simulationgn bleu :la
fonction de filtrageF, . en rouge :la fonction de déstriag®,. en noir :la fonction totale
Ty. Comme le filtrage est le méme, on utilise la méme fonctior pmus les bolomeétres.

La fonction de transfert totale associée aux filtragjesst le produit des deux fonctios et D, : Ty, =

Fy x Dy. Tous les bolomeétres sont filtrés par le méme passe-bandepeisition des détecteurs sur le
plan focal fait que les pointages se suivent (les 6 boloreempartiennent a deux rangées sur le plan
focal séparées par seulemev30 arcmin). Sur les cartes, les différences des effets dagétsont donc
négligeables. C’est pourquoi nous avons utilisé la mémetimm de transferfy pour tous les détecteurs.
Pour les valeurs des fréquences de coupure du passe-bdiségesipour Archeopd(.1, 38] Hz), la fonc-
tion F atteint 65% & = 10 et reste au-dessus de 85% eritee 25 et/ = 700 (fig. 16.3).

16.3 Masque galactique et pondération

16.3.1 masque galactique

Un masque est appliqué aux cartes pour cacher le plan gplaciisceptible de contenir des résidus d’émis-
sion d’avant-plans (fig. 16.4). Le masque choisi pour Argiseest déduit de la carte de IRAS a 10®
[Schlegel et al. 1998] extrapolée a 353 GHz. On utilise ungaee sur 'amplitude de I'’émission qui sé-
lectionne les pixels supérieurs & 0.5 MJy’srDans I'hémisphére Sud, I'’émission est plus intense qus dan
le reste de la carte. La latitude moyenne correspondbadeg. Ce masque réduit la couverture du ciel
d’Archeops de 33 4 19.9%.

0.0 m—— s 0.50 MJy.sr™

FIG. 16.4: Carte IRAS illustrant le masque galactique d’Archeops.La coupure sur
I'amplitude de I'émission sélectionne les pixels supé&seu0.5 MJy.st!.
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Avec I'application du masque galactique, I'émission gatpe dans les cartes a 143 GHz passedenKc /5
amoins de 1.6 mK/ 5.

16.3.2 pondération

La méthode XPEcTpermet I'utilisation d'une pondération par pixel et pareddéur pour I'estimation des
spectres de puissance. Dans le cas d'Archeops, on a uisétgpes de pondération : une pondération
uniforme et une pondération ério; ;. par pixel et par détecteusf ;. est la variance du bruit du bolo-
meétreb pour chaque pixel). Le bruit par pixel est estimé a partiradgdnsibilitér, du bolométre supposée
constante pendant la durée du vol et du nombre de pointsxelr¥j,,. par la formule
2 o

Jb,pzz Npiz (161)
Comme la couverture d’Archeops est trés inhomogéne, lé pauipixel varie beaucoup. La pondération
par pixel est donc largement dominée par les pixels ou le sedtiptégration est plus grand. Ceux-ci sont
situés au bord de la couverture. Pour éviter une trop gramggemion du bruit en tenant compte de la
résolution angulaire d’Archeops, on utilise des cartebs par une gaussienne de 30 arcmin (pour des
pixels de 7 arcmin).

#1021 ()

I
10 100
multipoles

FI1G. 16.5:Comparaison des barres d’erreur en fonction de la pondératin. en rouge :
pondération uniformeen bleu :pondération par pixel. A basles barres d’erreur avec la
pondération uniforme sont plus petites alors qu’a lface sont celles avec la pondération
par pixel. Les courbes se croisent & 260.

La pondération uniforme est particulierement adaptée &kune des grandes échelles angulaires (#)bas
car elle permet de prendre en compte toute la surface ceugartrevanche, une pondération inversement
proportionnelle au bruit par pixel permet de réduire lesdsad’erreur pour les petites échelles en donnant
plus de poids aux zones fortement redondantes. Pour Areheonja donc fait le choix d’utiliser un mélange
des deux pondérations en fonction du multipdle. Jus§e2a260, la pondération uniforme donne les barres
d’erreur les plus petites (fig. 16.5), ensuite on utilisedagiération par pixel.

16.3.3 matrice de mélange des modes

La matrice de mélange des modes est calculée de facon gualgin fonction de la décomposition en har-
moniques sphériques de la carte de pondération (éq. 1£&k3-ci tient compte a la fois de la couverture
partielle d’Archeops, du masque galactique ainsi que derae@ration par pixel.

Pour Archeops, la matrice de couplage des modes donne geetaleA? = 6. Une fois ré-échantillonnée,
elle est quasi-diagonale (fig. 16.6).

16.4 Simulations completes

16.4.1 simulation des cartes

La premiéere étape a été de réaliser des simulations d'cdtgmmdu ciel par lesV = 6 détecteurs les plus
sensibles d’Archeops (4 a 143 GHz et 2 a 217 GHz). Un grand neifi®000 au total) de simulations
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FI1G. 16.6:Matrice de couplage des modes pour la couverture Archeop# gauche :
profil centré de la diagonale de la matrice de coupl&gedroite : matrice de couplage
ré-échantillonnée.

completes (allant jusqu’aux spectres de puissance) a &liéa@fin de tester la méthode d’estimation en
fonction de la résolutionNs;q. =256 ou 512), du contenu (CMB pur ou CMB+bruit), de la méthoee d
projection (coaddition ou MIRAGE) ou encore de la pondérathoisie (uniforme ou par pixel).

simulation du CMB

Les simulations de signal sont issues de réalisation du ChH&éds sur le meilleur modedCDM ajusté

sur les données de la premiere publication [Benoit et al3@8PQes cartes du ciel sont ensuite convoluées
par les lobes de chacun des 6 détecteurs en utilisant ladaruz transfert des lobd$,. Chaque carte ainsi
obtenue est ensuite déprojetée a I'aide du pointage camdspt au détecteur pour former des données
ordonnées en temps dimeline

simulation du bruit

Pour chaque détecteur, le bruit est simulé dans I'espaeagust |l est estimé a partir d’'une réalisation gaus-
sienne dontle spectre est contraint par le spectre defiitévalué dans les données [Amblard & Hamilton 2004].
Pour estimer le spectre de Fourieur du bfRiit:) :

1. latimelinede signal est estimée en projetant les données sur une o@terpdéprojetant suivant la
direction de balayage. La Galaxie est filtrée avant la ptmiec

cette estimation est soustraite aux données
on calcule le spectre de Fourier
le biais introduit par la pixélisation est estimé a I'agesimulations puis corrigé

ok D

enfin, le spectre est lissé.

filtrage et projection

Les simulations de bruit sont éventuellement ajoutéeslascdl CMB afin de former ungémeline pour
chaque détecteur. Celle-ci est alors filtrée de la méme fageres données, par un passe-bande de Butter-
worth entre 0.1 et 38 Hz.

Lestimelinessont alors projetées grace au pointage de chaque détetiityoar simple coaddition, soit en
utilisant la méthode de maximum de vraisemblance utiligée les données MIRAGE [Yvon & Mayet 2005].
Enfin, le masque galactique est appliqué aux cartes.

16.4.2 estimation des spectres de puissance

Pour chaque simulation, contenavitcartes, on applique ¥PEcTpour calculer lesV(NN — 1)/2 spectres
croisés et leur matrice de cross-corrélation. On peut alamsbiner ces spectres en un seul avec ses barres
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d’erreur, en maximisant I'approximation gaussienne deotzcfion de vraisemblance (comme décrit au
chapitre 14).

La moyenne par jeu de simulations des spectres ainsi obpenoget de vérifier que la méthodesXecT
n'est pas biaisée, c’est-a-dire qu’elle estime un spectrdascouverture d’Archeops compatible avec le
modele utilisé. Les résultats (fig. 16.7) montrent qusPXcTreproduit parfaitement le modéle sur I'en-
semble des multipbles accessibles a la résolution chai$id’(;4. = 512). Les barres d’erreur présentées
sont calculées analytiquement pasPECT Le spectre est la combinaison des deux types de pondération
jusqu'al = 260, on utilise les simulations avec pondération uniforme etlaid, on utilise les simulations
avec la pondération inversement proportionnelle au barifpixel. Les points du spectre ne varient quasi-
ment pas d’une pondération a I'autre (moins dg, Beule change la taille des barres d’erreur. Appliqué sur
les données Archeops, I'estimateusECTest donc statistiquement non-biaisé.
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FIG. 16.7:Moyenne des spectres de puissance angulaire obte-
nus avec XSPECT sur 1000 simulations des 6 détecteurs les plus FIG. 16.8:Estimée analytique des barres d’erreur calculée par
sensibles (CMB+bruitNg;q. = 512, projetées avec MIRAGE). XsPECTa partir de la formule approch@& rougeet complétesn

Le meilleur modeleACDM [Benoit et al. 2003b] utilisé pourles si-  jaune Elles sont comparées a la déviation standard des 500 simula
mulations est tracé en jaune. Les barres d’erreur sontléakana- tionsen pointillés noirsLes différences avec la déviation standard
lytiguement par XPECT On constate que I'estimateursSReCT, sont de 1.5% en moyenne et ne dépassent pas 10%.

appliqué aux données d’Archeops, est effectivement naiséi

Les barres d’erreur calculées analytiquement papCT (fig. 16.8) sont comparées a la dispersion des
simulations. Comme la couverture d’Archeops est trés irdgegne, I'approximation uniforme (éq. 14.28)
pour le calcul de la matrice de cross-corrélaﬁ:ﬁf’CD n'est plus valable (principalement a bgset il
faut utiliser la forme complete (éq. 14.24).

La formule approchée donne des barres d’erreur sous-estidiénviron 20% a basavec une moyenne
autour de 10%. En utilisant la forme compleéte, I'accord daedispersion est nettement meilleur puisque
les différences ne dépassent pas 10% avec une moyenne &ebPést lié a la forme trés inhomogene de
la couverture d’Archeops qui ne peut se réduire a un simplegemtage du ciel.

Les autres jeux de simulations fournissent des résultatisaignts.

16.4.3 variance d’échantillonnage

Compte-tenu de la proportion importante de ciel couventé\peheops {,x, ~ 0.2), la variance de€’, est
dominée & bag (¢ <~ 100) par la variance d’échantillonnage. Pour la méme raisarhdinogénéité de

la couverture du ciel d’Archeops, la variance d’échantiflage ne se déduit pas simplement de la variance
cosmique en tenant compte de la proportion de ciel observée.

Les simulations sans bruit (CMB pur) permettent de I'estire® effet, la variance des simulations sans
bruit donne directement la variance d'échantillonnage &éa couverture d’Archeops (fig. 16.9). Dans

le cas des simulations sans bruitSXecTreconstruit la variance a seulement 15% avec une moyenne a
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Fi1G. 16.9:Variance d’échantillonnage pour la couverture Archeops.La variance es-
timée par XsSPECT(en rouge est comparée a la déviation standard des simulations sans
bruit (en noif) et a lapproximationACy = C7/(2¢ + 1) fopy.

7%. C’est pourquoi la variance d’échantillonnage qui agoagme le spectre de puissance d’Archeops est
directement issue de la déviation standard des simulasims bruit.

Comme la variance d’échantillonnage est liée au spectreidsance, il est plus judicieux d’appliquer cette
erreur sur le modéle correspondant le mieux aux donnéesugliessdonnées elles-mémes. En effet, toute
perturbation du spectre de puissance provenant d’effetémyatiques ou de résidus d’avant-plans ne doit
pas modifier la valeur de la variance d’échantillonnage.

16.5 Spectre de puissance angulaire du CMB d’Archeops

16.5.1 spectres croisés
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FIG. 16.10: Spectres croisés des 6 bolometres d’Archeopsilisés pour I'estimation
du spectre de puissance. Les 15 spectres croisés supegposéompatibles jusqu’au
premier pic.

L'ensemble des 15 spectres croisés (fig. 16.10), réaliséstat ges 6 bolométres utilisés pour les études
CMB, est homogeéne jusqu’au premier pic, c'est-a-dire loestg signal domine et que les erreurs sont
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dominées par la variance d'échantillonnage. En revanaldispersion entre les spectres croisés augmente
lorsque le bruit devient important (typiquement au niveadduxiéme pic).

L'étude détaillée des spectres montre une forte corrélatitre les deux détecteurs a 217 GHz. Comme
celle-ci est prise en compte dans la combinaison des speldimBuence du spectre croisé 217K0217K06
dans le spectre final est négligeable.

16.5.2 spectre de puissance angulaire

Le spectre de puissance angulaire estimé aveeeXTsur les données Archeops couvre le plateau Sachs-
Wolfe et les deux premiers pics acoustiques (fig. 16.11) haeses d’erreur sont calculées analytiquement
avec XsPecCT. Elles sont compatibles avec celles des simulations a 5%atiance cosmique (en gris) est
associée au meilleur modéle ajusté sur la premiére estiméti spectre [Benoit et al. 2003a]. Le spectre
est composé de 26 points allantéle= 10 a¢ = 700 (tab. 16.1). Les deux types de pondération ont été
utilisés permettant de minimiser les barres d’erreur. Liadgéoation uniforme donne les barres d’erreur les
plus petites jusqu'@ = 260, ensuite on utilise la pondération inversement propontidlie au bruit par
pixel.
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Fi1G. 16.11:Spectre de puissance angulaire d’Archeopd.a variance d’échantillonnage
est tracée en gris. La pondération est uniforme jusgu:a260 puis inversement propor-
tionnelle au bruit par pixel. On distingue clairement letgéar Sachs-Wolfe et les deux
premiers pics acoustiques.

Les erreurs statistiques associées a ce spectre sontéstalhns la figure 16.12. La variance d’échan-
tillonnage domine pouf < 100 et reste supérieure a 50% jusqu’au premier gie-( 200). Les erreurs
systématiques dues au filtrage et au lissage des lobes sgernlant inférieures aux erreurs statistiques.

16.5.3 matrice de covariance

La combinaison des spectres croisés a I'aide de I'apprdiogmgaussienne de la fonction de vraisemblance
néglige la corrélation entre les différents points maisymrégalement de 'estimer a travers la matrice
de covariance. Celle-ci peut également étre déduite dadations (fig. 16.13). Elle donne le niveau de
corrélation absolue entre les différents points du spelenguissance angulaire final.

Les corrélations les plus importantes se situent &leswre les premiers points du spectres et sont dus a la
couverture partielle. Le niveau atteint 50% entre les deerers points{ < 7). En revanche, au-dessus
du troisieme point7 < ¢ < 9), les éléments non-diagonaux sont inférieurs a 12% ce qtifig au premier
ordre, 'approximation de non-corrélation.
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F1G. 16.12:Détail des erreurs systématiques et statistiques du speetid’Archeops.

Les erreurs statistiquesr{ noir) sont détaillées en variance d’échantillonnage ¢yan

et bruit instrumentalgn roug@. Les erreurs systématiques sont liées aux incertitudes su
les fonctions de filtrageef bley et des lobesgn jaung.

bin  {,in lrnax L+ 1)C /27 erreur erreur variance
totale instrumentale  d'échantillonnage
1 2 3 625 668 0 668
2 4 6 273 764 86 678
3 7 9 851 471 0 471
4 10 16 774 251 45 206
5 17 24 998 167 12 155
6 25 34 1043 168 41 127
7 35 49 1487 144 39 105
8 50 59 1217 185 51 134
9 60 69 1537 195 54 141
10 70 79 1613 227 78 149
11 80 89 2038 234 78 156
12 90 99 2275 258 93 165
13 100 119 2586 204 74 130
14 120 139 3193 238 90 148
15 140 159 3148 273 110 163
16 160 179 4225 312 138 174
17 180 199 4941 339 159 180
18 200 219 4589 369 189 180
19 220 239 5085 392 219 173
20 240 259 4258 421 263 158
21 260 279 4356 374 235 139
22 280 309 3174 325 233 92
23 310 349 2325 302 247 55
24 350 399 1960 322 292 30
25 400 449 1832 418 394 24
26 450 524 2569 507 483 24
27 525 599 2394 799 774 25
28 600 699 1885 1183 1168 15
29 700 799 5095 2246 2231 15
30 800 899 10331 4458 4442 16
31 900 999 2020 8731 8722 9

TAB. 16.1:Points et barres d’erreur statistiques du spectre de puissace angulaire
d’Archeops en (uKcnp )?. Les barres d'erreur statistiques sont détaillées eneinsu
trumentale et variance d'échantillonnage.

16.6 Tests de cohérence

Le premier test est lié au choix arbitraire de I'’échantillage. En effet, celui-ci est un compromis entre la
minimisation de la corrélation entre les points, un bon étilennage et des barres d’erreur raisonnables a
haut?. Pour vérifier la présence des structures fines (en padrcali = 40), deux échantillonnages diffé-

rents mais non indépendants sont superposés (fig. 16.13Hpdiets sont fortement corrélés d’'un spectre a

140



Spectre de puissance angulaire du CMB mesuré par Archeops CAPITRE 16

FiG. 16.13:Matrice de covariance normalisée du spectre d’Archeopd.es corrélations
les plus importantes se situent entre les premiers poingpéctre et sont dues a la cou-
verture partielle. Entre le premier et le deuxieme point(7), la corrélation atteint 50%.
Mais au-dessus du troisieme poiit ¥ 10), les termes non-diagonaux sont inférieurs a
12%.

I'autre mais I'existence des structures est clairemen¢ misévidence.
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Fi1G. 16.14:Spectre de puissance angulaire d’Archeopstilisant deux échantillonnages
différents.

De plus, toute une série de tests a été réalisée afin de virifaopreté des données d’Archeops. En
particulier, nous avons recherché les traces d'effet€syaiques résiduels en vérifiant que le spectre ne
dépend pas de la résolution, de la pondération choisie rdgadnces de coupure du filtrage, du masque
galactique, ou encore du choix des bolometres.

Pour chacun de ces paramétres, les spectres (pages ssligamtiecomparés au spectre de référence réalisé a
Nsiqe = 512, avec la double pondération (uniforme jusqéa 260 et par pixel ensuite), un filtrage passe-
bande & [0.1,38] Hz, le masque galactique avec la coupurgensité a 0.5 MJy.st* et les 6 bolométres.

La différence par rapport a la référence est comparée augddierreur statistiques finales (en pointillés)
et a la variance d’échantillonnage (en gris).
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8000

Variation de la fréquence de coupure du
passe-hautf,,;,. en rouge :coupure a 0.1 Hz,
en bleu :coupure a 0.06 Hz (deux fois la fré-
guence de rotation). A bas la perte de puis-
sance due au filtrage est liée a la fréequence de _ +°f
coupure du passe-haut. Mais les données d’Ar- £

cheops sont contaminées par des bruits basses—§ 2000}
fréquences au niveau de la fréquence de rotation £
(fspin = 0.03) et de ses harmoniques. Le choix =
de f,.:n €st donc un compromis entre limiter la
perte de puissance et filtrer ces effets systéma-
tiques. Hormis le premier point, contaminé par

des résidus pour 0.06 Hz, les spectres sont com-
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Variation du masque galactique La coupure
sur 'amplitude de I'émission galactique varie de
0.3a0.9 MJy.st! (la valeur choisie est 0.5). La
proportion de ciel vue par Archeops aprés appli-
cation du masque varie alors de 17.6% a 22.1%
(19.9% pour la valeur choisie). L'émission des
poussiéres galactiques est le principal contami-
nant d’avant-plan d’Archeops. En faisant varier
la taille du masque galactique, on teste I'effet
des résidus galactiques sur le spectre de puis-
sance. Si les premiers points varient beaucoup
en fonction du masque, au-dessugde 10, les
spectres ne sont pas significativement contami-
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Estimation du spectre de puissance angulaire

Variation de la méthode de projection en
rouge : MIRAGE, méthode optimale au sens
de la maximisation de la fonction de vraisem-
blance.en bleu :projection simple par coaddi-
tion. Ce test permet de vérifier les corrections
des effets de la projection et du filtrage (inclus
dans la procédure MIRAGE) sur les spectres.
Au-dessus d€ = 40, les différences restent
dans les barres d’erreur statistiques (poin-
tillés). Les écarts a bakpeuvent étre expliqués
par la présence de bruit érif et de rebonds ga-
lactiques sur les cartes coadditionnées (ces effets
étant pris en compte dans la procédure optimale
MIRAGE).

Ut 1)C/2 [iKao']

Variation des bolomeétres utilisés au niveau

du premier pic. Les différents canaux en fré-
guence ne sont pas soumis aux mémes effets
systématiques. Ici on compare, au niveau du pre-
mier pic acoustique, les spectres obtenus avec
différents jeux de bolometres. Les spectres sont
compatibles &~1c (pointillés). En particulier,

le spectre estimé uniquement a l'aide des bo-
lométres a 143 GHz est compatible avec les
autres ce qui montre que l'influence des résidus
d’avant-plans sur les cartes a 217 GHz n’est pas
significative dans le spectre final.
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Variation des bolométres utilisés au niveau du
second pic Les différents canaux en fréquence

ne sont pas soumis aux mémes effets systéma- =,
tiques. Ici on compare, au niveau du second
pic acoustique, les spectres obtenus avec diffé-
rents jeux de bolométres. Les spectres sont com-
patibles compte-tenu des barres d’erreur statis-
tiques én pointillé3. Pour obtenir une détec-
tion significative du deuxiéme pic acoustique, un
grand nombre de détecteurs est nécessaire.
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Spectre de puissance angulaire du CMB mesuré par Archeops CAPITRE 16

16.7 Contamination par les avant-plans

Comme toute expérience embarquée en ballon, Archeopsiesisaux fluctuations de I'émission atmo-
sphérique. De plus, I'émission des poussieres galactiguet3 et 217 GHz est certes faible mais non-
négligeable. Méme si une décorrélation basée sur des nsod&eone et d’émission galactique a été
réalisée pour supprimer ces avant-plans, les résidus darmattes sont la source dominante des erreurs
systématiques sur le spectre de puissance angulaire.

e émissions atmosphériques
La haute atmosphére contient encore de I'ozone sous la fdemaages. L'ozone est particulierement
difficile & décorréler dans les cartes car les nuages bolggeiment avec le temps, ce qui oblige a
effectuer un traitement en temps. Dans le spectre de Foliomwne forme des pics de bruit autour
de la fréquence de rotation et de ses harmoniques. Pour testet résiduel de I'ozone dans le
spectre de puissance angulaire, on a filtré les donnéessamfaiarier la coupure a basse fréquence
(cf. paragraphe 16.6). On a également utilisé une coupisesévere (1 Hz), qui ne permet pas d’avoir
acces aux bas multipdleé & 50) mais qui a permis de montrer la stabilité du spectre surées d
pics acoustiques. Ces tests prouvent que I'effet de I'osamdes hauts multipbles est négligeable
comparé aux erreurs statistiques.

e émissions galactiques
Pour estimer l'effet des résidus d’émission galactiquaisnavons réalisé le spectre de puissance
angulaire en utilisant uniquement la partie Nord de la cauve d’Archeops ainsi qu’en faisant varier
la taille du masque galactique (cf. paragraphe 16.6). Lit&rdhces par rapport au spectre de référence
sont faibles indiquant que les résidus d’émission galaetg&pnt négligeables comparés aux erreurs
statistiques sur une grande partie des multipdlés{ ¢ < 700). Néanmoins, les points inférieurs &
¢ = 17 mettent en évidence la présence de résidus plus importgnésée échelle.

Pour pouvoir estimer précisément la contamination de Isgiéte et de I'ozone dans le spectre de puis-
sance, nous avons utilisé deux méthodes :

— XSPECT [Tristram et al. 2005a]. Les cartes a 353 GHz d’Archeops petigtre considérées comme
des modeles pour les avant-plans d’Archeops. En effet,ta fi€quence, I'émission du CMB est
dominée par celle de la Galaxie et de 'atmosphére. La aiioél des cartes a 143 et 217 GHz avec
celles a 353 GHz donne alors une estimation de la contribgigoces avant-plans dans le spectre de
puissance angulaire.

— SMmICA [Patanchon 2003]. La méthode permet de séparer dans les testcomposantes indépen-
dantes. Dans le cas d’Archeops, I'utilisation des deuxuedges CMB permet d’estimer le spectre
des composantes dont la dépendance spectrale n’est padwe€MB, en particulier I'émission des
poussiéres galactiques et de I'atmospheére.

Les deux estimations (fig. 16.15) sont en bon accord aha@ubas/, I'estimation de XSPECTprésente une
détection de I'émission galactique qui n’est pas accessilih séparation de composante avec uniquement
les deux fréquences CMB d’Archeops. La contamination due @olissiére domine les grandes échelles
angulaires. A haut, le spectre de la poussiére n’est pas significatif et lesacoimants sont certainement
dominés par les résidus d’'ozone. Les spectres des cartepdadsiére (cf. chapitre 18) et des simulations
de nuages d'ozone reproduisent qualitativement cetteésti

Le niveau de contamination est significativement plus édjule les erreurs statistiques au-dessus-€éd6.

En revanche, le spectre est contaminé a bpar les résidus dont le niveau dépasse méme les erreurs
statistiques pouf < 10.

16.8 Conclusion

Grace aux améliorations du traitement des données en tengux eouvelles méthodes appliquées sur
les cartes (déstriage, projection optimale), on a pu obtsas cartes des anisotropies du CMB nettoyées
des avant-plans pour plusieurs détecteurs sur une coww@rtportante (20% du ciel). Ceci nous a permis
d’estimer le spectre de puissance d’Archeops contenanbRispet couvrant un domaine de multipdles
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FiG. 16.15: Contamination des avant-plans comparée aux erreurs statigues (en
noir). En rouge :estimation a partir des spectres croisés entre les cartd® @M43 et

217 GHz) et les cartes a 353 GHz considérées comme des mddédiémission d’avant-
plan pour ArcheopsEn bleu : composante indépendante du CMB séparée a l'aide de
SMICA. Les deux spectres sont compatibles a Haotl I'émission atmosphérique do-
mine. L'émission Galactique domine a blas

étendu allant dé = 10 &¢ = 700. Le spectre a mis en évidence la présence du plateau Sadfeseides
deux premiers pics acoustiques centrésa220 et/ ~ 550 respectivement.

Les tests sur la taille du masque galactique, ainsi quéiasion du niveau de résidus d’émission galactique
ont montré que les premiers points (pdux 10) sont significativement contaminés par la poussiére. De
plus, les tailles des barres d’erreur des points a hegduisent la validité de la mesure a partirdde 700.
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FIG. 16.16:Comparaison entre les deux estimations du spectre de puigsze angu-
laire du CMB d’Archeops. a gauche comparaison des spectrésdroite : comparaison
des barres d’erreur.

Comparée a la premiere estimation du spectre (fig. 16.16)geytar la collaboration en 2003 [Benoit et al. 2003a],
cette nouvelle étude couvre plus de ciel (20% au lieu de 1paA4c plus de détecteurs (6 au lieu de 2)

pour un résultat couvrant plus de multipdlés< 10 — 700 au lieu de? = 15 — 350). La comparaison des

barres d’erreur montre une amélioration de 30% en tempéraia facteur1.7 enCy).

Le spectre de puissance d'Archeops a été publié une prenf@se en 2003 [Benoit et al. 2003a] et ensuite en 2005
[Tristram et al. 2005b]. Les spectres sont disponibles swsile Web d’Archeops (http ://www.archeops.org).
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Chapitre 17

Xpol, spectres polarisés

Xpol est I'extension deXsPECTaux spectres polarisés. De la méme fagon qu’en
température, les bruits sont décorrélés en polarisatiolegspectres croisés sont alors
des estimateurs non-biaisés dés La méthode a permis de mesurer le spectre de puis-
sance polarisé de la poussiere avec Archeops [Ponthieu 2085]. Elle a également
été appliquée a des simulations de WMAP et Planck.

17.1 Spectres croisés en polarisation

Comme pour la température, Ipseudospectres de polarisatioR”” et DB, estimés directement sur
les cartes d’observation@ et U, sont biaisés par le bruit de détecteur. En revanche, grééaitaque le
bruit dans les cartek Q etU est décorrélé, les spectres croiggs”, D] 2 et DFZ sont des estimateurs
non-biaisés des spectr€$ ©, C7B et CFB.

XPoL est la généralisation de la méthodsp€cTdéveloppée pour la température a la polarisation. Consi-
dérant un certain nombre de cartes d’observatio), U) indépendantes, nous avons construit les estima-
teurs des 6 spectres de puissance angulaire & partir demestrspseudo€’, non-biaisés. Une fois tous
les spectres croisés calculés, ils peuvent étre combinés@uner les 6 estimateurs grace a la matrice de
cross-corrélation polarisée. Le calcul analytique desa@titrice permet une estimation rapide des spectres
et donne également acces aux barres d’erreur et a la magrim@veriance pour chacun des 6 spectres.

17.1.1 pseudo-spectres polarisés

La décomposition des cartes polariséest U fait appel aux harmoniques spinnées d’ordre 2 :

(Q£iU) (i) = asoem +2Y/" (i) (17.1)

‘m

Le lien entre), U et I/, B s’écrit alors dans I'espace des harmoniques sphériques

Com = 7a22m + a_oem ’ blm _ ia22m — A—2¢m (172)
2 2
A partir des coefficients,,, gj)gm mesures directement sur la carte, on définit les estimapsersdoc’
polarisésDFE, DBB, DIT'E, DTB et DFB, qui s’écrivent
1 ‘
"NPP' _ P P«
Dy = w1 > dindly (17.3)

m=—{
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ou P et P’ sont les étatd’, E ou B. Chacun de ces estimateurs est biaisé par les mémes eféetesqqu
estimateurs en température :

- l'effet de pixelisation traduit par la fonction de trangfgy,
- l'effet de lobe polarisé traduit par les fonctions de tfensB/ et B/,

I'effet de filtrage traduit par les fonctions” et /2
- I'effet de couverture du ciel représenté par les matrMégsP/ (ou(P, P € [T, E, B]).
Les estimateurs des spectres de polarisz{ﬁﬁﬁ’/ sont liés awpseudo€’, polarisés par I'équation
DPY =" MY pe PBEBE FEFS CEY + NPY (17.4)
el
17.1.2 pseudo-spectres croisés polarisés

Dans le cas de la polarisation, la plupart gesudospectres ne sont pas biaisés par le brﬁf(y = 0).
En effet, les bruits dans les cartes polarisées |, Q et U pe@gee considérés indépendants donc

(Tt ) = (o) = (i) = 0 (17.5)
Si, en plus, on considére deux jeux de caftes), U), et(I,Q,U), indépendants, on a également
(afgs) = (afangs) = (banfat) =0 (17.6)

Dans ces cas, les estimateurs des spectres polarisés ipasdidisés par le bruit.

17.1.3 matrice de couplage des modes en polarisation

La couverture partielle du ciel entraine une corrélationateefficients:,,,, dans I'espace des harmoniques
sphériques représentée en température par la matrice giagewles modek/,,». Comme en température,
les coefficientgy,, etb,,, sont également corrélés.

Le calcul fait en annexe D montre que les couplages dus a leecoue du ciel ne mélangent pas les spectres
entre eux, exception faite des spectt&s” et CP5. Si les spectres sont écrits bout-a-bout sous la forme
d’'un vecteur

Co= (C[T,CPE,CcPP,cf?,cf?,cfP) (17.7)

la matrice totale de couplage des modes est alors diagoaaleqe [Hinshaw et al. 2003]

My 0 0 0 0 0
0 Mg,E'EE Mg,E'BB 0 0 0
0 MPB-EE )\ BB.BE 0 0 0
— e’ e’
Ma/ = 0 0 0 M;F,TE 0 0 (178)
0 0 0 0 My pTE 0
0 0 0 0 0 MﬁF’EB
Avec ces notations, I'effet de la couverture du ciel revietiéquation simple
D= MuwCy (17.9)
2/

17.1.4 fonctions de transfert

Les effets systématiques instrumentaux qui interviendans |'estimation des spectres de puissance pola-
risés sont mal connus. Leur correction est par conséqueateires spéculative.
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e fonction de transfert des lobesLes cartes polarisées des sources ponctuelles permetstitrebr
les lobes en Q et en U des détecteurs polarisés. Pour ob&snoactes polarisées, on a besoin d’'au
minimum trois détecteurs polarisés avec des orientatiffésehtes. Le lobe associé a une carte Q ou
U est donc un lobe effectif correspondant & la combinaisenalees des trois détecteurs en tenant
compte de leur orientation.
A l'aide de simulations Monte-Carlo, on peut estimer lesctams de transfert effectives des lobes
(BT, BE, BP) associés a chaque jeu de cartes), U).

e fonction de transfert du filtrage. En température, elle caractérise I'effet des filtrages éamps et
sur les cartes) dans le spectre de puissance. Méme si Bafiefiltrage en temps est beaucoup plus
complexe a interpréter sur les cartes en polarisafi@ U, la généralisation de la notion de fonction
de transfert pour les cas polarisés permet de prendre eneacepeffets au premier ordre.

En ce qui concerne la polarisation, les objectifs ne sontigmsnémes qu’en température. On a vu que
l'incertitude sur la forme des lobes est devenue I'erremnidi@nte dans I'estimation du spectre de puissance
angulaire en température. Dans le cas de la polarisatiemffats (tout comme ceux du filtrage) sont encore
mal connus mais les incertitudes sur I'estimation des spesbnt telles qu’elles ne nécessitent pas encore
un niveau de précision comparable a celui des fonctionsatsfiert en température.

17.1.5 matrice de cross-corrélation polarisée

Le calcul analytique de la matrice de cross-corrélafiates spectres polarisés se complique sensiblement
par rapport au cas de la température. En effet, les termédsancoup plus nombreux et le mélange entre
les modesF et B introduit des termes supplémentaires.

Soit un jeu de données dé cartes(I, @, U). On dispose alors d& coefficients(ts,,, €om, bem ). A partir

de ces coefficients, on peut toujours formé&fN — 1)/2 spectres croisés pour les modés, EE et BB.

Mais en ce qui concerne les modes croisés en températuedation? &/, T B et E B, on dispose alors

de

— N estimations en considérant chaque triplet indépendamment

— N(N — 1) estimations en croisant les triplets

c’est a direN? estimations non-biaisées. Au total, le nombre de spectoisés passe donc de
N(N -1 N
Ncrossz% a Ncross:?’x [N2+N(N71>/2]

La matrice de cross-corrélati@hdoit donner les coefficients de corrélation entre tous cestegs. Sa taille
est donc enV,,ss X Neross < 81N /4, c’est-a-dire 81 fois plus grande que celle en température.
De maniére générale, les coefficientstig'écrivent

=P = (ActPacg””)
1

= @irnertD Z (@ @G YT s )+ (Tl T s ) (Tl )| (17.20)

mm/

ou Tom = tom, €om, bém-
Chaque corrélation entre deuty,, fait intervenir 4 termes de sorte que les coefficientEdmt chacun 16
termes de couplage entre les moded et B.
Pour effectuer le calcul analytique de la matrice de crassétation en température (cf. annexe C), nous
avons utilisé la relation de complétude pour les harmorsgpbériques

S Yim(60) Vi 0) = -0(0: — 6)) (17.11)

m v
Celle-ci n'est valable que dans le cas de coefficients de nsimes, ce qui n'est plus nécessairement
le cas en polarisation. Pour mener a bien le calcul analgtitpila matricez, il faut donc trouver une
approximation de cette relation. Les effets sur les esémmatpolarisés, en particulier sur les barres d’erreur,
sont en cours de test.
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17.2 WMAP et Planck : simulations des spectres polarisés duMB

La méthodeXpola été développée dans le but de pouvoir traiter les donnéestidlites WMAP et Planck.
C’est pourquoi nous avons réalisé des simulations congptiieciel incluant du bruit réaliste et du CMB
afin de valider la méthode pour les deux expériences. Le#tatspermettent également de comparer la
précision obtenue sur les spectres avec chacune des rsission

17.2.1 simulations

Des jeux de 1000 simulations ont été réalisés pour WMAP eidRidFI. La période d’intégration considé-
rée est de 1 an pour WMAP et de 14 mois pour Planck-HBL{2ey$. Pour WMAP, nous avons considéré
'ensemble des 5 fréquences : 23, 33, 41, 61 et 94 GHz. PonclRlaous avons uniqguement considéreé les
4 canaux a basse fréquence de HFI : 100, 143, 217 et 353 GHzedastions et les sensibilités &'/ T

sur le ciel pour la température et la polarisation sont desmkans le tableau 17.1. Les cartes sont réalisées
a la résolution de-7 arcmin (V. = 512).

WMAP Planck-HFI
Fréquences [GHZ] 23 33 41 61 94 | 100 143 217 353
FWHM des lobes [arcmin] 49.2 37.2 29.4 19.8 12.4§ 95 7.1 5.0 5.0
AT/T (température) (K/K)cars)] | 90 119 133 238 354 19 22 47 142
AT/T (polarisation) [({KIK) carp)] | 12.8 169 189 336 494 27 45 93 284

TAB. 17.1:Résolution et sensibilité sur le ciel utilisées dans les sutations (mesurées
pour WMAP et attendues pour Planck). Les sensibilité2\@y'T" sont données pour des
pixels dont le coté est égal a la FWHM du lobe. La sensibilitp@arisation est celle des
cartes et U. La période d'intégration considérée est de 1 an pour WMAP4anois
pour Planck.

Les simulations ont été réalisées en considérant lesesigrivants :

e le modeéle de CMB utilisé pour les simulations est basé sui delWMAP [Spergel et al. 2003] avec
un rapport tenseur/scalaire= 0.05 afin d'augmenter 'amplitude du mod#

e les lobes sont supposés gaussiens
e aucun filtrage n’est simulé

e le bruit est ajouté sur les cartes a partir d’'une sensihititgenne par fréquence; et d'une carte
de couverture donnant le nombre de points par pixgelLe bruit sur la carte est une réalisation
gaussienne dont la varianeg est donnée par pixel

o9f
= 17.12
op " ( )

Les sensibilités ; par canal sont calculées a partir des sensibilités surlléAiE/T’) pour la tempé-
rature et la polarisation.

e la couverture considérée est celle utilisée par I'équip®MAAP pour estimer les spectres de puis-
sance (KpO0). Elle correspond a 77% du ciel en dehors du plactgaie et en masquant les sources
ponctuelles intenses.

17.2.2 estimation des spectres polarisés

Pour chaque simulation, nous avons calulgV+1) /2 spectres croisés (aQWi est le nombre de fréquences)
entre détecteurs et pour les différentes polarisations. 8ater I'estimation du spectre de bruit, nous avons
utilisé uniqguement leV(N — 1)/2 spectres pour lesquels les deux fréquences sont diffée@teacun
de ces spectres est une estimation non-biaisée du specpeigtance. Nous pouvons alors définir un
estimateur simple des spectres de puissance a partir deylenm® par simulation comme la moyenne des
estimations sur chacun des spectres croiseés.
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FI1G. 17.1:Spectres de puissance angulaire du CMB pour WMAP calculés @z X POL.

En haut :les spectres en températufd * et en polarisatiorCF ¥ et CEE. En bas :

les spectreCTZ, CT'B et CFB. Le modéle én noi) est issu de celw de WMAP
[Spergel et al. 2003] avet = 0 05. Le ré-échantillonnage utilisé est celui utilisé par
WMAP pour le spectre polaris€ ! (différent de celui utilisé pour leur spectf&! ).

Ces estimateurs sont ensuite moyennés sur I'ensemble @8ssitulations pour donner le spectre final.
Les barres d’erreur sont obtenues par la dispersion desagstirs. Les spectres en température, polarisation
et température/polarisation sont réalisés pour WMAP (figl)let Planck (fig. 17.2) indépendamment.
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FiG. 17.2:Spectres de puissance angulaire du CMB pour Planck calculévecXpPoL.
En haut :les spectres en températutd * et en polarisatiorCE¥ et CEE. En bas :
les spectrexC7 ®, CTB et CEB. Le modéle ¢n noi)) est issu de celw de WMAP
[Spergel et al. 2003] avec = 005

Les résultats obtenus illustrent le fait que I'estimate@oX est statistiquement non-biaisé pour I'ensemble
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des 6 spectres de puissance. Le ré-échantillonnage esliselui utilisé par WMAP pour le spectre polarisé
CT'F [Kogut et al. 2003]. Il est différent de celui utilisé pouutespectres”/ 7' [Hinshaw et al. 2003].

17.2.3 comparaison en terme de barres d’erreur

Ces simulations illustrent les prévisions sur les capscigPlanck par rapport & WMAP. En température,
le spectre sera dominé par la variance cosmique juggs’'2500 — 3000. En ce qui concerne le spectre en
polarisationCZ¥, WMAP devrait pouvoir mesurer jusqu’au premier pic avecd@sis de prise de données.
Planck mesurera les 4 ou 5 premiers pics avec seulement Bdfirdgegration.

WMAP a donné la premiere mesure du spedti@ jusqu'a? = 500 [Kogut et al. 2003] et devrait pou-
voir atteindre le deuxiéme pic avec les 4 ans d’intégratRlanck sera uniquement limité par la variance
cosmique jusqu’d = 1500.

Le spectre des modes tenseGi8? est inaccessible 8 WMAP, méme aprés 4 ans d’intégrationofe: f
tion de 'amplitude des modes tenseurs, Planck sera peutépable de mesurer quelques points a tres
grande échelle angulaire. Quoiqu'il arrive, Planck poumettre des limites supérieures significatives sur
'amplitude du spectrés B.

Quant aux mode¥ B et E B, a priori nuls pour le CMB, ils permettront néanmoins a Plaae vérifier le
niveau de contamination d0 aux avant-plans polarisés sguieint de produire ce genre de modes.

La méthodeXPoL est en cours de développement essentiellement en ce gereerie calcul de la matrice de corrélation pour le
calcul des barres d’erreur analytiques.
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Chapitre 18

Spectres polarisés de la poussiere
galactigue mesures par Archeops

Archeops n'avait pas pour ambition de mesurer la polarisatstu CMB. En re-
vanche, le canal polarisé a 353 GHz est sensible aux avamtspgjalactiques. Ce cha-
pitre présente I'estimation des spectres de puissanceipéfade I'émission des pous-
siéres galactiques mesurés par Archeops.

Ce travail a fait I'objet d’'une publication [Ponthieu et &005].

Dans les fréquences millimétriques, I'avant-plan domirest d0 & I'émission des poussieres galactiques.
Lintensité de cette émission a été mesurée dans les frégaenillimétriques et sub-millimétriques par
IRAS et FIRAS [Finkbeiner et al. 1999] et peut étre extrapa@éx fréquences d’Archeops grace aux me-
sures a grandes échelles de FIRAS [Lagache et al. 1998].t&mnpérature est ainsi bien mesurée, on ne
dispose que de trés peu de mesures polarisées sur des®phallgrandes que 10 arcmin.

Gréace a son canal polarisé a 353 GHz, Archeops a donné lagmemesure polarisée a grande échelle
angulaire de I'émission des poussieres dans le plan ggleciBenoit et al. 2004]. Celle-ci montre une
polarisation globale de I'ordre de 3-5% avec des nuagesdegarisés a plus de 10%. Elle indique que
la radiation intrinseque des poussiéres est fortementipétaet que le mécanisme d’alignement des grains
suivant le champ magnétique galactique est effectif. Cangriu de la cohérence de celui-ci sur des grandes
échelles angulaires, I'émission des poussiéres est dildeapétre un avant-plan important pour la mesure
des spectres de puissance angulaires polarisés du CMBrrgdroe a haute latitude galactique.

Dans le but d’estimer la contribution de cet avant-plan dasspectres polarisés, Archeops a également
donné la premiére mesure des spectres d’émission diffusemirissiére en température et en polarisation
sur 20% du ciel [Ponthieu et al. 2005].

18.1 Spectres polarisés

Avec les trois paires de détecteurs polarisés a 353 GHz H&s, on peut, en principe, produire deux jeux
de cartes/, Q, U) et appliquer la méthodepOL pour estimer les spectres de puissance. Malheureusement,
dans le cas d’Archeops, la sensibilité instantanée etldefaedondance (donnant la répartition des angles
des polariseurs sur le ciel) ne permettent pas d’échamtidiocorrectement les cartes polarisées de maniére
a obtenir un rapport signal-sur-bruit suffisant. Le bruitslées spectres est trop important et la corrélation
entre les deux cartes ne permet pas de négliger le terme defdmisé, méme a la résolution de 2 degrés
(Nside = 32)

Pour estimer les spectres polarisés de la poussiere, oncaréalisé un seul jeu de cartés Q,U) en
combinant les six détecteurs & 353 GHz pour réduire au mawitelbruit. A partir depseudo€’, des
données et en retranchant les spectres de bruit estimédéda simulations, on a pu donner les spectres
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FIG. 18.1:Spectres de puissance angulaire polarisés de la poussi&r@53 GHz d’Archeopsen haut :
CIT,CFE etCBB enbas CTF,CI'E etCEE. Les deux méthodes ESCEPOL et XPOL) sont tracés
pour chaque spectrd’B et E B ne sont pas calculés pap®EPOL). La coupure galactique e > 10°.

de puissance polarisés. Deux méthodes ont servi a I'estimaes spectres :FCEPOL [Chon et al. 2004]
et XPOL. Les spectres poyb| > 5° montrent des détections significatives dans les m@dest'E, BB,
TBetTFE (fig. 18.1).

e le modeTT présente des oscillations que I'on peut comparer aux medelactiques.

¢ le mode EE présente une détection mieux que éntre/ = 3 et/ = 23, puis est compatible avec
Zéro.

e le mode BB est compatible avec zéro podr> 19 mais présente une détection significative de
puissance a grande échelle.

e le modeTE présente une détection & 4ur le premier pointy < ¢ < 8) et 2r pour18 < ¢ < 23.
Le reste du spectre est compatible avec zéro.

¢ le mode TB présente une détection & 3ur le premier point, le reste du spectre étant compatible
avec zéro.

¢ le modeEB est compatible avec zéro.

Les deux méthodes sont en bon accord compte-tenu des bamresidexception faite du spectfé/ ” pour
lequel la méthode®cEPOL montre un biais sur les simulations. Les spectres publi@stffieu et al. 2005]
sont les spectreS] ¥, CFF et CPP estimés avec §cePoL et le spectre& T estimé a partir de XoL.

18.2 Coupure galactique

L'émission des poussieres est plus intense pres du plantigale. Pour vérifier ce comportement sur les
spectres, différentes coupures galactiqligs 5, 10, et 20) ont été appliquées aux données pour le calcul
des spectres polarisés (fig. 18.2).

Pour le premier point, a bas la puissance des spectr€$”, C/'”, CI'P et CFF diminue quandb|
augmente, conformément aux prédictions. En effet, la tfedsi poussiere est plus forte prés du plan ga-
lactique. En revanche, le spect¢’? est stable, ce qui suggére que sa nature n’est pas astrqpéyiiest
certainement d0 a des résidus d’effets systématiques.
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FiG. 18.2:Variation de la coupure galactique sur les spectres de puiasce angulaire polarisés de la
poussierea 353 GHz d’Archeops. Les trois coupures présentées &ont, 10 et 20 degrés de latituden
bleu, jaune et rouge Le premier point des spectré&l’, EE, TE etT B diminue quandb| augmente ce
qui est compatible avec I'émission de poussiére. En rewariek moded3 B et E B restent stables ce qui
suggere la présence de systématiques.

18.3 Corrélation avec des modéles galactiques

Afin de vérifier qualitativement les spectres obtenus avebéops, nous les avons comparés a ceux estimés
a partir de modéles d’émission galactique. Les cartes FRM@ssdes mesures d’'IRAS a 10@ extrapolées

a 850um (353 GHz) [Finkbeiner et al. 1999] donnent une estimati&sea précise de I'intensité sur le ciel

a cette fréquence.

Le spectre en température d’Archeops a d’abord été compasgestre estimé a partir des cartes FDS et a
partir d'un modéle en cosécante. Pour mettre en évidenosdiece de systématiques, nous avons ensuite
réalisé avec XOL les spectres croisés entre les cartes FDS d'interigjtg {) et les moded'y et F4
d’Archeops afin de former les spectres croig@g>s et rsFa,

18.3.1 température : modéle en cosécante

A cause de la forme en disque de la Galaxie, I'émission iée&dg long de la ligne de visée augmente
lorsque la valeur absolue de la latitu@dediminue. Une bonne approximation consiste & utiliser unero
cosécantd (b) « 1/sin(b). Lorsque cette contribution est soustraite, le spectrelairg des résidus de
poussiére est proportionnela?® [Gautier et al. 1992, Wright 1998].

Pour étudier I'influence en température d’'un tel modele ssidonnées d’Archeops, nous avons simulé de
fagcon analytique des cartes dont 'amplitude est compatibec les cartes FDS. Les résultats pour diffé-
rentes coupures galactiques montrent des oscillations@rdavec les données d’Archeops (fig. 18.3),
suggérant ainsi que la loi en cosécante domine I'émissitatggue aux grandes échelles angulaires, c’est-
a-dire que I'’émission est proportionnelle a I'épaissetioue.

18.3.2 température et polarisation : FDS-Archeops

Les spectres croisé€y 7, C/ ¥ etC]'P sont estimés a partir de la carte d’intensité FDS et desdiiteten-
sité et de polarisation d’Archeops. Les résultats sont adibles avec les spectré§ ¥ etC!'? d’Archeops
seul (fig. 18.4). A cause des incertitudes sur les coeffisigdidtalonnage d’Archeops, les spectres FDS ont
été ré-étalonnés d’'un facteWT'/T = 1.5 en température. Ce résultat renforce la détection mesarée p
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FiG. 18.3:Spectres de puissance en température pour Archeops, un mddén cosécante et les données
FDS. De gauche a droite spectre d’Archeops a 353 GHz ; spectre du modeéle en loi deansd (b) <
1/sin(b) normalisée sur I'amplitude des cartes FDS ; spectre desb@srifDS. Les spectres sont présentés
pour différentes coupures galactiquég ¢ 5, 10, 15, 20 et 30).
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FiG. 18.4: Spectres croisés de FDS et de Archeops a 353 GHx.gauche :spectreT’rpsTa Croisé
entre FDS et Archeops comparé au spegtieéd’Archeops seulAu centre spectreél' p s E 4 croisé entre
FDS et le moder d’Archeops comparé au spectiely d’Archeops seulA droite : spectreTrpsBa
croisé entre FDS et le mode d’Archeops comparé au specff&3 d’Archeops seul. Les spectres FDS sont
ré-étalonnés d’'un facteukT’/T" = 1.5 en température.

Archeops a bag pour les mode§'E et T'B. En effet, si celles-ci étaient dues & un effet systématique
d’Archeops, celui-ci ne serait pas visible dans la corigfeavec FDS.

18.4 Conclusion

En plus de la mesure du spectre en température de la pougalaotique, Archeops a fourni la premiere
détection significative des mod&$’ (a 40) etT' B (a 3r) dus a cet avant-plan.

Ce résultat est particulierementimportant dans le cadwM@P. En effet, sil'’émission des poussiéres ga-
lactiques n’est pas I'avant-plan dominant aux fréqueneed/tMAP, I'estimation de sa contamination dans
les données n’en est que plus difficile. L'expérience Argse permis d’estimer un niveau maximum de
contamination des spectré€’ etT B pour la poussiére a I'aide de la corrélation avec les catfasldeops
(cf. chapitre 20).

En ce qui concerne Planck, la mesure du mfadila précision de la variance cosmique jusguz 1000
passe par la mesure précise des avant-plans polarisésqrowgtre leur soustraction.
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Chapitre 19

Les anisotropies du CMB en
tempeérature mesurees par Archeops et
WMAP

Avec WMAP et COBE, Archeops est la seule expérience a messrepéctres du
CMB a grandes échelles angulaires. De plus, ces expérismasomplémentaires en
terme de fréquences et d’'instrumentation, ce qui les rendiskes a des avant-plans et
a des systématiques différentes. La comparaison des dotaréteau niveau des cartes
gu'au niveau des spectres de puissance en températureeriacthérence des mesures
des anisotropies du CMB sur une grande échelle de fréquédeetl a 217 GHz).

Aprés avoir nettoyé les données ordonnées en temps et édiécleis émissions d’avant-plans, nous avons
construit les cartes du ciel. Méme si celles-ci font appeeraies anisotropies, comment s’assurer que le
CMB domine dans les cartes ? Pour répondre a cette questias,avons comparé Archeops et WMAP,
d’abord au niveau des cartes et ensuite a travers le specpreissance. En effet, les deux expériences ne
sont soumises ni aux méme systématiques (les instrumentesiere sont différents), ni aux mémes avant-
plans (les fréquences sont également différentes). Paéqgoent, la comparaison des deux expériences
permet de vérifier la domination du CMB dans les mesures.

19.1 Les cartes

La comparaison des cartes consiste a vérifier que les ampsedrcorrespondent, d’abord entre les deux
fréquences d’Archeops et ensuite entre Archeops et WMARr Pela, on réalise la demi-somme et la

demi-différence des cartes observées. La demi-somme s éle par le signal commun alors que la demi-
différence fait apparaitre les résidus de systématiquésednt-plans.

19.1.1 Archeops

Pour comparer les anisotropies du CMB mesurées par Archaops avons combiné les cartes par fré-
guence. A 143 GHz, les 4 bolometres les plus sensibles ontiésés, 2 seulement a 217 GHz. Les cartes
sont pondérées par l'inverse de la sensibilité du détedBas cartes ont ensuite été lissées par une gaus-
sienne de 1 degré de maniére a faire ressortir le CMB par rappdoruit. En effet, c’est au niveau du
premier pic acoustique que la majeure partie de la puissdmaiel est concentrée. Celui-ci est centré a
¢ =200 ce qui correspond a environ 1 degré.

Nous avons alors construit la demi-somme et la demi-difféeedes cartes & 217 et 143 GHz (fig. 19.1).
La déviation standard du signal dans la carte somme esb0ealors que dans la carte différence elle vaut
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~31. La rapport signal sur bruit est doncdé.9.

Archeops (217—-143)/2

Archeops (R17+143)/2

FIG. 19.1: Cartes demi-différence et demi-somme du CMB d'Archeops a 13 et
217 GHz. Les cartes sont la combinaison des 4 (resp. 2) bolométrgsusssensibles

a 143 et 217 GHZn haut :demi-différence 143-21%&n bas :demi-somme 143+217. Le
rapport signal sur bruit est de 1.9. La demi-différence gmésdes résidus atmosphériques
(a haute latitude) et galactiques (essentiellement dagmisphére Sud).
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(Archeops—WMAP) /2

—200 e o 200

(Archeops+WMAP) /2

—200 o oo 200

Fi1G. 19.2:Cartes demi-différence et demi-somme du CMB avec Archeopg &/MAP.

La carte Archeops est la combinaison des 6 bolomeétres lesphsibles des deux bandes
CMB (143 et 217 GHz). La carte WMAP est réalisée a 'aide demées des 3 bandes
CMB (41, 61 et 94 GHz) traitées "a la ArcheopEh haut :demi-différence Archeops-
WMAP, en bas :demi-somme Archeops+WMAP. Le rapport signal sur bruit es2@.
La demi-somme présente des résidus atmosphériques (ddit#tutie) et galactiques (es-
sentiellement dans I'hémisphére Sud).
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19.1.2 WMAP-Archeops

Pour comparer les cartes d’Archeops aux cartes de WMAP, acwss traité les données WMAP "a la
Archeops".

e les cartes WMAP des 3 bandes CMB (41, 61 et 94 GHz) par détectalété déprojetées suivant
la stratégie de balayage des bolometres d'Archeops. P@auohdes 8 détecteurs de WMAP, le
pointage d’'un des 6 détecteurs d’Archeops lui a été assBoguite les données ont été reprojetées
en utilisant la méme procédure que pour Archeops (MIRAGEofY& Mayet 2005]) avec le méme
filtrage passe-bande a[0.1,38] Hz.

e Pour Archeops, les cartes sont celles des 6 bolomeétresuss@hsibles ayant servies a I'estimation
desC,.

Chaque carte est étalonnée en température CMB. Les caftehdbps et de WMAP ont ensuite été com-
binées avec une pondération inversement proportionnélerdensibilité et lissées par une gaussienne de
1 degré de maniére a augmenter le signal sur bruit.

Les cartes de demi-différence et de demi-somme permettevisdaliser la cohérence des mesures entre
les deux expériences (fig. 19.2). La déviation standardghasdans la carte somme estdB5 alors que
dans la carte différence elle vauR5. Le rapport signal sur bruit est donc¢&.2.

On observe, sur la carte de la différence, les résidus declariddation des avant-plans d’Archeops.

— a haute latitude galactique, on retrouve les résidus dedson atmosphérique observée sur la carte
a 545 GHz. Les modeles de nuage d’Ozone reproduisent égaiéasenémes caractéristiques spa-
tiales.

— proche du plan galactique, la carte présente un défaut idsgmee qui peut étre lié a des résidus
d’émission galactique dans les cartes Archeops, spéaalea?17 GHz.

La carte somme montre que les deux expériences mesurennie népartition spatiale des anisotropies
sur le ciel. La carte différence révele les systématiquesigex instruments (principalement d’Archeops
compte-tenu du niveau de bruit).

19.2 Les spectres de puissance angulaire en température

Pour estimer les différences de la répartition de la putssaes anisotropies entre les cartes de WMAP
et d’Archeops, on a recours aux spectégs Pour tenir compte des incertitudes sur I'étalonnage absol
d’Archeops (respectivement 4% et 8% en température a 14B7/e6GRiz), 'amplitude des cartes est ajustée
par un coefficient multiplicateur. Celui-ci est obtenu pamparaison des spectres a l'aide d'une procédure
de moindre carré qui tient compte des erreurs sur les deukesa comparer [Press et al. 1988].

19.2.1 spectre d’Archeops par rapport au modele WMAP

Le spectre de puissance angulaire en température d’Arslesipé avec XPECTa été comparé au modéle
ACDM ajusté sur les données de WMAP [Spergel et al. 2003]. leetsp d’Archeops est ré-étalonné en
utilisant une procédure de moindre carré qui tient compéefais des erreurs systématiques d’Archeops et
de la variance cosmique liée au modéle (fig. 19.3).

Le coefficient de ré-étalonnage estid@7 4+ 0.01 en température. Le spectre d’Archeops est un bon accord
avec le modelex?® = 21.6/24), en particulier au niveau du plateau Sachs-Watifdu premier pic. On
observe néanmoins un exces de puissance systématiqueantigntre/ = 300 et/ = 600 a environ b.

La mesure d’Archeops est donc compatible avec des anisesrdp CMB issues du modéle de concordance
avec constante cosmologique.

19.2.2 spectres sur la couverture Archeops

Afin de pouvoir comparer les spectres sur la méme zone duesedonnées de WMAP ont été traitéels
Archeops. Pour cela, nous avons déprojeté les cartes de @WBWAP suivant le pointage de 8 détecteurs
d’Archeops, puis nous avons appliqué la procédure de edalisdes cartes MIRAGE avec le méme filtrage
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F1G. 19.3: Spectre de puissance angulaire d’Archeops comparé au mo@e\CDM
WMAP [Bennett et al. 2003a]. Le spectre d’Archeops est multipi# une constante
tenant compte de l'incertitude de I'étalonnage et ajustitdesmodele. L'étalonnage est
augmenté de.07 & 0.01 en température. Lg? entre les deux spectres vaut 21.6/24.

gue pour les données Archeops. Le spectre de puissancasaguénsuite été estimé a partir de ces cartes
avec XsPeEcTet comparé & celui obtenu avec les données d’Archeops (fig).19
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FI1G. 19.4:Spectres de puissance angulaire de Archeops et WMAP sur la eeerture

du ciel d’Archeops. Les données de WMAP traitées "a la Archeops"” ont servi a estim
le spectreén bley avec XspecTtdans les mémes conditions (couverture, filtrage). Celui-
ci est comparé au spectre d’Archeops (ougg multiplié par1.06 +0.01 en température
pour tenir compte des incertitudes d’étalonnage. La vaeiahiéchantillonnageef grig
n'est pas incluse dans les barres d’erreur.

Encore une fois, les incertitudes sur I'étalonnage d’'Aogiseimposent I'ajustement d’une constante d’'éta-
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lonnage estimées a partir du spectre de WMAP par une méttod®ihdre carré en tenant compte des
erreurs dans les deux directions. Le coefficient edt @@+ 0.01 en température.

2000

[ + Archeops + 1.13 — WMAP
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FiG. 19.5: Différence entre les spectres de WMAP et Archeops sur la coevture
Archeops.Le spectre d’Archeops est multiplié par un factéy6+0.01 en température.
Le x2 est de 36.2/24. Les erreurs tiennent compte de la variagobahtillonnage.

La différence entre les deux spectres (fig. 19.5) illustrealaur duy? : 36.2/24. Les spectres sont en trés
bon accord sur le plateau Sachs-Wolfe. En revanche, le prezhle deuxiéme pic acoustique présentent
des écarts plus importants qui tendent & montrer un excésiggapce au niveau du deuxiéme pic sur le
spectre d’Archeops.

L'accord entre les deux spectres, réalisés a partir de biérdres différentes de 40 GHz a 217 GHz, met en
évidence que la dépendance spectrale des mesures d’ Ascbiede WMAP correspond a celle du CMB.

19.2.3 spectre croisé Archeops/WMAP

La méthode XPECTpermet d’estimer la composante commune a deux jeux de erlculant leur cor-
rélation dans I'espace des harmoniques sphériques. Daas les cartes CMB d’Archeops et de WMAP,
la composante commune est le CMB puisque les effets systgmatsont décorrélés.

Le spectre croisé entre Archeops et WMAP est en trés bon@dewec le spectre de WMAP sur la couver-
ture Archeops (fig. 19.6). Le coefficient multiplicatif ajplé & Archeops vaut.12 + 0.01 en température.
En particulier, on retrouve les structures fines-a 40 et au sommet du premier pic.

La différence entre les deux spectres donngtide 11.4/24 (fig. 19.7). La différence est compatible avec
zéro entr¢ = 17 et 450. On observe un exces de puissance au niveau du depieaeustique pour le
spectre croisé qui reflete I'exces observé sur Archeops.

L'accord entre les deux spectres témoigne du fait que I'seole les mémes structures sur le ciel a la fois
en amplitude et en phase, avec deux instruments indépendant

19.2.4 coefficients de ré-étalonnage

Les coefficients de ré-étalonnage mesurés par rapport aalen@d)7 + 0.01) et par rapport au spectre de
WMAP sur la couverture Archeop$.06 £+ 0.01) sont en bon accord. En revanche, le coefficient du spectre
croisé Archeops-WMAP par rapport au spectre WMAP n’est paspatible avec les autres. (2 + 0.01),
méme si les barres d’erreur de I'ajustement sont certainesoels-estimées.

Ceci suggere que les incertitudes sur I'étalonnage enti@naires ne permettent pas de considérer un
coefficient global entre Archeops et WMAP. En effet, sur Asops, les spectres a 217 GHz sont plus
contaminés par les résidus d’avant-plans ce qui peut eetrahe sous-estimation de leur coefficient d’éta-
lonnage. Ces spectres se révelent plus corrélés que les atitrte participent que peu dans la combinaison
des spectres croisés d’Archeops. En revanche, les speotieés 217 GHz avec WMAP ne doivent pas
étre plus corrélés que les autres et doivent participer dear@sensiblement égale. Ceci peut expliquer la
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CHAPITRE 19
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FI1G. 19.6:Spectre croisé Archeops/WMAP comparé au spectre de WMABuUr la cou-
verture Archeops. Le spectre croisé est multiplié par 1di penir compte de l'incerti-
tude d’étalonnage d’Archeops. La variance d’échantildmyen én grig n’est pas incluse

dans les barres d’erreur.
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FiG. 19.7:Différence entre le spectre croisé Archeops/WMAP et celuiel WMAP sur
la couverture Archeops.Le spectre croisé est multiplié par un facteur 1.12 en teapér
ture. Lex? est de 11.4/24. Les erreurs tiennent compte de la variagohahtillonnage.

différence observée sur le coefficient de ré-étalonnage &ngpectre croisé Archeops-WMAP et le spectre

de WMAP.

19.3 Conclusion

La comparaison des cartes a permis de montrer qu'Archeseswdy & 143 et 217 GHz, les mémes aniso-
tropies que celles de WMAP.

De plus, aprés ré-étalonnage, le spectre d’Archeops pgeelsnmémes structures que celui de la premiére
année de WMAP et est compatible avec le modéI¥dM ajusté sur leurs données. Le spectre croisé entre
les cartes d’Archeops et de WMAP montre que les structurde siel ont des caractéristiques semblables
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ala fois en amplitude et en phase. Les mesures des anigstidiplCMB sont donc cohérentes sur une large
plage de fréquences de 41 a 217 GHz.

Des petites structures fines autour du mode&DM ont été observées sur les spectres d’Archeops (a
¢ =40, ¢ = 150 et/ = 200-220) et de WMAP (& = 40 et/ = 180-200). La premiére & = 40 reste
significative sur le spectre croisé Archeops-WMAP. En rethan au sommet du premier pic, celui-ci est
compatible avec le modelkCDM. La présence de ces structures a la fois sur Archeop3V8UAP et

sur le spectre croisé suggére que celles-ci sont liées betaie sont pas dues a des effets systématiques
ou d’avant-plans. Pour l'instant, seules quelques exgidioa physiques ont été proposées parmi lesquelles
[Martin & Ringeval 2004].

Les coefficients de ré-étalonnage global d’Archeops paod@u spectre (6%) et au modele WMAP (7%)
sont compatibles avec I'incertitude de I'étalonnage didl8% dans les cartes). Dans le cas de la corréla-
tion Archeopsx WMAP, la différence peut étre expliquée par des résidus &gion d'avant-plans. En effet,

la contamination, de I'ordre de 10% dans les spectres, at@dpas dans cette corrélation. C’est pourquoi
la coefficient de ré-étalonnage augmentel®% dans ce cas. Le ré-étalonnage de chaque détecteurpar rap
port a WMAP est a I'étude, en particulier a I'aide d’'une métbale séparation de composantes permettant
d’extraire les résidus et d'estimer les coefficients d@tabge par rapport au CMB.

Les résultats de la premiére année de WMAP sont dans [Beeirett2003a] et [Hinshaw et al. 2003]. Les données de WMAP
sont issues du site Web LAMBDA (Legacy Archive for MicronBaekground Data Analysis) [http ://lambda.gsfc.nasalghes
cartes Archeops seront bientot publiées dans [Macias#éfral. 2005]. Les spectres ont été estimés a partir de laodéti SPECT
[Tristram et al. 2005a].
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Chapitre 20

Contamination de la poussiere dans les
spectres de puissance polarisés

Archeops a donné les premieres mesures polarisées de liémidss poussieres
galactiques a 353 GHz. Celle-ci sera un contaminant impurtins I'estimation des
spectres polarisés du CMB. Pour estimer ce niveau de con&tion dans les mesures
de WMAP et les estimations de Planck, nous avons extrapattefaire des spectres
d’Archeops aux fréquences des canaux CMB de ces deux iresttsim

20.1 Le spectre d’émission de la poussiere

L'émission des poussiéres galactiques est I'avant-plaminknt a haute fréquence- (90 GHz) dans la
mesure des anisotropies du CMB. L'instrument Planck-HFd sienc particulierement sujet a cette conta-
mination.

La mesure des spectres angulaires polarisés de la pouagerdrcheops a 353 GHz permet de donner
une estimation de la contamination de celle-ci dans lesigsede puissance angulaire polarisés du CMB.
Pour cela, il faut extrapoler le spectre calculé a 353 GHzua phsse fréquence ou le CMB domine. A
hautes fréquences, I'émission des poussiéres peut étrélisgmipar un corps gris de température 17.5 K
avec une émissivité em? [Boulanger et al. 1996]. A plus basse fréquence (100-300)GEzpectre est
moins bien déterminé a cause du manque de mesures. |l esalgEnént modélisé par une loi de puissance
dont I'indice spectral est déterminé a partir des mesurnesetisité a 353 GHz (donnée par FIRAS) et a
94 GHz (donnée par WMAP). Le rappdit(353)/1,,(94) = 134 sur la zone du ciel couverte par Archeops
donne unindice spectral de 1.7. D’autres estimations basédes données de WMAP uniquement donnent
un indice de~2.2 [Bennett et al. 2003b]. Afin de déterminer la contamorathaximale dans les spectres,
nous avons choisi d'utiliser la valeur 1.7.

20.2 Extrapolation a Planck

Pour extrapoler les spectres de poussiere mesurés paropclaex fréquences de Planck, nous avons
considéré les 3 canaux CMB a 100, 143 et 217 GHz. Nous avom®sépne pondération uniforme par
fréquence. Le masque galactique appliqué est celui de WM@R)( Le modéle de CMB considéré est
celui de WMAP avec un rapport tenseur sur scalaize0.1.

L'extrapolation des spectres de la poussiére d’Archeopsira@u’a grande échelle angulaire, la poussiére
domine le CMB aussi bien en température qu’en polarisafignZ0.1). En particulier, les modes polarisés
EFE et BB sont contaminés par un signal plus puissant de prés de 3atdmgrandeur.
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FIG. 20.1: Spectres de puissance angulaire de la poussiére extrapolgsur Planck
comparés aux spectres du CMB. Le mod&lEDM du CMB est celui de WMAP avec
un rapport tenseur sur scalaire= 0.1. Les spectres de poussiere d’Archeops a 353 GHz
ont été extrapolés aux fréquences CMB de Planck (moyenneéépém de 100, 143 et
217 GHz) avec une loi de puissance d’indice spectral 1.7.

Ce résultat souligne I'importance de la soustraction degpasantes d’avant-plans aussi bien en tempéra-
ture qu’en polarisation pour I'estimation des spectresudsgance angulaire du CMB.

En particulier, la poussiére sera un avant-plan trés inapbpour la mesure des spectres polarisés de Planck.
En effet, les spectres deviennent comparables pour desiséde I'ordre de 10% en température. L'estima-
tion précise des modes polariség’ et E'E nécessite donc une trés bonne séparation des composantes.

20.3 Extrapolation a WMAP

Aucune soustraction de la poussiére n'a été effectuée damsites utilisées pour I'estimation des spectres
de puissance angulaire du CMB avec WMAP. A priori, I'extrighon du spectre de la poussiére d’Ar-
cheops aux fréquences de WMAP est donc un bon estimateucdetimination présente dans les spectres
de WMAP. En réalité, I'estimation précise de cette contatdan nécessite plus d’informations sur la ma-
niére dont les cartes ont été nettoyées des avant-plansgcufier par la méthode de séparation de com-
posantes), sur la facon dont les specif@set T'E' ont été construits (pondération, canaux utilisés), ainsi
gue sur la forme des lobes.

Pour illustrer la contamination, nous avons extrapolé kecsp de puissance de la poussiérelen de
353 GHz aux fréquences de WMAP puis converti celui-ciien, s (fig. 20.2). Nous avons supposeé une
pondération uniforme par fréquence.

En température, a grande échelle angulaire(¢ < 7) le spectre de poussierg6(5 + 1.3 uKZ,, ;) est
faible comparé au spectre du CMBY” = 689 + 248 uKZ,, 5).

En ce qui concerne le specffé”, la combinaison de leur 5 bandes en fréquences (entre 23@&tHa%sur

la totalité du ciel leur a permis d’estimer le specit® entre2 < ¢ < 7: C['® = 2.87 £ 0.59 uKZ 5.

A grande échelle angulaire (< ¢ < 7), I'amplitude du spectre de poussiére esOd) + 0.10 uKZ,, 5

ce qui est 6 fois plus faible que I'estimation du spectre duBC#& WMAP. Ce résultat montre qu’une
contamination maximale de la poussiére n’est pas suffiqaoiie expliquer I'excés de puissance mesuré
par WMAP a grande échelle angulaire.

Les autres spectres sont également fortement contaminés paussiére. Ceci souligne I'importance de
I'étude des avant-plans pour I'estimation des spectresriséls du CMB, d’autant plus qu’'a ces fréquences
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Fi1G. 20.2:Spectres de puissance angulaire de la poussiére extrapolsx fréquences
de WMAP et comparés aux spectres de puissance du CéhBnpir. Les spectres de
poussiére d’Archeops a 353 GHz ont été extrapolés avec ume Ipuissance d'indice
spectral 1.7. A grande échelle angulai2ze{ ¢ < 7), 'amplitude du spectre de poussiére
TE atteint0.49 =+ 0.10 comparée auC? ¥ = 2.87 + 0.59 uKZ,, . Le méme point
pour le spectrd’B vaut0.34 + 0.11.

(entre 23 et 94 GHz) I'émission des poussieres galactiqesspas I'avant-plan dominant.

20.4 Conclusion

Les résultats présentés dans ce chapitre suggerent gusdiémdes poussiéres galactiques sera un avant-
plan important dans I'estimation des anisotropies du CMBe@larisation particulierement pour des lati-
tudes galactiques inférieures a 10 degrés.

Néanmoins, les données d’Archeops ne couvrent que 20% ldet €extrapolation a la totalité du ciel doit
étre considérée avec prudence a cause des propriétés nssiegames de la poussiére. De plus le spectre
d’émission des poussiéres est relativement mal connu epéi@ture et n’a jamais été mesuré en pola-
risation. Pour faire I'extrapolation des fréquences digaps vers les plus basses fréquences, nous avons
utilisé un modéle en loi de puissance avec un indice spetgral7 estimé entre les données FIRAS et celles
WMAP. Si on considére uniqguement les données WMAP, I'indiseplutot de 2.2 [Bennett et al. 2003b].
L'erreur sur I'extrapolation en fréquence est alors d’'uctéar~3.5 sur les spectres.

Le modeB B mesuré avec Archeops est certainement contaminé par dissrée systématiques (cf. cha-
pitre 18). En effet, 'amplitude du spectre n'augmente pasqu’on diminue la coupure galactique, ce quine
reflete pas la dépendance en fonction de la densité des pmss# cause du couplage entre le méde et

le modeB B, nous avons préféré publier uniquement I'extrapolatiosplectrel’ £ [Ponthieu et al. 2005].
Néanmoins, les mesures d’Archeops sont les seules meslees@es de la poussiere a I'heure actuelle.
D’autre part, les niveaux de contamination présentés daokapitre sont estimés pour des cartes contenant
la totalité de I'émission des poussiéres. En réalité, péaliser des cartes du CMB, les avant-plans sont
soustraits généralement a I'aide de modeéles indépendamtisgions ou par des méthodes de séparation
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de composantes.

Le spectreI’E du CMB mesuré par WMAP présente un excés important a graneléangulaire.
L'équipe de WMAP explique cet excés a l'aide d’'un modéle deniation qui présente une épaisseur
optique importanter( = 0.17 4 0.04) et unredshiftgrand ¢,. = 20 + 10). Plusieurs publications ont tenté
de mettre en évidence la présence de résidus d’avant-pasdes cartes de WMAP [Tegmark et al. 2003,
Vielva et al. 2004]. L'extrapolation du specff& de la poussiere aux fréequences de WMAP prouve qu’une
contamination maximale de la poussiére ne permet pas dexll’excés de puissance a grande échelle
angulaire.

Les extrapolation pour WMAP ont été en partie publiées aws dpectres polarisés de la poussiére d’Archeops dans
[Ponthieu et al. 2005] et présentés lors de conférencesessujet. La réalisation d’'un modele réaliste de I'émissiafegtique a la
fois en température et en polarisation sur 'ensemble duesken cours de développement.
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Chapitre 21

Détection de signal Sunyaev-Zel’dovich

Ea forme caractéristique de la dépendance spectrale deo@oes secondaires
engendrées par l'effet Sunyaev-Zel'dovich permet de Ipareé des anisotropies
primaires. Dans ce cadre, I'ajout des données d’Archeopslies de WMAP permet
d’obtenir plus d’informations a haute fréquence. Ce chapjirésente une détection
statistique significative (48 de signal SZ a travers la corrélation des cartes de CMB
avec les modéles de densité de galaxies construits a partathlogue 2MASS.

Ce travail a été réalisé en collaboration avec Carlos Herder+
Monteagudo et devrait faire I'objet d'une publication tréprochainement
[Hernandez-Monteagudo et al. 2005].

21.1 Effet Sunyaev-Zel'dovich

L'effet thermique Sunyaev-Zel'dovich (SZ) constitue urtibunique pour explorer la présence de matiére
baryonique dans I'Univers. Cet effet est la conséquence distorsion du spectre du CMB lorsque celui-ci
traverse un plasma d’électrons chauds. Les électrons doded’énergie aux photons du CMB par effet
Compton inverse. Le spectre en énergie des photons du CMBeaté vers les hautes énergies. Dans la
limite non-relativiste, le décalage du spectre de la teatpée du CMB est donné par

= L —4 avec x = o
"~ tanh(z/2) ~ kTcus

frsz(v) (21.1)

L'amplitudey de la distorsion est proportionnelle a la pression desrélesie long de la ligne de visée

kT,
Y= /clraTne—e2 (21.2)
MeC
ou o7 est la section efficace Comptonset le nombre de densitd,, la température et la masse des
électrons. L'écart de température di a I'effet SZ s’écotsl

0Tisz

Tours =y fisz(v) (21.3)

Comme son amplitude est liée a la densité des électron®tI®Z est particulierement sensible aux struc-
tures effondrées ou en cours d’effondrement qui contiendes électrons chauds comme les amas de
galaxies [Birkinshaw 1999].

Méme si I'amplitude du signal SZ est plus faible que les autmeisotropies secondaires comme I'effet
Sachs-Wolfe intégré, la forme de la dépendance en fréquinsignal SZ permet de le séparer.
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Les dernieres expériences de mesure des anisotropies dic@iiBe BOOMERang [Mauskopf et al. 2000],

VSA [Rubino-Martin et al. 2003], Archeops [Benoit et al. 3a) et WMAP [Bennett et al. 2003a] ont at-

teint la sensibilité suffisante pour pouvoir détecter laalgZ.

En particulier, le signal SZ a été mesuré dans WMAP & diffiéneiveaux de confiance [Bennett et al. 2003a,
Hernandez-Monteagudo & Rubifio-Martin 2004, Myers et adbLBernandez-Monteagudo et al. 2004, Afshordi et al. 20(
En utilisant uniquement les données CMB de WMAP, les méthdaiet appel aux corrélations spatiales

entre les anisotropies du CMB et les catalogues de grandes$uses. En utilisant la couverture spectrale

d’Archeops et de WMAP, nous avons étudié le comportementéguénce du signal autour des régions

denses.

21.2 Méthode

La méthode appliquée sur Archeops a été utilisée auparswales données de WMAP [Hernandez-Monteagudo et al. 200
Elle a été développée par Carlos Hernandez-Monteagudagavemus avons collaboré dans le cadre de
la détection du signal SZ en utilisant également les donAéaseops. Elle est basée sur la comparaison
pixel-a-pixel des cartes CMB (d'Archeops et de WMAP) aveenotdéle des grandes structures (construit
a partir du catalogue de sources compactes infrarouges &WEC). Le modéle, réalisé a la méme ré-
solution que les cartes d’Archeops et de WMAP (soit 7 arcthing. = 512), représente la densité de
galaxies du catalogue. Il a ensuite été convolué par le lelhdque détecteur considéré comme circulaire
dans I'espace des harmoniques sphériques. Les cartesn$ions@mmeées par fréquence en tenant compte
du bruit par détecteur de maniére a obtenir un modéle pod lesdes en fréquence a 41, 61 et 93 GHz
pour WMAP et 143 et 217 GHz pour Archeops.

Les pixels sont ensuite triés en fonction de la densité daxged et regroupés par paquets de différentes
tailles (np:. = 32, 64 et 128 pixels). Chaque paqguet est ensuite traité indépement en le comparant au
paquet correspondant dans les cartes de température.

Les cartes” en température de WMAP et Archeops par fréquence sont séppaentenir du CMB ainsi
gu’une contribution du model&/ a travers

T =Tcup+aM+ N (21.4)

ou N est le terme de bruit et caractérise la contribution du modéle de signal SZ dansdaséks. Une
solution optimale dex et de sa barre d’erredr est donnée en fonction de la matri¢ee corrélation dg”

TC—*MT 1
e 7y VN U Ve Vs (21.9)

A la résolution considérée (7 arcmin) le bruit domine dansiédrice de corrélatiod. Comme on traite
les paquets indépendamment, la matrice de corrélationegsetite taille et son inversion ne pose pas de
probléemes numériques. Contrairement aux barres d’efieufa mesure dex n'est pas biaisée par les
incertitudes sur I'estimation de la matri€eCompte-tenu du niveau de bruit sur Archeops et de la ditécul
d’estimer la matrice de corrélation dans les données, neoissautilisé un majorant de I'erreur sur la
détermination dex en considérant sa dispersiéfi”*« sur I'ensemble des paquets disponibles.
L'estimation den est réalisée uniquement sur la couverture Archeops.

21.3 Résultats

L'estimation dea: montre une détection pour le premier des paquets,ge = 32 pixels qui correspond
aux 32 pixels dont la densité de galaxies est la plus forter RWMAP, les niveaux de détection atteignent
40 dans la bande W (94 GHz) et-2lans les bandes Q et V, le reste des paquets étant compagblzéo.
Pour le premier paquet sur Archeops, la détection est main#fisative a 143 GHz (&) mais le canal a
217 est compatible avec zéro comme attendu pour le spectre SZ

Pour rendre compte de la dépendance spectrale du signaléhseus avons estimé I'amplitugea partir
des valeurs d pour les 5 fréquences avec le modele

a(v) =yTems - frsz(vV) +n(v) (21.6)
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ou n(v) est le bruit instrumental dang(v). Dans le cas ou le signal est compatible avec la dépendance
spectrale SZ, le coefficient est positif. Dans le cas contraire, sa valeur est compadise zéro. Les
valeurs dex ont été normalisées pour un lobe moyen de 13 arcmin en catcl@ldacteur de dilution
correspondant (approximation valable dans le cas dese®oon-résolues).

Pour le premier paquetf;, = 32), 'amplitude mesurée atteint

y = (0.41+0.08)-107* (21.7)

ce qui montre une détection de I'effet SZa b e reste des paquets est compatible avec zéso(Ag 21.1).
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FI1G. 21.1:Valeurs de 'amplitude y pour tous les paquets contenant 32 pixels ordonnés
en fonction de la densité de galaxies. L'amplitudpour le premier paquet est détectée a
50. Les barres d’erreur sont tracées en pointillés rouges.

La dépendance spectrale du coefficiengour le premier paquet est compatible avec 'effet SZ (fig2p1
Le x? de I'hypothése nulley( = 0) est de 28 pour 4 degrés de liberté.
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F1G. 21.2:Dépendance spectrale de: du premier paquet contenant les 32 pixels ou la
densité de galaxies est la plus forte. La valeundest normalisée a un lobe moyen de
13 arcmin pour les fréquences de WMAdgh(bley et Archeopsén rougg. L'ajustement

du modele de SZefr noif) donne une amplitudg = (0.41 4 0.08) - 10~%.

Les résultats en utilisant des paquets contenant plus eésgix,;, = 64 et 128) montrent une diminution

du signal SZ aussi bien en terme dequ’a travers I'amplitude,. Ceci vient du fait qu’en prenant des
pixels supplémentaires moins denses en nombre de galaestsiedire ou 'effet SZ n’est pas significatif,
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le signal total est dilué. La valeur de 'amplituggpasse alors @ = (0.28 + 0.06) - 10~ ety = (0.20 +
0.05) - 10~ pour des paquets de 64 et 128 pixels respectivement.

21.4 Conclusion

A partir de la corrélation pixel-a-pixel avec la densité déagies issues des catalogues 2MASS-XCS, nous
avons pu détecter la présence de signal SZ dans les cartemgérature du CMB mesurée a partir des
expériences WMAP et Archeops. Cette détection est sigtifecébo) uniquement pour les 32 pixels ou la
densité de galaxies est la plus forte [Hernandez-Monteagual. 2005].

Ce résultat n’est pas surprenant puisque le premier paqoéent 12 amas de galaxies identifiés qui sont
des bons candidats a la détection de SZ a cause de leur mgsstainte et de leur distance relativement
faible. Néanmoins, la méme étude réalisées sans I'amas C@MAlomine parmi les 12 amas identifiés)
montre une détection toujours significative. Ceci souligéit que la détection de signal SZ n’est pas
dominée par un seul amas.

La détection de signal Sunyaev-Zel'dovich autour des aneaGalaxies dans les anisotropies du CMB mesurées par Arsheop
et WMAP sera bient6t publiée dans [Hernandez-Monteaguddb 8005]. La méme méthode avait été appliquée auparavaxt au
données WMAP seule [Hernandez-Monteagudo et al. 2004].
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Chapitre 22

Extraction des parametres
cosmologiques

Le but de I'étude des anisotropies du CMB est de pouvoir cortra les modéles

d’Univers a travers la valeur des paramétres cosmologiqlesspectre de puissance
angulaire du CMB contient toute I'information des carteamisotropies en température
pour les modeles de fluctuations gaussiennes. Dans le cadesdmodeéles, la variation
du spectre en fonction des parametres cosmologiques pelenebntraindre ceux-ci.

Ce chapitre présente les résultats d’Archeops en terme di#aintes cosmologiques.
A I'aide des spectres en polarisation et de 'augmentatieralprécisions de mesure,
Planck devrait permettre la mesure des parametres a quslgaer-cent.

22.1 Archeops

22.1.1 Premiére estimation

A partir de la premiére estimation du spectre de puissangelaine du CMB avec Archeops en 2003
[Benoit et al. 2003a], la collaboration a donné les contesiaur les parametres cosmologiques [Benoit et al. 2003b].
Celles-ci ont été réalisées dans le cadre d’'un mati€leM adiabatique en considérant un spectre des fluc-
tuations primordiales en loi de puissance. La méthodesé&l{Douspis et al. 2003] est une maximisation
de la fonction de vraisemblance sur une grille & 7 dimensiongspondant a 7 paramétres cosmologiques :
la densité total€,,,, la densité d’énergie d’une constante cosmologiduela densité de baryof,h?, la
constante de Hubble normalisée= H, /100 km/s/Mpc, I'indice spectral des fluctuations scalairgsla
normalisation du spectre de puissaiget I'épaisseur optique de réionisation

Archeops a mesuré la position du premier pic acoustique amedbonne précisio = 220 4+ 6 ainsi
gue sa taille et sa largeur. En utilisant d’autres contegirdosmologiques comme la valeur Hg =

72 £+ 8 km/s/Mpc donnée par les mesures du HST [Freedman et al. 2@81données CMB ont permis
de contraindre également la densité totale

Qtor = 1.0075:03 (22.1)

En associant nos données a celles des autres expériencep@NBVIAP (COBE [Tegmark 1996], Boo-
merang [Netterfield et al. 2002], Dasi [Halverson et al. J0B@&xima [Lee et al. 2001], VSA [Scott et al. 2003]
et CBI [Pearson et al. 2003]), nous avons pu contraindre

o la densité de baryon :Q,h? (fig. 22.1)
Les mesures du CMB donnent une bonne contrainte sur la vaéeyh2. En ajoutant la mesure
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de H, par le HST, on obtient une contrainte compatible avec ledigtiéns de la nucléosynthése
primordiale et avec la méme précision [O’'Meara et al. 2001]

Qph? = 0.02279-50% (22.2)
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FiG. 22.1:Estimation des paramétresQ;,: et Q,h? avec Archeops et les autres expé-
riences CMB & gauché. A droite : avec la valeur dé7; donnée par le HST.

e la densité d’énergie noire :Q24 (fig. 22.2)
Q) est moins bien contrainte par les mesures du CMB seulesvanake, avec la mesure dg, on
retrouve les contraintes données par les mesures des suaete type la [Perimutter et al. 1999]

Qa =0.737092 (22.3)
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FiG. 22.2: Estimation des parameétresQ:,: et Q2 avec Archeops et les autres expé-
riences CMB & gauché. A droite : avec la valeur dé7; donnée par le HST.

Archeops a également contraint I'indice spectral scalair&en prenant comme paramétre libre I'épaisseur
optiquer, la mesure de I'indice spectral donng = 1.0415 15 et passe &, = 0.96150% lorsquer est fixé

a zéro.

22.1.2 Nouvelle estimation

A partir de la nouvelle version du spectre de puissance airgull’Archeops, on pourrait ré-évaluer les
contraintes sur les parameétres cosmologiques. Comptedieita publication des résultats de WMAP et
des fortes contraintes qu’ils impliquent [Spergel et aDZ0la collaboration Archeops n’a pas jugé que
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I'apport des données d’Archeops serait d’'un intérét sifigne substantiel. Ceci d’autant plus que les
contraintes apportées par Archeops sont principalemées la la mesure de la position du premier pic
acoustique et que celle-ci n’a guére évoluée entre la preratéa derniére version du spectre de puissance.
Néanmoins, nous avons tout de méme évalué les contrainiedeleadre de modeles plaf3;(; = 1) a 6
parameétres : la constante de Hubble normalisgdd densité de baryon8y), la densité de matiére sombre
(Q2.), 'épaisseur optique de la réionisatiar) (I'indice spectral scalairen(;) et I'amplitude des fluctuations
(A).

Pour compléter le spectre d’Archeops avec des données & haatis avons considéré les données de
VSA [Rebolo et al. 2004]. Puis nous avons ajouté d’autresraories non-CMB comme celles du spectre
de puissance de matiére estimé a partir du catalogue desegaalF [Percival et al. 2002] et des super-
novae de type la [Perlmutter et al. 1999]. Les contours @nbBtenus a I'aide de la méthode COSMOMC
[Lewis & Bridle 2002]. Celle-ci permet de reconstruire laétion de vraisemblance en réduisant le nombre
d’estimations de spectres théoriques a 'aide d’un algoré de type chaines de Markov.

Avec les contraintes apportées par 2dF et les SNla, lesaéssbnt comparables a ceux de WMAP pour
deux parametres(2, etQ,. Pour chaque parametre, la figure présente les résultasuabavec les diffé-
rentes combinaisons d’'observations comparés a I'esbtmae WMAP seul.

e densité de baryonsy,
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Qph? = 0.02277 501 (WMAP seulQ,h? = 0.02310501) (22.4)

Les grandes structures ne contraignent pas significativemeEn revanche, avec une bonne contrainte
sur Hy, le CMB permet d’obtenir une mesure précise a travers leaidgies amplitudes des premier
et deuxiéme pics. Celles-ci sont données par Archeops, Ipguemier, et VSA, pour le second.
Par rapport a la premiéere estimation, nous n’avons pas gagpéécision essentiellement parce que
la mesure des amplitudes des pics n'a pas changé. Néanrgouadeur est stable alors que la mé-
thode d’estimation est différente et que la contrainteatirsurH, a été remplacée par une contrainte
donnée par les SNla dans le cadre d’'un modéle plat.

e densité d'énergie noiref2p
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Qp = 0.7175:0 (WMAP seul2, = 0.7010:07) (22.5)
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L'estimation du spectre de densité de matiére avec le catalde galaxies 2dF permet d’augmenter
sensiblement la précision sur la mesure. De plus, dansig{Qlg, 2, ), la contrainte donnée par les
SNla est complémentaire a celle du CMB, ce qui permet d’abtkja une précision plus importante
qu’avec WMAP seul.

Ces résultats montrent qu’en utilisant différentes oke@nas cosmologiques, on arrive a lever les dégéné-
rescences et a réduire les incertitudes. Cependant, thesiriant de remarquer que le CMB a lui seul est
une observable trés efficace. En effet, les mesures préEsespectre$T et T E ont permis a WMAP de
fournir des résultats au moins aussi bons que ceux estimarsiadgu CMB pre-WMAP (COBE-Archeops-
VSA) conjugués avec les observations des SNla et la meswspatiire de densité de matiére avec 2dF.

22.2 Planck

Archeops, accompagnée des autres mesures du CMB et dedadeld,, a permis de contraindre a 10%
O,h? et ainsi que);,; a 5% favorisant ainsi fortement les modeéles d’Univers plat.

La mesure du spectre de puissance par WMAP a apporté un regagcision supplémentaire sur la valeur
des parametres [Spergel et al. 2003]. Conjuguées aux altsesvables cosmologiques comme le spectre
de densité de matiére (estimé a partir des catalogues deegatzu des mesures &y, les mesures des
anisotropies du CMB par WMAP, ACBAR et CBI ont fourni un jeunamun de parametres cosmologiques
mettant en évidence la cohérence des mesures en cosm@eligs-ci confirment la platitude de I'Univers
(ot = 1.02 £ 0.02) et la domination d’'une forme d’énergie noit® = 0.73 + 0.04). La surprise des
résultats de WMAP se trouve dans la mesure du spectre pilafis Celui-ci présente un exces a trés bas
¢ uniguement reproduit par des modéles a réionisation pedeae 20).

L'ambition de Planck est de confirmer la valeur des parara@tvec un niveau de précision sans précédent
de l'ordre de quelques pour-cent (fig. 22.3). C'est le déleuaccosmologie de précision qui permettra de
contraindre les paramétres cosmologiques sans avoirneaax autres observations.

22.3 Discussion

L'estimation des paramétres cosmologiques est réaliséetié ¢'un ensemble d’observables. C’est ainsi
que trois résultats importants ont émergé : I'existence agame sombre non-baryonique, la quasi-platitude
de la géométrie et la domination de la densité de I'Universupdluide gravitationnel répulsif. Ces décou-
vertes sont a la base de la formation du modéle standard haéé qur la concordance des observations
gue sur des preuves directes indépendantes. Pour les dauieps points, on trouve des preuves directes
permettant de justifier indépendamment la valeur du parancénsidéré. En revanche, pour la densité
d’énergie noire, les preuves directes sont encore supgetteatroverses [Blanchard et al. 2003].

e Les modéles de formation des grandes structures basésslsdervations des courbes de rotation
des galaxies mettent directement en évidence la présencatitye sombre non-baryonique. Celle-
ci pourra toujours étre remise en cause tant qu'aucuneti®tedirecte en laboratoire n'aura été
effectuée mais elle est maintenant considérée comme Uétdditi.

e La géométrie de I'Univers est trés bien contrainte par lesures des anisotropies du CMB. Les
modeles reproduisent la forme du spectre de puissanceaareged plus particulierement la position
des pics acoustiques liée a la densité totale. Les diffésenesures fournissent une indication statis-
tique significative de la platitude de I'Univers. La remigecause de cette conclusion entrainerait une
modification des lois fondamentales de la physique tellesnquis les connaissons.

e L'existence d’'une forme d’énergie noire dominant la densitale de I'Univers est révolutionnaire
pour la physique fondamentale. Elle émerge du modele deocdance basé sur les mesures des
parameétres cosmologiques avec une précisiont®. Celui-ci reproduit un nombre impressionnant
de données parmilesquelles : les estimations locales @émkitd de I'Univers, le spectre de puissance
du CMB, la mesure de la constante de Hubble par le HST et ldrgpaes fluctuations primordiales
de matiére.

Mais les preuves directes sur la valeur 9g restent discutables. En effet, I'introduction d’'une
constante cosmologique est nécessaire pour reproduirageachme de Hubble des SNla lointaines
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FiG. 22.3: Contraintes sur les parametres cosmologiques apportés paWMAP

(4 ans) et Planck (1 an) Les contours a & de Planck sont représentés en rouge.
Le modele considéré est une modél€DM plat a 7 parameétredigure extraite de
["Bluebook" 2004]

mais sous I'hypothése que leur luminosité est conformelé oesurée sur les SNla locales. Pour le
spectre de puissance des anisotropies du CMB, la comparis@ la mesure de WMAP et le spectre
ACDM donne un mauvaig? mettant en doute soit le modéle soit la propreté des cart&gMAP.

De plus, les données récentes des amas de galaxies lointdiservées par XMM et Chandra favo-
riseraient un modeéle de Einstein-de Sitter c’est-a-diex &y, = 0 [Blanchard et al. 2005]. Celui-ci
reproduit également le spectre de puissance du CMB si ondgrrg! ~ 46 km/s/Mpc. Cette valeur
est exclue a @ par les mesures du HST mais plusieurs mesures basées suplesides suggerent
une constante de Hubble 20% plus faible que celle estiméle pt3T.

La diversité des modeles cosmologiques est telle qu’onrpdaujours trouver un modeéle plus complexe
reproduisant mieux les observables. Il est donc importardahtinuer a rechercher des preuves directes
permettant de justifier indépendamment la valeur d’un patean

En particulier, pouf,, la mesure précise des spectres en température mais égakemeolarisation du
CMB avec Planck devrait permettre de valider ou d’excluggistence d’énergie noire.
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De plus les mesures polarisées donneront acces a I'esimtil’indice des fluctuations scalairesainsi
gu’'a I'épaisseur optique qui permettra de préciser les modeles de réionisation.

Les estimations des parameétres cosmologiques pour la remeérsion du spectre de puissance angulaire d’Archeopmseent
dans [Benoit et al. 2003b]. Les estimations pour Planck &sites de ['Bluebook” 2004].
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Conclusion

Pendant ma thése, j'ai eu la chance de pouvoir participererognt aux traitements des données
du dernier vol de I'expérience Archeops. Les échanges aveallaboration m’ont permis non seulement
d’apprendre la physique du fond diffus cosmologique maelefgent de participer a un grand nombre
d’étapes de I'analyse de données.

L'étude degylitchsm’a permis de me familiariser avec les données ordonnéesgpstet d’appré-
hender leur nettoyage. J'ai pu mettre en évidence des pnelsléle statistiques a la fois sur Archeops et
Planck qui, si ils ne sont pas encore résolus, nécessitenatiention toute particuliere dans le cadre de
I'étalonnage du modéle de vol de Planck. L'estimation degptede réponse des bolométres a révélé la
présence de deux constantes distinctes faisant interdéfdrents liens thermiques de I'instrument. Les
mesures d’'étalonnage de Planck-HFI ont montrée les mémastiéastiques.

J'ai également été confronté aux effets instrumentauwxagitjue que sont les lobes et leur déformation due
aux constantes de temps. Pour des stratégies de balayagea®stiies d’Archeops et de Planck, ces deux
effets sont intrinséquement dégénérés. Dans le cas d’8psh@ous avons estimé les temps de réponse
des bolometres, a partir des observations de Jupiter, grosapt les lobes les plus symétriques possibles.
La encore, deux constantes différentes ont été observéeer”ains bolometres. Chacune d’'entre elles
a été prise en compte pour I'étude des anisotropies du CM8ldlees obtenus apres déconvolution des
constantes de temps ont montré des asymétries import&iess.pourquoi j'ai développé une méthode,
ASYMFAST, pour tenir compte de leur forme dans I'analyse des anig@sau CMB [Tristram et al. 2004].
Dans notre cas, la modélisation en multi-gaussiennes pefemtimer I'effet de I'asymétrie sur la convo-
lution des cartes. A I'heure actuelle, les études portarlesgéconvolution des lobes asymétriques dans les
procédures de réalisation des cartes en utilisant la mééee &I cet effet n’était pas dominant dans le cas
d’Archeops, il sera I'un des effets systématiques prineigahaute résolution pour Planck.

J'ai ensuite participé a I'étalonnage des données dertingtnt en utilisant les sources ponctuelles (Jupiter
et Saturne). Les résultats sur le flux de ces planétes somtreadzord (10%) avec les étalonnages effectué
sur le dipdle cosmologique et sur la Galaxie.

Puis, une grande partie de ma these fut consacrée a |'estimubets spectres de puissance angulaire
a partir des cartes des anisotropies du CMB d’Archeops. Ealar j'ai développé une méthode originale,
XSPECT, basée sur la cross-corrélation des cartes [Tristram 20@ba] et qui a été appliquée dans le méme
temps aux données WMAP. Elle est particulierement intéresscar elle permet le calcul analytique des
barres d’erreur et de la matrice de covariance qui donnerfk&lation entre les modes. Dans le cadre des
futures matrices de bolometres, la rapidité de cet estumatefera un atout important.
Appliquée aux données d’Archeops couvrant 30% du cieke ceéithode a permis de fournir la derniére esti-
mation du spectre de puissance angulaire du CMB par Arclasgps 10 a¢ = 700 [Tristram et al. 2005b].
Celui-ci couvre le plateau Sachs-Wolfe et les deux prenpiessacoustiques. Les données d’Archeops sont
contaminées par des résidus d’émission d’avant-planptsiement les poussiéres galactiques et I'atmo-
sphére, dont nous avons pu estimer I'amplitude.
L'étude des avant-plans est primordiale pour la mesure dessteopies du CMB avec Planck. En par-
ticulier, comme Archeops, HFI sera sensible a I'émissios pleussieres galactiques. C’est pourquoi les
données polarisées a 353 GHz d’Archeops sont de la premigreriance. Ainsi, nous avons estimé les
spectres de puissance polarisés de la poussiere grace rélalggation de XPECTa la polarisation. Ces
données d’Archeops montrent une détection significatiyeuilessance a grande échelle angulaire aussi bien
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pour les mode#’ que B [Ponthieu et al. 2005].

Enfin, j'ai eu 'occasion de comparer les résultats d’Argieeavec ceux de WMAP, mettant ainsi en
évidence la cohérence des mesures de CMB sur une grandeplagguence. La comparaison a également
permis de mettre un évidence un probléme d’inter-calibredies données d’Archeops certainement lié a la
présence de lobes secondaires.

L'étude jointe des données des deux expériences a mongédetion statistique d’anisotropies secondaires
locales dues a l'effet Sunyaev-Zel'dovich a plus des4Hernandez-Monteagudo et al. 2005]. La dépen-
dance spectrale est compatible avec un paramétre de Compt@m9 10~* a la résolution de 13 arcmin.
En revanche, la contamination du spectre de puissancearggdu CMB en température par un effet SZ
diffus a pu étre évaluée a moins de 5% [Patanchon 2005].

De plus, I'extrapolation des spectres polarisés de la péngsgalactique aux fréquences de WMAP a mon-
tré que I'exces de puissance observé par WMAP dans le spEéira’est pas du a des résidus de cet
avant-plan [Ponthieu et al. 2005]. En revanche, le niveaoaigamination aux fréquences de Planck est
particuliérement important nécessitant une séparatftcaeé des composantes.

Pour atteindre les objectifs de Planck, I'analyse des demdévra atteindre des précisions impor-
tantes. L'expérience acquise sur Archeops est partieutiént importante puisque les instruments sont trés
similaires. Ainsi, les méthodes développée pour Archeops Ies bases des outils d’analyse développés
pour Planck-HFI. Mais I'augmentation significative de lansbilité des détecteurs et de la redondance
nécessitent le développement de méthodes plus perforsneapables de traiter des tailles de données
gigantesques.
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Annexe A

Les lobes
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FIG. A.2: Décomposition des lobes d’Archeopgen pV') pour les 8 détecteurs a
217 GHz.De gauche a droite la carte du lobe ; la dispersion quadratigieen fonc-
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F1G. A.3: Décomposition des lobes d’Archeop&n V') pour les 6 détecteurs a 353 GHz
et le détecteur & 545 GHRe gauche a droite la carte du lobe ; la dispersion quadratique
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Annexe B

Les cartes CMB d’Archeops

Les figures présentent les cartes des 6 détecteurs utilméslgs études CMB : 143K03 (B.1),
143K04 (B.2), 143K05 (B.3), 143K07 (B.4) et 217K04 (B.5)7KD6 (B.6).

Le signal sur bruit sur ces cartes est lié au nombre de paamtpigel. On distingue clairement sur
chacune des cartes les zones les plus redondantes, parémént le triangle a gauche du trou central. Les
cartes des bolométres 143K07 et 217K04 présentent encergrass importantes que nous n'avons pas pu
nettoyer. Les résidus de la décorrélation de la Galaxie\ssitiles sur les cartes a 217 GHz et également
dans la région du Cygne (a droite du plan galactique couegr\pcheops).
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143K03

=300 m————— oeessssss 300 1K CMB

FiG. B.1: Carte des anisotropies vues par le détecteur 143K08 la résolution de
Ngiqe = 256 et lissée par une gaussienne de 1 degré.

143K04

=300 m—  oeessssss 300 K CMB

FIG. B.2: Carte des anisotropies vues par le détecteur 143K0& la résolution de
Ngiqe = 256 et lissée par une gaussienne de 1 degré.
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143K05

=300 m————— oeessssss 300 1K CMB

FiG. B.3: Carte des anisotropies vues par le détecteur 143K08& la résolution de
Ngiqe = 256 et lissée par une gaussienne de 1 degré.

143K07

=300 m—— oeessssss 300 K CMB

FIG. B.4: Carte des anisotropies vues par le détecteur 143K0& la résolution de
Ngiqe = 256 et lissée par une gaussienne de 1 degré.
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217K04

=300 m————— oeessssss 300 1K CMB

FiG. B.5: Carte des anisotropies vues par le détecteur 217KO04& la résolution de
Ngiqe = 256 et lissée par une gaussienne de 1 degré.

217KO06

=300 m—— oeessssss 300 K CMB

FIG. B.6: Carte des anisotropies vues par le détecteur 217K0& la résolution de
Ngiqe = 256 et lissée par une gaussienne de 1 degré.
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Annexe C

Matrice de corrélation

Cette annexe décrit en détail le calcul de la matrice de {[romélationEZ’,B’CD. Sous 'hypothése
d’une large couverture de ciel, on peut écrire la crossétation des spectres crois€s'? en fonction de
celle deppseudospectres croiséB ;'

=000 = (AcMPACED") (C.1)
— Mﬁ?‘1<ADﬁBADZD*>(MSZ‘1)T whereAX = X — (X) (C.2)

Pour des variables distribuées de fagcon gaussienrde variancez;z,) = afj, la quadri-variance
est donnée par
(Tizjzpm) = (vixg) (Tem) + (Tizy) (T570) + (@01) (T08)
= J?jo—il +0—12k0—_?l +U7;2ZUJ2‘]C (C3)

En utilisant (eq. C.3), la cross-corrélation gesudaspectres croisés s'écrit

SABACDx* _ 1 A Bx ,Cx D
<D21 sz > - (261 + 1)(205 + 1) Z <d21m1d41m1d227ﬂ2d52ﬂw>

m1mo

> (@ iy By )y @By ) + (A iy Aoy ) Ay Wy ) + (A iy By ) Ay Ly )
(261 + 1)(262 + 1)

mi1mo

AP T, (o s o ) (48 s ) (57
1m2

Il
S
ME

+

ou lesdy,, sont les coefficients de la décomposition en harmoniquesrgples des cartes du ciel incluant
le masque

d@m == Z alllelmllml (C4)
Zlml
avec
Koymytgmy = Zwimyglml(ei)yg;w(ei) (C.5)
m (201 + 1) (202 + )20+ D\Y2 [ 00 by 4 £ 128 l3
— _ 2
- Z ( 1) Wegmg ( A 0 0 0 mi —ma ms (C.6)

£3mg

ou §; est l'aire du pixeli. w; représente le masque appliqué a la carte du cielkgtsont les coefficients
de la décomposition en harmoniques sphériques du masque

Wem = Y Wi QY (6:). (C.7)
[
La matrice de cross-corrélation peut alors s’écrire simjglet
* 1 * * * *
(ADAPADL P ") = [y Ay ) (A DBy ) + (Al Ay YA A6y )] (€©8)

QO+ 126k +1) S
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Il reste encore a développer chacun des termes de I'équ&tiBh Pour alléger les calculs, on note
E, = prZ\/Fg. Alors

<d€md€/m’> = Z Z <aém1a22m2>EﬁE€2K€mllm1Kl’ /627712

£imy €amo

_ XY X Y 70X Y
- 2 :051 E€1EZ1Kém€1m1KZ1m1Z’m’

é1m1
= D CNVENESD wiw) Qe (0:) Y7,y ()Y (05)Yem, (65)
é1m1 ’Lj

Telle quelle, la matric& ne peut pas étre utilisée en pratique podr 10 car le calcul dQADABADCD *>
est numériquement instable [Varshalovich et al. 1988].n¥#&@ns, pour des multipdles plus grands et des
couvertures de ciel importantes (comme c’est le cas powatedlites WMAP et Planck), cette expression
peut étre approximée en remplagé?ljlfy parC;*Y [Efstathiou 2004] . On peut alors appliquer les relations
de complétude pour les harmoniques sphériques [Varslthletial. 1988]

> Yin (077 (0)) = 560~ ;) (C9)

i

grace au fait que les termés,,,, ¢,y sont quasiment diagonaux dans le cas des couvertures ampest
On obtient alors

(dodymy) = CéXYEi(Ee}/Z wXw]) Yo (0:) Yy, (0:)
= CXYEXE) Kﬁf[, , (C.10)

On peut ainsi écrire I'équation (C.8) sous la forme
Bf, By By B

AB cD*\ _ (2) AC (2) BD AC ~BD (2) AD (2) BC AD ~BC
<AD21 ADQ >— (201 + 1)(2£5 + 1) Z {Kflmlﬁz'rnQKﬁl'rnlEQmZCEl CEQ +Ke1m1e2m2Kelm1e2m2cel CeQ ]

mi1mo

(C.11)
L'expression ci-dessus est équivalente a celle de I'esasle la matrice de couplagé,,. [Hivon et al. 2002]
et peut se simplifier de la méme facon

(20+1)(2¢ +1) mi4m
SSKDICKDI, = 33 3wt whn, e (26 + D (262 + 1)/ (-2
mm/’ mm/! £1m1 Lomo 4
VARVAA VA ¢ 7 0 ¢ 0
0 0 0 0 0 0 m  —m’ —ma m —m’ —mao
= (@+1)MQ) (WAC’BD) (€.12)

ou M@ est la matrice quadratique de couplage des modes

25 + 1 0oy l3 )\
Mz(fel (WAB,CD) = (205 + 1)2 (Ziw)WZ:B,CD< 01 02 03 ) (C.13)
L3

associée au spectre croigg’”*“” du produit des masques*” = w;* * w} pour chague spectre croisé
ABetCD

1
AB,CD __ AB, CDsx
W, = 571 2o Wom Wem (C.14)

En remplagant C.12 dans C.11, on obtient I expressmn Bteva
i, BG B B [

AB CD * 2 AC,BD AC ~BD 2
(aD{PADEP ) = T M, (w )eafesP + M,

&, (WP P cpPepbe] (e

Etenfin, en utilisant la notatiam”), (WACBP) = EAES M) (WACBP) EBEP, la matrice
de cross-corrélation s’écrit

SAB.CD _ \AB-1 Melez (WAQBD) Cé?CCLgD + Mele (WAD Bc) CADCIEC
= - 00y 262 1

(Mg T
(C.16)
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Matrice de couplage des modes
polarisee

La décomposition de vecteurs sur la sphere se fait a I'aidehdemoniques sphériques spinnées
a+2.¢m. La décomposition des cartes |, Q et U s’écrit alors

T(R) = Y amYem(n) (D.1)
‘m

Q(ﬁ‘) + ’LU(ﬁ) = Z Ax2 m :FQYva (ﬁ) (D2)
m

On préfere définir les quantités scalalfeet pseudo-scalairB dont les coefficients’, eta? sont
définis par

Q42 fm = afm + iafm (D.3)

En utilisant les propriétés des harmoniques spinnées défastions (D.2) et (D.3), on peut écrire

Bun = 5 [ dR1Q) (Y5 (0) 2 Yiu) ~ U () (Y (0) 2 Vi (0)] (©4)
Bun =~ [ d0[U() (05 (0) 42 Y () +1Q(0) (Vi () ——2 Vi (i) (©5)

Comme dans le cas de la température [Hivon et al. 2002], ohgstimer les termes de couplage
dans I'espace des harmoniques sphériques dus au masgueappliqué aux données

T = [ W) T(@)Y;, () (D.6)
B = 5 [ W) QM) 2V () 42 Vi () = iU/(A) (2Yin(8) ~—2 Yin ()] (©:7)
Bun = 5 [ WP ) [UG) (050 (0) 42 Vi (3)) + Q) (Y () ——2 V()] ©8)

La décomposition du masque en harmoniques sphériquestést no
W(ﬁ) = ngmnm(ﬁ); (Dg)
m
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En remplacan€ () etU (n) par les coefficients” eta? (eq. D.2) on obtient alors

it = Y T [ di Yo (0) e (0)Y, () (D.10)
Z/mléllm//

1
afm = - E wé:/)/m//
0'm! e

B [ i Yo (8) (2o () 27 (3) + Vi () —2Y ()
iy [ A Yo (3) (Yoo () 2Y50(3) = Yoo () ¥, 0| (@)

1
dfm == 5 Z wé:/)/m// |:
Z/m/é//m//
[ i Yo (8) (Yoo () 2 (8) + —2Yirms () —2Y ()
i [ i Vo2 (2o (3) 3 (3) = 2w () -2Y (i »] (D.12)
Les intégrales se réduisent grace a
[ i Y ) 0 Vi () Yo ()

vim [QEEDC+ D)+ DV 0 0 ¢ o
:(_1) A _N N' N”" “m om » (D.13)

L'orthogonalité et les symétries de symbolep@gner [Rotenberg et al. 1959] permet d’annuler les
termes imaginaires dans (D.11) et (D.12). La somme dasi@ner surm, m’ etm” vaut alorsl /(20" +1).
A lafin, les matrices de couplages s’écrivent

rrrr . (200+1) o €00 ?
M}, = ;W 00 0
MZT;J TE _ MZTZP TB (D.14)
B (2€/+1 TP E E/ El/ g E/ El/ g [/ g/l
T ;W 00 0 22 0 )JTl2 22 o
MEPEE _ pBBBB (D.15)
(2e’+1 e o ¢ oo
;W 0o )Tl2 2 0
o E / El/ [/ g/l
—92 2 2 0
Mﬁ/E,BB _ MZ.ZB EE (D.16)
(2e’+ 1) e vz ¢ oo
;W 2 0 ) \2 -2 0
E E/ El/ [/ g/l
x K 2 2 0 ) ( 2 —2 0 )] (D.17)
avec
PP/ Z wemwlm 5 (D18)

ou P et P’ sont les états de polarisati@h F ou B
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Les autres termes sont nuls. Par conséquent, la matricaugéage total peut s’écrire

égT MZT’TT E(E)J EE E(E)J BB 0 0 0 C%;T

cbE 0 MEPEE M EF 0 0 0 cEE

|| o e e e 00

& 0 0 0 MLE 0 0 c,

&” 0 0 0 0o M0 e’

i 0 0 0 0 0 MyPER 7
(D.19)

Note : si les masques de pondération appliqués aux dartgstU sont différents, le couplage entre
les moded” et B augmente.
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Résumeé

L'analyse des anisotropies du fond diffus cosmologique B}Eh température et en polarisation permet de
contraindre une grande partie des parameétres cosmolagiigeeivant le modéle du Big-Bang et I'Univers
primordial. Cette thése s'articule autour des mesuresak@dérience embarquée en ballon Archeops et de
la future mission satellite Planck dont Archeops est leqiygte.

Apres une description générale du modéle standard en cogieat de la physique du CMB, cette thése
aborde plus particulierementle mécanisme de "reheatimgada fin de I'inflation, permet le réchauffement
de I'Univers et la formation de la matiere.

La suite de ce travail présente les expériences ArcheopsmetiPet I'analyse de leurs données. Dans ce
cadre, j'ai développé plusieurs méthodes permettantd&ties signaux des rayons cosmiques, la mesure
des temps de réponse des bolométres ainsi que la prise etecoelfasymétrie des lobes optiques.

L'étude des anisotropies passe par I'estimation des gmedt puissance en température et polarisation. Je
présente une méthode rapide et non-biaisée donnant égulenasestimation analytique précise des barres
d’erreur sans avoir recours aux simulations Monte-Car&dteOméthode a fourni la derniére estimation du
spectre de puissance d’Archeops.

Enfin, la derniére partie traite de I'implication des réatdtd’Archeops pour WMAP et Planck. Une analyse
jointe Archeops-WMAP montre la cohérence des mesures CNBirsel large gamme de fréquences et la
détection de I'effet Sunyaev-Zel'dovich. Par ailleurgxirapolation des spectres polarisés des avant-plans
galactiques mesurés par Archeops sert de référence pawkPla

Mots clefs — Cosmologie, Fond Diffus Cosmologique, CMB, Planck, Arghe@nalyse de données

Summary

The analysis of cosmic microwave background anisotropidsoth temperature and polarisation allows
one to constrain the cosmological parameters that desttréb8ig-Bang model and the early Universe.
This thesis is focused on the measurements obtained witArttteeops balloon borne experiment as well
as on the future space mission Planck for which Archeopséstaltench.

After a general description of the standard cosmologicalehand of the CMB physics, this thesis deals
more precisely with the reheating mechanism that produegtenmat the end of inflation.

The next part presents the Archeops and Planck experimedtthair data analysis. | have developed va-
rious methods designed to study parasitic signals by cosagi; to evaluate the bolometer time response
and to take into account the asymmetry of the optical beam.

The CMB fluctuations analysis is performed by estimatingaiwer spectra in both temperature and pola-
risation. For this purpose, | present a method that prowedast unbiased estimation of the power spectra
as well as analytic error bars not relying on Monte Carlo $ations. This method has been used to obtain
the latest estimate of the Archeops CMB temperature powestam.

Finally, the last part deals with the implications of the Aeops results for WMAP and Planck. A joint
Archeops-WMAP analysis shows the consistency of the CMBsmeaments through a large frequency
range and allows for the detection of the Sunyaev-Zel'doeffect. In addition, the extrapolation of the
Galactic dust polarised power spectra is used as a refefene&nck.

Keywords — Cosmology, Cosmic Microwave Background, CMB, reheatingn&k, Archeops, data
analysis



