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o Description de la glométrie et du contenu de "univers:

H, : constante de Hubble

. courbure de univers (O, = 1 — )

0 @ constante cosmologique

@ contenn en “énergie noire” (antre que et génériguement qualifide par le terme
“guintessence™ )

¢ fraction de matire barvonique

(¢ fraction de matiere totale (baryon, matiére noire chaude et fon froide)

(1. : fraction de matire noire froide

(L, : fraction de photons

w : rapport P/p caractérisant Péguation d'état de Pénergie noire (w = —1 pour une
constante cosmologique)

w) = dw/dz: paramétrization de la dépendance en redshift (temporelle) de w (dans ce
cas w s wy+ w2

M, @ somme des masses des composantes de nentrines

Ny : nombre d’espices de neutrines

e Description astrophysigue du milien

7 profondenr optique de re-ionisation & la période du découplage

b factenr de biaks indaire

o Description de la physique de P'univers primordiale

g + normalisation du spectre de puissance des fluctuations de densité initiales
iy ¢ indice de la composante scalaire du spectre du puissance des fluctuations
rip ¢ indice de la composante tensorielle du spectre du puissance des fluctuation

v : rapport des amplitudes sealaires et vectorielles

= @ = dlon,/dink: running spectral indiz caractérisant évolution de Vindice du spectre

sealaire en fonction de Péchelle.

ty + age de Punivers

Determination
des parametres
cosmologiques:

- Une vingtaine de

parametres a tenter
déterminer

- Des degeénérescences
entre paramétres



Determination des
parametres cosmologiques

1. Densite critique a t=t,
po.= 1.88 10-%° h? g cm™

2. Densite de photons

__ PcMB

().
| Petitic

4.8 10734

), = ———— = 2.55 x 1072 h ™2
" 1.88 10729 h2




Determination des
parametres cosmologiques

3. Constante de Hubble Hy=v/D

~Gpe SNla L:h:s\
i gravitationnelles | Effet SZl
Plan
Expansion

fondamental
photosphere:
100 Mpe T e SN “TalyRSREr [T

/

10Mpc | Cephsides--
HST

1 Mpc

100 kpe

Cepheides
LMC/SMC

10kpe * ———2——— ] | RR yrae |
Cepheides RR Lyrae d'amas

d'amas Parallaxe statistique globulaires

1 kpe

“[rRR Lyrae
B-W

100 pc

1M0pec R N

Parallaxe tigonometrique des etoiles

1pe S T

Unites astronomiques (systeme solaire)




Méthode Hy

Méthodes traditionnelles (toutes confondues) 74 £ 10

Baade-Wiesselink 60 £+ 10
Cepheid HST T2+ 8
Snla 64 +3
SZ 55 £+ 17
Décalage temporel 64 + 13
WMAP-5 (CMB) T2+3

WMAP-5 (CMB) BAO + SNIa 70.1+1.3




Relative Probability Density Distribution

Frequentist Probability Density

I-II°= 72 1.(3), + [';'].|
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Determination des
parametres cosmologiques

4. Q. par mesure de masse et M/L

» Courbe de rotation des galaxies (galaxies spirales)

* Dynamique des galaxies et Théoreme du viriel (galaxies
elliptiques, groupes et amas de galaxies)

* Dynamique du gaz X (elliptiques tres massives, groupes
et amas de galaxies)

* Lentilles gravitationnelles (galaxies spirales, amas de
galaxies) 8



Determination des
parametres cosmologiques

()., par mesure de masse et M/L

pr=2.£1.x 10° h LoMpe™ .

Perit = 1.88 A% x 1072 gﬁn‘—ﬂ'?ﬁh KIGHWM[}F‘.

(E) = Perit _ 1375 b+ 50% .
L Jerit  pL

Du systeme /

(M/L);

%= /D)

il



Determination des
parametres cosmologiques

Courbes de rotation des galaxies spirales

Eﬂm o P T —lI al - : =11
—— l_ : H
il - L L
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ituad Ll : 400 b | 4
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mxd el [4]
rad spectrum
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Vo (km/s)

Determination des
parametres cosmologiques

Des courbes de rotation plates...

Des halos de ~ 200 kpc contenant _90% de la masse

2:": T T 1 71

] o : NGC 3198
NET 3108 ] ? , o . :
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Courbes de rotation des e
galaxies spirales

m v4/R = m GM/R2??



Considérons un systeme auto—gravitant composé de N masses ponctuelles dont les positions, vitesses
et masses sont représentées respectivement par les quantités vy, v; et m;. Le moment d’inertie du

systéme est alors:
N

I=) mr?> (451)
i=1
Par conséquent:
=2 imiﬁ.m, (452)
et . .
I=2 Y mi(v;® + riy). (453)
i=1

Puisque le systéme est auto—gravitant, 'aceélération d’une particule ¢ est la somme des interactions
gravitationnelles de chacune des particules:

;= ZGmM (454)



Le terme en v, * est associé A 'énergie cinétique totale K du systéme autogravitant, de sorte que:

Li 2 K+3° S Gmam "I“‘f—';} (455)
i=1 j#i T 1"1.|

On peut exprimer le second terme plus simplement avee r; = r; —r; + r;:

3 ri-(r; — r;) -y (r; — r_._;).(rja— r;) Y rir; - r;h', (456)
el ek e LR O e ]

d’oti:
D e D Blre B D et )

H
G I"""_'..i_"'-;l3 G |ri — ‘l‘_—,-l G Irj' "l"'tl3

On transfére le second terme de droite 4 gauche, puis on y intervertit les indices. Les deux termes
de gauche sont alors identiques, d’oli l'on déduit:

-ma
—1 EK——ZZI:E_:‘I = 2K+ W. (458)
i=1j#1 1"t 1

13



Cette quantité est quelquefois appelée le Viriel, K + W représentant 1'énergie totale du systéme
autogravitant.
Dans I'hypothése ot le systéme est stationnaire, on peut admettre que sur plusieurs fois 'échelle

de temps dynamique caractérisant le systéme, la moyenne temporelle de I est nulle. L'échelle
de temps dynamique est le temps typique qu'il faut 4 une particule pour traverser l'ensemble du
systéme auquel elle est associée. Ce n'est généralement pas une quantité observable puisqu’en
pratique l'astronome n’observe un systéme qu'une seule fois et/ou pendant une courte période.
L’utilisation du théoréme du viriel pour les galaxies n'est donc pas rigoureuse, mais on admet
néanmoins que pour les systémes observés on a:

2K + W ==0. (459)

En d'autres termes, il est implicitement admis que les systémes sont 4 I'équilibre et dans un état
stationnaire. Ceci n'est vrai que lorsque 1'échelle de temps dynamique du systeme est beaucoup
plus courte que son dge au moment de 'observation.

En résumé on a done:

e Systéme lié: Eygae <0 & K+ W <0
e Systéme Stationnaire: 2K + W = 0.

14



Determination des parametres
cosmologiques

Des observations a la « masse viriel »

9 — Gjllfdyﬂ

2E.r_- + Eg == [] s > a R
1 1. yuvd 1,
— mnr = M= —Ma*
3 Z it 3J N 3J
~1
ooy MM oo 1/ 1Nl 12 2, 1
paires T'ij NN paires Hu‘ SlIltﬁJ@J' |:-"\-"~ paires R*'.J' T T R"J

Observé | Observe

-1
3c2x% [ 1
Mam =G E(Rij>
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Determination des parametres
cosmologiques

Masse « X » dans les amas de galaxies

Staril},

" . - X
T aszmin i i &

MO S15E

B He R

Amas de galaxies
Coma , z=0.023

MG
HEC F32 [F]
@D

IR 434 1 b ; : - XM M'NeWton

SARC LT

s
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Déetermination des parametres

cosmologiques
Masse « X »

Systeme sphérique + Equilibre hydrostatique:

- Equilibre hydrostatique pour le gaz chaud X :

ﬂ’f,_{]"‘:l' —

Ty (r) v [d(lnpy) N d(InTy)

Gy dr dr

d Py B GMipx

dr r
p. — PX kpTx
X -
JTTLE

17




Déetermination des parametres
cosmologiques
Masse « X »

d Py B GMipx

dr r

Systeme sphérique + Equilibre hydrostatique:

_ pxkpTy
JLTTL I

Gazparfait:........ccccoii i, Py

- Equilibre hydrostatique pour le gaz chaud X :

d(lnpy) N d (InTy }‘

dr dr

kpTy(r) r?

M = —
(") Gy

- Equilibre hydrostatique pour la matiere noire:

ﬂ’f,l_{]"} =

- kaTpom(r) — [{1 (lnppar) N d {IIITUM}]

Gupymmpm dr dr

18




Détermination des parametres cosmologiques

Masse « X »

- Gaz matiére noire=sphére isotherme et 5 keTom
" " . O .IT —
dispersion de vitesse isotrope DM

HOoMT DA

- Gax X : sphére isotherme

B _.E:HT;{{T} r? [d(Inpy) B _JE}MTE d (Inppas)
Mi(r) = Gumy dr ] - (= dr ]
?
\\} —
dlng x i H”E}M dlngp
dr  kpTy dr
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2y, —3/2
en (o () s

oy —34/2
) =pox 1+ (%)
Px Te ' B est déterminé en ajustant le
profil avec les données X

iy =128210% () () )i
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Détermination des parametres cosmologiques

Masse « lensing »

True Quasar Position




Lentilles gravitationnelles

* Lentilles minces

* Petits angles de deflexion
* Champs faibles

» Champs stationnaires

 Lentilles transparentes

23



S D (0
Source Deflecteur Observateur



1/2

> a=f(-2)a
=/ (-2 [(8) ()
Formellement identique a la propagation d 'un faisceau dans un milieu

d’indice n;:
2
=(1-=) .
(1-F)

dz . avec d [?=dx?+dy?+dz?



On peut faire varier t uniquement suivant x(z):
am [ e () (@)
(RN

———dz
Intégration du second terme par parties :

[ (o] it (e[ ()
SR i (R

Comme dx =0 en S et O (points source et observateur), le premier terme

est nul et donc:
cit= [ dz b { o [(%)2+(3—§)2+1 i [“ %[(%)ZJ'(%)ZH -lﬁ]} |
vy

26

1/2

dz

—1/2 o

1/2




Principe de Fermat: 6t=0 Vv x:
[ @ -k @)
Soit, en intégrant:
far 2 (%) () 4 .y [ () (g_g)”ﬂ]“”] |
- Angle

:> ‘-r.: dn a = _[Ud [n%,} de
Comme en S et en O, le champ du déflecteur est nul, n(S)=n(0)=1 d . ﬂ _
= [ &a=(5), (%), =65-60=a eflexion

Généralisation pour une configuration (x,y)

0
ﬂ!=f Vindl.
5

0
Compte tenu de la relationen net @ : o= —_— VvV, ®dl.
= Js 27




Configuration

28




(139)

Bg =07+
s [f IS_IL]v LBy )dy (140)

amg [Via=5 o)

Hyp: la lentille est minee : la déflexion de la luniére se produit dans une régilon suffisanument petite
par rapport a la distance source-ohservateur.

Dans ce cas, on peut intégrer selon la lipne de visée la densité de matiere en intégrant dans tout le
domaine [~ +00]. On a done:

_ G [fixs —xu)] [t . plr’) 3
ok el BIRDAY ket (141)
Posons
r'=E e (142)
On a done
v (L) - L8 -
r—r lr — 3
et done
o = s~ xa]
fixs)
= 144
f+ dzfﬁ(£12’)-{£—£’]- L d2¢ds’ 44)
e (€€ H (a2
Or .
1 2
dz = ——= 45
. [lts ~€) 4 -2 Wﬂ] P 1)
done

[””_”]flle f|s]fpte‘,z’1dz’=~ﬂ— xs_n””m sl“] B
e 29



Détermination des parametres cosmologiques

Masse « lensing »

Equation des lentilles: 0.0 +aDy, =8;D,,

Angle de déflexion:

=it F?L'I’ 4| Masse ponctuelle o = (4G/c*)(M [ Dub)
cc Jg

30




A4GM Dpg ]1»’2

Alignement parfait: 65=0 Op = [

c¢2 DorDos

31



Anneaux d’ Einstein

Einstein Ring Gravitational Lenses

Hubble Space Telescope s ACS

JO73728.15+321618.5

*

J095528.77+510006.6

J120540.43+491020.3

.

J125028.25+052349.0

«140228.21+632133.56

J162746.44-005367.5

-

J163028.16+452036.2

J232120.93-093510.2

NASA, ESA, A. Bolton (Harvard-Smithsoman CfA), and the SLACS Team

ST3cl-PRCO5-32




Détermination des parametres cosmologiques

Masse « lensing »

Drs 4GM

B =07 + .
DorDog c20r

A4GM Dig ]”9
c? DorDos '

Alignement parfait: 65=0 Op =

* Etoile a 1 kpc: 0.001”
QE » Galaxie a 1 Gpc: 17
 Amas de galaxies a z=0.3: 30 ”

33



Equation des lentilles 0.0y + alDyy = 0;D,, ,

Angle de déflexion a = (4G/c*)(M[Dub)

34



I
0,Dys + @Dy, = 6;D,, ,
a = (4G/c®)(M/Daf)

35



I
0,Dys + @Dy, = 6;D,, ,
a = (4G/c®)(M/Daf)

36



—
: 0,Dys + @Dy, = 6;D,, ,
- a=(4G/c*)(M/Dab)

ource:
ellipse
(étendue en
2D)

37






Amplification

« Conservation de la brillance de surface (Etherington
1933)

— Changement de flux uniquement di au changement d’aire
de la source

« On définit 'amplification
u=sS,/S, = 1,.AQ/1,.AQ, = AQ/AQ,

« Soit A, le Jacobien définit a partir de I'équation des
lentilles:

Ai(x) = oy, / ox; = 5;-W

On a alors

U= |u(x)| =1/ |DetfA(X)]|

- Divergence possible aux points critiques ¥



N 9B A .
A(e) _% (5” aef-cgej)) oM

_A_




e Magnification, Convergence, Shear

A:%%_%:(I—K—n —n i)

M= (1-k) (1 0) _y(COS(w) sin (2¢) )

01 sin (2¢) —cos (20)

where Y= 7 +ip = |y|e™?
e Amplification amplitude

1
u=(detd) " = :
(1K) = [7P]
¢ Valeurs propres de la matrice d’amplification
l—-xk+y, l—-x+vy




convergence and

) convergence only

42



Détermination des parametres cosmologiques

Masse « lensing » lmk—m = )\ _ [ 1-8ump —Oup
—Y2 l-k+m _amy'ip 1_5111:

2

a“ Dis 8

95 = EI o 4’.'1'—2 —Lh —I -
i DU.‘:’ |E;| Abell 370 ‘* - Image 1 Zone de fusion

‘ .;3“‘5'952:;: -
® =4Wf%f . b 1
! Dps ol
(1 zﬂﬂ 1 \ Cas de 'amas de e
o 5 . : Lo ] hr T
|0 1-#% 505, ) galaxies Abell 370 P
C 5 | I| s i
5 5 image 1 Image { Ak image 3 ‘
O -=4w”—%m1ﬁ”( 7 )
518 c2 DU.‘:‘ lﬂﬂﬂkm.ﬂf:ﬂ_l

_ o o ’
M () = 0.57 x 10" A~° Mo (ﬁ) (lﬂﬂﬂkm.ﬂf:ﬂ_l) 43




Arcs et distribution de la matiere noire

l—Kk-—m =72 . I - amm(,o —3:1".3;(,0 > = 1 = 1 .
—9 l—6+7 | —Opyp 1 —0yy |{1'l.'!tz"1| |{1 — HE} —_ ’}‘2|

e g Hy flog —7
4G DrsDop, = 01 (mkmgsmgmpn) dda B

Eﬂ'it‘ e

et exprime la force de la lentille & produire des effets gravitationnels. Par exemple pour un amas
de galaxies au redshift z;, = 0.3 et des sources amplifiées au redshifi zg5 = 1, do, f(dreda) = 3. Si
l'amas est une sphire isotherme de rayon de ceeur R, et avec M (R,) = 2 x 10" M, alors

e pour £,=250 kpc, ¥,.4=0.05 g.em™2, La matiere noire doit étre
— plus concentrée que la
distribution des galaxies

44

e pour R.=50 kpc, Xp=1. gem™2 .






Geéneéralisation :
distorsion gravitationnelle faible

Simulation d’'une image profonde avec
le HST

46



Geéneéralisation :
distorsion gravitationnelle faible

v o T 0 ¥
TN AR R . ™
i _h‘ -._:fr_‘ = “‘ y . 5 i l-‘ - ".
il = E: T

.l.‘ ll‘ Ir !;'-':‘;- -1.
. s P e

.: I..':",t‘.
2 -
e

Le méme champ mais avec une lentille gravitationnelle

modélisée par une sphere isotherme: 800 km/sec, z=0.3 4









e Convergence, Shear

(V11 + Ya)
{71(3 Lyi—yxn) = 7(5)003[%(5)}

2(8) i 1(8)n o 9



On a vu que

1 n 0—6
0(8}=;fn(8)|8_9,|2 de?

soit de facon équivalente 1
$(0) =~ [ () mlo - 0| do?

oll la matrice d’amplification est

4@ =%~ (5~ Z0)

qui s’écrit avec les deux composantes du cisaillement et la convergence:

l—-k—m -7
—Ya 1—-rk+m

Posons alors ) o
v =y tire=|ye®
1
no=5 0 +¥)
Yo =112
on a done:

¥ = (3% ;53 +s'alaz)¢{e)

ce qui nous permet d’exprimer 7 en fonction de £ sous la forme :

v (0) = %[n(e’}p(e—s’) dp?

avec

_ 3% —6% + 26165

F(0)= =g = FL(0) +iF; (0)

Dans l'espace de Fourier nous avons:

K (0) = (2;)2 [ (k) 0 2k

et donc, I'équation (184) s’apparentant 4 une convolution:

(k) = & (1) ()

e k2 — k2 + 2ikk
. — ki +2i
(g = A8 2k

matiere a partir
du champ de
cisaillement

51



k% - k% + 2ik1 ko

Fk)y=m TE

Par conséquent
P (R) B () =

1 (}) = 55 (i)

~ iy _ 1 ~ cw 1
i (k) = — (k) F Q
qui, en s'inversant donne la construction du champ de &:
1
k(0) = ;[ﬁ* (0—8) (8) 6>+ ko

On la partie réelle est le champ de matiére. \
<e> = (a?-b?)/(a?+b?)

d’on

ce qui permet d’exprimer &:

Application pratique:
1 - N
E(ﬂ} — X0 = Eepitie - 2 Z R (F {3 — Gij}e{&;,j})
i,j

ol a est la distance de séparation entre les points de la grille.

*** Dégenerescence intrinseque

52



En résume

2
&:—.Z/Vﬂb di
C

*K(0) =12[¥+¥Vy,] =2 (0) /% II (0)6; 0; d?6
“Y; )= 12 [%,-P] = Y(0) cos[20(8)] Mij = 70) a20
Y, 0)= ¥, = Y(0) sin[20(0)]
a? — b?
2y (1 o H) a2 — b2 e PSF: apisotropie
d = - s =——3 a” + correction avec les
(1—k)*+ |yl a® +b étoiles
lensing + ellipticité 0~ 2’Y = &g eeeee T &+ bruit +systematiques....

intrinséque des galaxies

Ortientation des sources isotrope:

« Weak lensing »: 6 ~ 2y = <gg..>g + bruit



Detection de potentiels
ravitationnels en aveugle:
« voir » la matiere noire

VLT I-band Image: 36 mn exposure Dark Matter reconsitruction

54



Comment prouver que la
distribution de matiere invisible
est |la bonne??

Gravitational lensing convergence, «

0.000 0.005 0.010 0.015 0.020 0.025 0.030 0.035 0.040

Carte de matiere noire
reconstruite par le

« weak lensing » avec
les donnees du HST
pour le projet COSMOS

1506 1504 150.2 150.0 1498 1496



Comment prouver que la
distribution de matiere invisible
est |la bonne??

CFHTLS : données Cosmos avec le CFHT Cosmos: carte HST
_I | [T 1 | [ T1 | [T 1 | [ T1 | [T 1 | I_
2.8_— ]
B > ]
2.6_—. . ]
2.4 " » ]
221 ‘ 4 -
2.0~ -
1.8 —
1.6_|||||||||||||||||||||||_

150.6150.4150.2150.0149.8149.6



Determination des
parametres cosmologiques

Comparaison des

methodes de mesure MS1358+6245
des masses
m" o
—
A
.
*_’ : ,- B : L;GLIJJI-DL'];LS'ILCSE c:

55 0521050201 005

57

Image HST: arc gravitationnel Image X Chandra



o kpe)
50 100 500 10°
1 | | I| | | | | I | |

t:r, = 153 kpe, ¢ = 8.44

reprojected:
M(r) —*M{E

l .%

§= weak lensing (Hoekstra
el al. 1998) |

{|— strong lensing {Allen 1998, _
from Franx et al. 19397)

0.1 0.5 |

ro omin)

Deétermination
des parametres
cosmologiques

Comparaison des
meéethodes de mesure
des masses

Amas de galaxies
MS1358+6254
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Comparaison X-lensing
Abell 2390

Mags ':M-'E-

100 200 200 1000 200
Rading (kpco)
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Exemple:
Cl0024+1654

z=0.55




100G 200 O —20C —400 —600

6C0

62

o (arcsec)






.]'lG-EI Mpae al =037

L Ferlirtalionr

Exemple:
Cl0024+1654
z=0.55

[dR] &%




Exemple: Cl0024+1654 z=0.55

Gaz X Matieére noire




Lentille gravitationnelle et masse des halos
galactique: le Galaxy-Galaxy lensing

Distorsion statistique des galaxies d’arriere-plan par les halos de matiere
noire des galaxies d’avant plan

66




Galaxy-Galaxy lensing

Cisaillement tangentiel moyen

1

Lot

radius (arcseconds or Mpc)

Méthode:

- Mesurer des composantes
tangentielles des ellipticité
relativement au centre de
chaque galaxie en avant-plan

- Calculer les moyennes dans
des anneaux sur des millions
de galaxies

~ Comparer aux prédictions
des modeles de halos
galactieus
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Galaxy-Galaxy lensing avec le CFHTLS

0.006 [ T \%. T
Confirme I'existence de halos de
X matiére noire massifs et trés
| etendus autour des galaxies
°r Parker etal 2007 d
0002 0 ﬁlﬂ l(l){) 150
0.001 g <o>
) km/s
= oL - } { § i ]
132+/-10 170+/-30
r["]

- Ajustement avec une sphére isotherme singuliere SIS :dispersion
de vitesse de 132 +/- 10 km/s

- Ajustement avec un profil “ NFW” r,y, = 150 h-kpc 68



Lensing signal for bright LRG sample

T :, T T LI | T T T T T T T |E 1

1000 = ________Fit 6 (SIS) ]

C e Fit 7 (power—law) ]

- P Fit 8 (NFW) ]

i ; " Fit 9 (NFW, a free) | ]

L NG _Fit 10 (NFW, g free) | ]

_«-.::5; R N __Fit 8, no stellar : i

I '
“in:_ f

£100 | -

3 N .

= C ]

& - |

[ L 4
q = -

i Ay? (NFW-SIS) = 18,
bloAx?) = 0.0004 .
10 - el
-l 1 1 1 1 1 L1 | 1 L 1 1 1 1 L |E -I
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Densité

relative des composantes

Composante/méthode M/L echelle P
Voisinage solaire 5 1 kpc 0.003

Cceur des elliptiques 10 2 kpce 0.007
Analyse virielle des 30 10 kpe 0.02
elliptiques

Galaxies spirales 30 10 kpc 0.02
Groupes de galaxies 200 500 kpe 0.10-0.20
Amas de galaxies 300 1 Mpc 0.15-0.35
Gaz intergalactique 0.0004-0.002
Abondance de baryon 0.01-0.05
CMB 0.00002
Chute sur Virgo 15 Mpc 0.1-04
Champs de vitesse 20 Mpc >(.5
Bilan total 5-10 <M/L <200-400 — 0.1<0Q,<0.4
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Déetermination des parametres
cosmologiques

Mouvement a grande échelle des galaxies:

* Les mouvements des galaxies sont engendres par les
champs de gravité

« La composante tangentielle de la vitesse decroit comme
1/R(t)

* Le champ de vitesse est donc finalement un champ
potentiel uniquement de composante radiale

v(x)

_ @) [re)e-d),,

4 z— ']’

(s

0
~006 L2 (1 4 1
! m+7[](+2> 71



Déetermination des parametres
cosmologiques

_Hof(Q) [é(z)(x—2)
/'U(fﬂj — A / \L’ — m,la da
Mesure Deduit si on connait p <= n,

On déduit dont un champ de densité de
matiere, puis f(Q)

0y 0
~ 006 2 [ i”)
R AT ( T
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(i)

POTENT VELOCITY FIELD (Dekel et al, Sept 93)
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Information dégénérée : Q%5/b~0.6-1.2
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M/Ly (Mg/Lg)

1000

Mass—to-Light Ratio vs. Secale
H, = 100
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Déetermination
des parametres
cosmologiques:

M/L des
systemes
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Déetermination des parametres cosmologiques:
origine des anisotropies primaires du CMB

1. Les perturbations gravitationnelles (effet Sachs-Wolfe). Elles sont produites 4 I'émission de
photons pidgés dans des régions denses de la surface de derniere diffusion. Ces photons
subissent un effet de décalage spectral gravitationnel pour s'extraire du champ de gravité des
régions denses, ce qui produit une variation de température du corps noir:

T @

=33 (357)

On comprend que ce phénoméne dépende des parameétres ), et 24 puisqu'il dépend des
fluctuations du champ de densité (cf cours E. Audit)

2. Les perturbations de vitesse (ou Doppler) produites par les mouvements du plamas i la
surface de derniere diffusion. Elles engendrent des fluctuations de la forme

9T _ b

T p (358)

et enfin

3. les perturbations adiabatiques produites par la compression du champ de rayonnement dans
les régions de haute densité qui accroit sa température. L'accroissement de température
retarde localement la recombinaison, qui se produit donc 4 un décalage spectral plus faible.
La fluctuation de température est directement

0T dp 6z

T p 1+2

(359)

Les trois effets n’affectent pas les mémes échelles. L'effet Sachs-Wolfe perturbent les grandes échelles
angulaires, les effets Doppler et adiabatiques les échelles intermédiaires. La mesure des fluctuations
selon les échelles permet donc en principe de contraindre les modéles cosmologiques.



Détermination des parametres cosmologiques
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Decomposition des
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Détermination des parametres cosmologiques
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Dépendence des C, du CMB

18" pic:
« Deépend principalement de la courbure: une courbure

plus faible deplace le pic vers des plus grands /
(petites echelles)

2iéme plC
« Dépend principalement de I'abondance des baryons
et du rapport baryon/photon

Les autres pics:
- Dépendent principalement de Q. v
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Détermination des parametres cosmologiques

Sensibilité a l'indice du spectre primordial des anisotropies

17
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Difficultes:

contaminations du signal cosmologique
nettoyage pas lI'analyse multi-longueur d’'onde




WMAP-1
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(1+1)Cy/2m (uK?)

(1+1)Cyf2m (uK?)
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Les observations CMB éliminent un grand
nombre de modeles cosmologiques!

Angular wavelength (degrees)

180 20 5 2 1 0.5 0.2
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Valeur

Description

Parameétre de Hubble h U.TSfE:%

Densité totale Dot 1.003504

Equation d’état de 1'énergie sombre w —I].Q'?ig:gg (95% CL)

Densité d'énergie du vide Qp 0.76 008

Densité de baryon Qph? 0.02237 5007

Densité de baryon Q 0.0421)-50d

Densité de matiére Q,,h? G.lZng:%g

Densité de matiére O 0.2417903

Densité de matiére noire Qb [).105fg:g%

Densité de matiére noire Qi 0.20f3:£

Densité de neutrino légers 0, h? < 0.007 (95% CL)

Densité de neutrino légers Q, < 0.014 (95% CL)
Temperature du CMB (K) (de COBE) Temb 2.72540.001

Densité de photons CMB (cm—2) (de COBE) 410.54+0.5

Densité de rayonnement 0, h? (2.471 £0.004) x 1073
Densité de rayonnement 2, (4.6 £0.5) x 107° aveC
Rapport baryon-sur-photon n=mn/n, 4.7x 10710 « 7 < 6.5 x 10710
Densité de baryon (cm™?) , 1.9%x 1077 < np < 2.5 x 1077 WMAP3+CO B E
Fluctuation d’amplitude dans 8h~1 Mpe T8 0.74?5%?

Normalisation du spectre de puissance A U.BStg:%

(& ko = 0.05 Mpc™1)

Indice spectral scalaire (4 ky = 0.05 Mpe™) g 0.95170015

Pente de l'indice spectral (4 ky = 0.05 Mpe™!) dne/dink -0.0557003

Rapport tenseur-sur-scalaire (4 kg = 0.002 Mpe™1) r=T/8 < 0.55 (95% CL)
Redshift du decouplage Zdec 108941

Epaiseur du decouplage (FWHM) AZger 19542

Age de I'univers (Gyr) ty 13.7453

Age au decouplage (kyr) tdee 379f§

Age 4 la réionisation (Myr, 95% CL)) tr -

Durée du decouplage (kyr) Atdee 118735
Redshift de Pégalité maticre-énergie Zeg 3233120
Profondeur optique a la réionisation T 0.09+0.03
Redshift de la réionisation (95% CL) Zp ~ 11

Horizon accoustique au decouplage (%) t0a 0.5984+0.002
Distance diameétre angulaire du découplage (Gpe) da 14.0fg§

Echelle accoustique (14 == 7/64) 4 301+1 87
Horizon accoustique au découplage (Mpc) (I4 = 7/04) 7 14742




Description

Valeur

Paramétre de Hubhble h [}.'Tng_‘%

Densité totale (1 1003 e

Equation d’état de 'énergie sombre w —l].97igfg.3 (95% CL)
Densité d’énergie du vide 0y 0.7610.0¢

Densité de barvon Ol 0.0223+3-507

Densité de baryvon O 0.0421)008

Densité de matiere Q.. h* 0127 e

Densité de matiere L= gRE o

Densité de matieére noire Qb D.lUEfgjg%

Densité de matiére noire Dim B.?Ufgﬁ

Densité de nentrino légers Q,h2 < 0.007 (95% CL)
Densité de neutrino légers Q, < 0.014 (95% CL)
Temperature du CMB (K) (de COBE) Laan 2.725+0.001

Densité de photons CMB (cm ) (de COBE) Ty 410.5+0.5

Densité de rayonnement k2 (2.471 £0.004) x 10~°
Densité de rayonnement L (4.6 +£0.5) x 1075
Rapport baryon-sur-photon n=mnp/ny 47 x 1071 <« p < 6.5 x 10710
Densité de barvon (cm_3] g 1.9%x1077 <np <25%x 1077
Fluctuation d’amplitude dans 85~ Mpe os B.'?4f£%§
Normalisation du spectre de puissance A G.ﬁStgﬁ

(& ko = 0.05 Mpc™!)

Indice spectral scalaire (4 kg = 0.05 Mpe™!) g 0.951"_'823{3

Pente de I'indice spectral (A ky = 0.05 Mpe—!) dng/dInk —D.O55ig:g§g

Rapport tenseur-sur-scalaire (4 ky = 0.002 Mpe™!) r=T/8 < 0.55 (95% CL)
Redshift du decouplage Zden 1089+1

Epaiseur du decouplage (FWHM) AzZgee 19542

Age de I'univers (Gyr) to 13710

Age au decouplage (kyr) tdee 379i§

Age & la réionisation (Myr, 95% CL)) Iy -

Durée du decouplage (kyr) Atger 118+3_,

Redshift de I'égalité matitre-énergie Zag %k R

Profondeur optique a la réionisation T 0.09+0.03

Redshift de la réionisation (95% CL) 2Zr ~ 11

Horizon accoustique au decouplage (%) 04 0.598+0.002
Distance diamétre angulaire du découplage (Gpe) da 14.0f3‘_§

Echelle accoustique (14 =~ 7/0,4) {4 301+1

Horizon accoustique au découplage (Mpe) (14 = w/84) 7y 14742

arametres
cosmologiques

avec
WMAP3+COBE

88






Description

Parametre de Hubble
Densite totale
Equation d’état de I'énergie sombre

Densité d'énergie du vide

Densité de baryon

Densité de barvon

Densité de matiére

Densité de matiére

Densité de matiére noire

Densité de matiére noire

Densité de neutrino légers

Densité de neutrino légers

Temperature du CMB (K) (de COBE)

Densité de photons CMB (cm—2) (de COBE)
Densité de rayonnement

Densité de rayonnement

Rapport baryon-sur-photon

Densité de baryon (em™)

Fluctuation d’amplitude dans 8! Mpe
Normalisation du spectre de puissance

(& kp = 0.05 Mpc™1)

Indice spectral scalaire (& ky = 0.05 Mpe™1)
Pente de l'indice spectral (& kg = 0.05 Mpc™1)
Rapport tenseur-sur-scalaire (& kg = 0.002 Mpe™1)
Redshift du decouplage

Epaiseur du decouplage (FWHM)

Age de I'univers (Gyr)

Age au decouplage (kyr)

Age A la réionisation (Myr, 95% CL))

Durée du decouplage (kyr)

Redshift de I'égalité matiére-énergie

Profondeur optique & la réionisation

Redshift de la réionisation (95% CL)

Horizon accoustique au decouplage (°)

Distance diamétre angulaire du découplage (Gpe)
Echelle accoustique (14 =~ 7/04)

Horizon accoustique au découplage (Mpc) ({4 = 7/84)

dng/dInk
r=T/S
Zdec

‘Q‘zdec

ty

tdec

Ts

—0.971007 (959 CL)
+D.04

E.;gigi'gnu?

. —0.008
0.042F 1005
0.1270 0
0.2 4+D 03
010540007
0.20%5:5%
< 0.007 (95% CL)
< 0.014 (95% CL)
2.72540.001
410.5+0.5
(2.471 £ 0.004) x 1073
(4.6 +£0.5) x 107°
4.7%x 1071 < p < 6.5 x 10717
1.9x 1077 < np < 2.5x 1077
0TI

S —0.06

=1 +0.015
0.951 —0.019

-0.05515553
< 0.55 (95% CL)
1089+1
19542
13775
37912
118%3_,
3233+210
0.09+0.03
~ 11
0.598+0.002
14.0132
301+1
14742

Symbole

WMAP-5

Valenr WMAP-5 seul

h

Qo

w (supposé constant)
Qph?

£y
ﬂdmhz
ﬂdm

£

g

ﬂﬂ

to

Zegq

dA (zeqj
Zdee
da(zdee)
tec

treimia

r=T/S (& ko = 0.002 Mpc—
dn,/dInk (& kg = 0.002 Mpe—1)

0,.h?

5 my (masses neutrinos)

hr"‘*ﬁ

T(reionis)

z(reionis)

0.719+)-028
1.099% ) e
s
0.02273-£0.00062
0.0441+0.0030
0.1009-+0.0062
0.214+0.027
0.742+0.030
0.7960.036
0.963%5 015
13.69+0.13 x 107 ans
31761125
14279+ 5 Mpe
1090.51+0.95
141 15+§?ﬂﬂpc
JB00B1™ g5 ans
427188 % 10° ans
1y <0.43 (95% C.L.)
-0.037+0.028
< 0.014 (95% CL)
1.3 eV (95% CL)
=23
0.087+0.017
11.0+1.4
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Determination des parametres cosmologiques

Forme et évolution du
spectre de puissance
de la matiere noire:

Effets de distorsion
gravitationnelle  faible
cosmologique (cosmic
shear)

Sondage et
reconstruction des halos
de matiére noire a
toutes les échelles;

Détection et mesure de
masse des amas de
galaxies;

Mesure du spectre:
P(k)=A (ou og) k"

V1P [y (w') 8, w']

al@,w)=—" = —
&, ) ri () 2

dx (0, w) 2 /  rE (w—w')
' dw ———=
|

Tl w)




Détermination des parametres cosmologiques

Effets de distorsion gravitationnelle faible cosmologique (cosmic shear)

Y [H? -u}:] M —_ rg f dﬂ}! ?ﬁ: w —w :] "E"J_(Il [‘j'"k (']‘ﬂ!} H7 ']‘ﬂf] .

r (w) ()

6 . s
£ B Faisceau perturbe

B (@ = X
fe (@

. , L0
Faisceau non perturbé

Distance diamétre angulaire

1 (w—w ) () PP
Kk (8, w) = > fn dw () 5.0, ® [ry, (w') 8,0']

= 2
P 5= 4nGR2(1)Q 0

Ad =4 2 p 6 =4 L oy
TG R )ﬂ FGH{)R‘E[t]ﬂﬂ - 0 ETTGR[I':]I )



Détermination des parametres cosmologiques

Effets de distorsion gravitationnelle faible cosmologique (cosmic shear)

3H; 1

. § = ATGR2 (1) ol _—__
P "R O § R

.ﬂ.‘I’ = ﬁl?TGRE[t:Iﬁ :‘5 = .:111'(}32[ ]R:l;_}

l

3H}?
AP = —=0d
R(t)

|

t)pe
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Proprietes statistiques de la convergence et du
cisaillement engendrés par les grandes structures:

Effets de distorsion gravitationnelle faible cosmologique (cosmic shear)

relations avec les parametres cosmologiques

_n+2

02 oy 12 08/ 9\ Z 075
o (k (0)) ~0.01 o g!? l-__lr;eg.,.' 2,
o (2 (6) = (12 (0) o2 = [ &k P(k) W (kRy)

e =08 —1.35 < Ecart a la Gaussianité
® O lK) 240 A A

3\ S
P(k) ~ O k"

04 = carre de la moyenne d'une perturbation de densite
(contraste) dans une sphére de Rg;= 8 h'" Mpc 94
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P Non Linear
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Cluster

normalisation

COBE normalisation

wavenumber log(k}

du spectre de
puissance

=3} -

P Cluster
normalisation

a partir des
observables

log(P(k))

COBE normalisation

wavenumber log{k)}
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Proprietes statistiques de la convergence et du

cisaillement engendrés par les grandes structures:
I'instabilite gravitationnelle semble une hypothese solide

ACDM, 0,=1.0 _
Za=1.0,0.9,0.8 |

«van Waerbeke et al. -
- Brown et al.

Bacon et al. WHT
« Bacon et al. Keck
/ Refregier et al.

N \\ Hoekstra et al.
Jarvis et al.

Rhodes et al. .

0.0008

0.0006

A
o=

"= 0.0004

S avan

AL L
/S

0.0002

0.0000 L. .

| @ (aremin)
Refregier et al 2002

62 (0)=<y2>

Courbes noires:

Prédictions théoriques pour un
modele d’'univers dominé par de
la matiere noire et ou les
structures croissent par
instabilité gravitationnelle
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CFHTLS:

constraintes sur QO _-cg

L
Physical scale (in Mio. light years)
0,001 40 100 270
12 — = t 1.4%

"% -  Wide avec WMAP3

'55 {chumipinass)
[=]
L=

#
Distortion

Q. =0.248+/- 0.019

0.7%
07
o ""I‘E?H’**:”““f"_"‘“"”—*’*f_'-'f'-'F i Og=— 0.771 +/-0.029
B = e ua 06 08 10 it w0 oo 20 T
Llpy  (matter density) Angular scale (arc minutes)
/ _n42r_2 ;
2 1/2 0.8/ ¢ 75 . )
o (k(6) "7 ~0.01 092 (145] % Wide surface effective : 37 deg?
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Le relevée HST COSMOS

cosmic shear sur differents plans en
redshift : P(k,z)

6,5 billion

5 billion pizili e
years ago




Le relevé HST COSMOS

La structuration 3D de la matiere
noire
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Détermination des parametres cosmologiques
Abondance des amas de galaxies

delta

Taux de croissance des
fluctuations en fonction des
parametres cosmologiques

0.8 /
Q=1;0~0

Q,=0.3; Q,=0.7

=]

0.4 0.6 0.8 1

Les fluctuations croissent moins vite dans un univers

plat a constante cosmologique non nulle o



a

z=3 z=1 z=( (today)

H, =70
Q,=0.3,9,=0.7

ACDM [
w=-1(A), <

og = 0.9

H, = 50

Formation des
structures et
normalisation du
spectre

Q,=1.0,9,=0.0

w=0, SCDM

og = 0.51

o = 0.51

H, =70
Q,=0.3,9,=0.7

w=o0, OCDM [
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oy = 0.85
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Détermination des parametres cosmologiques
Abondance des amas de galaxies

Les fluctuations croissent moins vite dans un univers a
constante cosmologique positive

}

Pour un nombre d’amas fixé aujourd’hui, on prédit donc plus d'amas a
grand z pour un univers plat a constante cosmologique non nulle

Methode utile pour
mesurer Og

3 N ; —p () <04

0.2 0.4 0.6 0.8 1 103
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Valeur WMAP-5 seul

Valeur WMAP-5+-BAO+SN
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Forme du spectre de fluctuation de

densite et parametres cosmologiques:
histoire de la formation des structures

log( 5)
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Forme du spectre et parametres

o

cosmologiques:
histoire de la formation des structures
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Tres grandes structures

Spectre de puissance CDM
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Origine du probleme: I'accélération
de I'expansion de l'univers

Inexplicable sans evoquer une nouvelle composante

LINEAR SCALE OF UNIVERSE RELATIVE TO TODAY
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TG

H? = T(Pm+PX)

H?(z) = H? |Qm (1 4 2)° + Qxexp [3/02 (1+w(2)) dln(1+z)”
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1 D (a)

ST

D(a) est le taux de croissance normalisé a I'unité aujourd’hui. Pour la période
dominée par la matiére D(a)=a

d? g

dlna?

+%[5—3fw(a)ﬂx (a)]%+g[1—w(a)]ﬂx (a) g =0
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La sensibilité au taux de

croissance est
principalement a bas
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1(1+1)C,/(2m)
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Nature et caractérisation

* Une description simple P=w p
Constante cosmologique w = -1

* Une nouvelle physique:

— nouvelle composante de nature inconnue: equation d’etat
(effective) a déterminer, pouvant déependre du temps :

* W(z) = P(2) [ p(2) ?

* e.g. quintessence, k-essence,
— ou bien la relativité generale est incorrecte?

 Comment sonder ses proprietes et sa nature?
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Sondes de I'énergie sombre

« Expansion H(z)
— Chandelles standards
« Supernovae SNla: distance et luminosité

— Echelles standards
» Position des pics acoustiques dans le CMB : distances angulaires
» Oscillations acoustiques des baryons (BAO) : distances angulaires

« Tomographie par corrélation croisée des effets de lentille gravitationnelle :
distances angulaires

» Tests d’Alcock et Paczynski : longueur transverse = longueur radiale
— « Atomes standards »
» dz/dt (déplacement des raies atomiques): variation temporelle

« Taux de croissance des structures g(z)
« Comptage des amas de galaxies : volumes + taux de croissance

« Cosmic shear simple ou avec tomographie (WL) :  distances angulaires +
taux de croissances

« CMB polarisation et effet Sachs Wolfe intéegré (ISW) : taux de croissance

- Corrélation croisee de l'effet Sachs Wolfe intégré avec les grandes
structures: taux de croissance 118



Sondes de I'energie sombre:
Supernovae SNla

* Principe : la luminosité au maximum et la forme de
la courbe de décroissance de la luminosite sont
identiques pour toutes les SNla

— La différence de luminosité apparente entre les SNla
n'est qu 'un effet de distance:

» La distance d'une SNla dépend de I'expansion de l'univers
* Dgya(z) — H(z2)
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Sondes de I'energie sombre:
les oscillations acoustiques des baryons

* Principe : comportements des fluctuations de densite de la
matiere noire et des baryons+photons

— Matiere noire: avant et apres la recombinaision:
* Pics de fluctuations de densité de matiere noire croissent: gravité

— Baryons + Photons: avant la recombinaison
» Les baryons et les photons restent couplés
« Univers ionisé: la pression des photons compense la gravitation.
» Perturbations oscillent sous la forme d’ondes acoustiques

 Les ondes de densité se propagent et atteignent une distance maximale
au moment ou la pression s’effondre a la recombinaison

» Taille maximale prédite par la théorie: 150 Mpc; horizon acoustique

— Baryons apres la recombinaison

* Les baryons se decouplent des photons, la pression est nulle dans la
fluctuation de baryons, elle reprend sa croissance.

* Baryons attirent alors la matiere noire: pics de densité de matiere
lumineuse en exces projetée sur le ciel (galaxies). 122
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Mass Profile of Perturbation
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Mass Profile of Perturbation
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Sondes de I'energie sombre:
les oscillations acoustiques des baryons
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Sondes de I'energie sombre:
les oscillations acoustiques des baryons
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Sondes de I'énergie sombre:
I'effet Sachs-Wolfe intéegre

* Principe : un photon qui traverse un puits de potentiel gagne
de I'énergie en « tombant » et en perd en «s’échappant »

— Mais si la profondeur du puits varie sur une echelle de temps plus
courte que le temps de traversee:

* Les photons peuvent perdre ou gagner: blue shift ou red shift
« Photons du CMB : effet Sachs-Wolfe intégreé (ISW)
— Cas des fluctuations de densité
» Fluctuations de densité croissent selon le contenu en matiere-énergie
« Taux de croissance : amortie par I'expansion: I'effet peut donc étre nul.
Univers A: expansion est plus rapide que taux de croissance: blue shift
« ISW présent que dans univers non-plats ou plats avec énergie sombre
« Donc si l'univers est plat: détecter un ISW =il y a de I'énergie sombre
— Corrélation CMB + structures d’avant-plan

« La corrélation entre les anisotropies du CMB et les pics de densité de
matiere d’avant-plan: voir 'ISW = mesure de I'énergie sombre
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Sondes de I'energie sombre:
distorsions gravitationnelles cosmologiques

* Principe : les grandes structures de |'univers creent des
effets de lentille gravitationnelle qui s’accumulent et
deforment les galaxies lointaines

— L’amplitude et la forme de la déformation des galaxies en fonction
de I'échelle angulaire tracent la distribution de la matiere:

» La forme dépend du taux de croissance

* L'observation a plusieurs redshifts (multi-plans source) montre
directement le taux de croissance

- L'effet de lentille voit la matiere: aucune hypothése n'est nécessaire sur
les relations entre lumiere et matiere

— L’effet dépend aussi des distances angulaires observateur-source et
source-deflecteur, et de la gravitation

- Porte donc trois informations: taux de croissance, distance et nature de
la gravitation. Gros potentiel de découverte, mais dégeénérescenses.
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cosmic shear : propagation des faisceaux dans un univers hétérogéene

~ Gpc

SIMULATION: COURTESY MIC GROUP, 5 COLOMBI, AP,




Effet statistique: carte de distorsion

ol fe T
;.'i]] '

Ces cartes peuvent étre
construites en sélectionnant
plusieurs « plans sources »:

champ de distorsion
gravitationnelle =

carte de la distribution de la
matieére noire a différents
redshifts:

= Exactement g(z)




Sondes de I'energie sombre:
amas de galaxies

* Principe : les amas sont des structures dynamiques tres
massives mais tres jeunes. En remontant le temps, le
nombre d’amas doit fortement varier

— Le nombre d’amas en fonction du redshift trace le taux de
croissance des structures:

|l suffit de compter les amas de masse supérieure a une masse donnee
et de répéter ces comptages en fonction du redshift

— Il existe trois methodes pour mesurer ces masses
« Dynamique des particules-galaxies dans un amas (viriel, par exemple)

« Dynamique du gaz « X » chaud ionisé intra-amas en equilibre
hydrostatique dans le potentiel de la matiere noire,

« Mesure de masse par effet de lentille gravitationnelle.
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Look-back time (redshift)

— = pura La fraction
N — d'amas tres
mooancer B massifs = noeuds
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v SCDM dépendante du
modele
cosmologique et
e du redshift
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Les BAO ont définitivement convaincus les plus sceptiques qu’il est pour le moment impossible
d’interpréter toutes les données observationnelles sans une composante qui engendre une
acceélération: énergie sombre, gravitation modiféé ou autre

Oou 140

Toutes les mesures sont fausses: systématiques?
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Comprendre et modeliser
I'’énergie sombre

Quantité 7: Q,
Nature : equation d'état (w), potentiel,
Evolution?

Deux approches:

— Empirigue, modele indépendant avec une
équation d’état effective mais une représentation
en fonction du temps limitée et arbitraire

— Physique, dépendant des modeles et donc plus
limitée. Mais permet de suivre exactement
I’évolution temporelle des toutes les quantitées
physiques
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Equation
d’état/w

Paramétres
sensibles

Effets sur
I'expansion

Constante

cosmologique

m
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Energie
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Energie == + By
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I'énergie
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Distonce modulus

Les contraintes actuelles au-dela
de w=-1:

Supernovae seules

Flat DGP —
DGP

Flat SCh  —
.. SC

1.0

Redshift

1.5

N\ = constante cosmologique
w = w constante

w(a)=w0 + (1-a) w1

Ca = Cardassien

GCh= gaz de Chaplygin
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Les
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au-dela de
w=-1
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Une approche plus physique

 Modele de quintessence : deux familles
de potentiel predits:

Ratra-Peebles V(Q) = MY (Q/Mp)™",

Super GRAVvité V(Q) = MJ'(Q/MP)_” exp( QE/ZME).

* Le champ scalaire Q evolue lentement dans le
potentiel de l'inflation

 a et M sont deux parametres libres "



Une approche plus physique

Avantage:
On peut suivre I'évolution dynamique du champ sous-jacent
) . dv
Klein-Gordon Q+3HQ+ 10 - 0,
0
_ , K\ 8rG Q?
Friedmann (H + ”—2) =3 |PmtPet A V(Q)

Et des perturbations

2 2
kz .8 V)5Q+S:O
dQ?

5Q+3H5Q+(

a 149



Une approche plus physique

Avantage:

On évite une equation d’etat arbitraire et une évolution
temporelle tres approximative, voire inappropriee

Exemple de parametrisation inadaptee: w(a) = wpivot + Waldpivot — @).

15 p—————r————— 10 : | : |
1 L
= 0
0.5 2 I
r“ -
0 gg -10 _
g2
05 g E 20 F
) gE [
1k =g 30 oa=6
RP ——— 8 = I =0
1.5 W SUGRA -------- g -E 40 F g ip{"OI _ 8 5
2| <  RP 3 " SUGRA 2" _05 ...
- SUGRA ) 50 I SUGRA.Z. =0
o JY, () PP T N —— PR T T i plvot
= 25 1e-20 le-15 le-10 1e.05 | -60 PRI | A | PRI | el i
1e-30 le-2 €= © © € 0.01 0.1 1 10 100 1000
1/(1+2) ,
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Une approche plus physique

Inconvénient:

- Tres difficile de falsifier un grand nombre de modeles car
ce nombre est quasi-illimite.

- |l faut suivre I'évolution des perturbations de chaque
modele ce qui n'est pas possible actuellement pour toutes
les classes de modeles (théorie des perturbations parfois
inexistantes)

- En plus des perturbations in faut déterminer a tous pas de
temps le CMB + d’autres quantité (comme le champ de
convergence gravitationnel)... trés long numeériqguement

151



Tester les modeles physiques

Input
CMB code
. 1 :
reion Background: ‘

S0

2

P(k)

(Ang o] -] LA2 2DV, n(z)
Y I
v -
[(1(,?\;]1] Perturbations: I
' | —I QM‘,.PED, (3{2},. . I
®(k,z), ¥(k,2),
3, (k2),8,(k,2) Liner-nonlinear I
ete. mapping: I
Ky P (k,2) :
|
|
|
v

o e e - - -

likelihood |

t t

Output: C.L.on Qg a,ng

¥ ¥
CMB data lensing data Snla
VIRMOS,

WMAP- 1yr] CFHTLS Gold set




Une approche plus physique

Contraintes: cosmic shear du CFHTLS, SNIa+CMB WMAP-1

o AW
-
[

7
< d 4
L. o o~ : —
2 15T ol exchyd o,
10 2
v 33 &)
= i A - . O
5 L /*//7\”"""“""""'/ ] 2 i
- £0
§ )= - - h: —11
0.4 h5 0.6 0.7 0.8 0.9

Ratra-Peebles SUGRA
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Le futur :

quelles sont les meilleures sondes observationnelles de I'énergie sombre?

" D@orgz) |

0.4 0.5

| 1(z

D(z) or g(z)]

]‘E(Z]I’H(Z.]E

-0.8 -0.6

Sensibilité a 'énergie sombre:
w(z) = wytw, z/(1+2)

r(z) = distance comobile

r(z) (1+z) = distance lumineuse
r(z)/(1+z) = distance diamétre angulaire
r(z)? H(z) = élément de volume comobile
D(z), g(z) = taux de croissance

Pour w

» Taux de croissance et taux d’expansion sont
complémentaires.

» dg/dz semble le meilleur test

Pour wy/w,:
 dg/dz le meileur test: cosmic shear, amas de
galaxies ?

MAIS:

» Systématiques = points critiques;

» dg/dz : erreurs plus grandes que les distances.
» dg/dz lensing dégénéré avec les distantes.



Les mellleures sondes observationnelles
de I'énergie sombre

* SNla :

La mieux testée, une mesure quasi-pure de H(z). Semble avoir atteint ses limites sans
des procédures trés fines de calibration, d’analyse des systématiques et de modéles
d’explosion de SN.

* BAO:

La moins critique en termes de systématiques, sensible aux effets du biais et les effets
non-linéaires. w au pourcent :des centaines de millions de redshifts.

* Cisaillement gravitationnel (WL):

La plus prometteuse et celle qui a le plus grand potentiel exploratoire (test gravitation,
multi-plan). Contrdle des effets systématiques difficile (correction distorsions non
gravitationnelles, redshift des sources). Redshifts nécessaires.

« Amas de galaxies:

Incertaine : a quel point les effets non-linéaires et la physique interne des amas affectent
les mesures? Probléme: précision des mesures de masse des amas.

o ISW:

Encore incertaine sur sa précision potentielle et ses contaminations (poussieres
galactiques, sources ponctuelles,effet SZ). La cross-corrélation Planck+grands releyes
semble prometteuse.




Les releves énergie sombre
2008-2025

2000 2010 2020

WiggleZ aTLAs /VISTA

5 SB%SS"""’ ' CFHTLS-11??

HETEX:

| | | Pan- Pan- . | I
Imag./WL : -STARRS-1  4STARRS-IV | DUNE | SKA
1 1 1 1 |H er-+ 1 1
oLs : cfFHTLs ¢ RIDSL . Td0PRme | JDEM
sSDbs : | DES/ . LSST: :
: | . ATLAS  ViSTA ! | |
: : . Pan- : : :
: : , =STARRS-I | o e.;_HSHS: :
BAO : : : LAMOST “L0Prime ! DUNE | SKA
: ! T Subaru— | : ! :
SDSS-1 ' -FMOS pgs/ WFMOS ' JDEM

SN ESSENCE

CFHTLS/SNLS SDSS-II DES/
/VISTA
Pan !

-STARRS-|

Amas SPT 'DUNE | XEU

e~ROSITA

| SZA APEX ACT | | EDGE | CON-X
: AMI  AMIBA DES/ : : : :
: : : NISTA | | | |
' | | oL Iswa | | |
CMB:/ISW , WMAP3 PLANCK-1 | ISW:. =~ , ,
WMAP1 i i WMAP6 PLANCK-IV i i 156
ISW? i L ISW:! i i ISW: i
WMAR3+SDSS | | WMAPB+NVSS i i Planck+L$ST

dz/dt?22



Composante

Sous-composante

()

sous—total

£l

total

Energie sombre
Matiére noire

Ondes gravitationnelles
primordiales

Baryons

Résidus primordiaux

Rayonnement secondaire

Neutrinos stellaires

Rayons cosmiques et
champs magnétiques

Gaz intergalactique tiéde
Dont:

1. Gaz des halos galactiques

2. Gaz intergalactique

Gaz intra-amas
Etoiles de la séquence
principale

Naines blanches
Etoiles & neutrons
Trous noirs

Objets sub-stellaires
Gaz HI+Hel

Gaz moléculaire

Rayonnement radio/micro-onde

cosmologique
Neutrinos

Rayonnement radio/micro-onde

des sources résolues

Rayonment infrarouge lointain

Rayonnement optigue
Rayonnement X--

Rayonnement gravitationnel

des objets compacts

0.040 £0.003

0.024 +£0.005
0.016 £0.005

0.0018 +0.0007
0.00165 +0.00080

0.00036 +0.00008
0.00005 £0.00002
0.00007 +£0.00002
0.00014 +£0.00007
0.00062 +£0.00010
0.00016 +0.00006

1[}—4.3:|:[].(]
1[}—'2.9:|:[].1

1[}—1(].3:|:(].3

10—6-1
1[],—-5.3:|:[].'2

1[}—?.9:|:[].'2
1[}—?.6:&[].?

0.72 £0.03

0.23 +0.03
< 10710

0.045 +£0.003

Bilan et
Inventaire:

0.0010 £ 0.0005

le contenu en
matiere-enérgie
de l'univers

1{1—5_7:[)_1

1{]—5_5:[)_5
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Nature de la matiere noire

» Second pic des fluctuations du fond diffus
cosmologique compatible avec Q5 de la BBN: (g ~
0.044

» D’apres les observations : Q. + Q = 0.007

* Masse des structures + cosmic shear compatible
avec (), ~ 0.3

hydrogene

Donc:
* Une partie des baryons pourrait étre invisible

« Comme ), =0.3, I'essentiel de la matiere est invisible
ET non baryonique.
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Existence et nature de la matiere noire:

le spectre de puissance des fluctuations de densité

Wevelength 2 []5" Mpe]

e O ey o BB e By o O

o " Tegmark, Zeldarriaga Astro-ph/0207047 :

Les propriétés des grandes ; “f %ﬁ- __ ;
structures Ny 7\ ‘ﬁ:ﬁ 1
- Imposent le besoin d’une E T %_".H ﬁ}
autre composante de b ole =3 A .
matiére que les bayons ; = Gl Moy Blckigr dmd '
- Ne refletent pas celles 5oL | wcmster sbundarl 1
attendues par un univers £ || i cone reke |
dominé des baryons ou par 3 [ JE‘; Ao

de la matiere noire chaude. 0.001 0.01 0.1 1 10

Wavenumbear k [h/Mpa]



Existence et nature de la matiere noire:

le spectre de puissance des fluctuations de densité

Scale (millions of lightyears)

108 10000 1000 100 10 1 0.1
10 é_l"""' LA A A ' !"""4:'
- == Warm dark matter _f«-"'f";.‘:_——‘é
Les propriétés des grandes 1 [ Moaitied mnaw- v
structures -} {
: : 0.1 | i .
- Mais sont compatibles f L]
avec une composante de  oal b
matiere noire froide et/ou - | ':
tlede o __ ® Galaxy clustering ‘: 3
i —f; % Cluster abundance ‘:
0.0001 ;'—Ii—{ m Cosmic Microwave Background : ~§
F “(I]'I.ICI;OIl I”:Cl)l.::)ll Hm(;?l | I“““i | IlHHIIIO | 1“”1];;)0..I

Wavenumber k [h/Mpc]

160



Une preuve de l'existence de

la matiere noire?

Weak lensing + analyse X avec Chandra
de deux amas de galaxies en collision

Weak lensing (contours verts) Carte émisssivité X (zones colorées)
= matiére noire = baryons
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2 experiences sur LMC, SMC
1 expérience vers le bulbe de

] 8 biue s T A —é.ee ]
la Galaxie < f\ t=sae
*2 expériences sur M31 ol Wﬂl o N

g_—f:reld: —+—f— ——— :f‘:-i
Dégenérescence M-distance-vitesse A
4 4}1‘(./«’ \kﬂ
e
— 4t|.|u * ml-.'u 4-;1.1 : 4&1),.. ,
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1

Halo mass fraction (%)

00

oo
-]

()]
(]

40

20

Nature de la matiere noire

Excluded at 95% CL
by EROS1 1990-95
and EROS2 SMC 1996-98
and EROS2 LMC 1996-99

with 5 candidates —

Permitted
by MACHO 6 years
at 95% CL

10 10" 10 107% 107 1 10 100
Mass of the deflectors (M,)

MACHO/EROS:

« Contribution
negligeable a la
masse du halo de la
Galaxie.

e Contribution
négligeable a la
matiére noire
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Nature de la matiere noire

100 T ||||I'I'I'| T ||||I'I'I'| T ||I'I'I|| T |||I'II'I'| L] |
5 | | i
L | |
Excluded at 95% CL B | |
by EROSI 1990-95 80 |- 'i l -
and EROS2 SMC 1996-98 —_— - 1 :
and EROS2 LMC 1996-99 Nt \ |
with 5 candidates — 2 80 __ MACHO 11. : _
S} \ I
] \ 1
[#) \ |
g \ ,
w 40 - \ I —
\
. 2 | A f';
Permitted « N
by MACHO 6 years e - Wide Binaries
at 95% CL 20 |
EROS \
"\
0
e 10- 102 10-! 10° 10! 10® 10° 104 10° 10°® 107 10°
Mass of the deflectars (M) mass of perturber (MQ)

MACHO/ERQOS:
 Contribution négligeable a la masse du halo de la Galaxie.

 Contribution négligeable a la matiere noire 164



Nature de la matiere noire

/\

Baryonigque Non baryonique
H2 Trous noirs
en clump? Primordiaux? Branes?
Gaz Chaud / _ :
intergalactique? l MACHOs? Particules exotiques

Poussieres? VMO?

Thermique Non thermique

/NN

Neutrinos legers?  WIMPs Wimpzillas Axions
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Les neutrinos:

IIs existent !

candidats matiere noire chaude...
Combien, combien de familles ? Quelles masses?

Contraintes actuelles: 0.0001<€, <0.04

Données

Auteur

Masse des neutrinos

2dF

WMAP-34+Lya+45DSS

WMAP-3 +BAO+5SNIa

WMAP-3 seul

CME + 2dF

CMB+BAO+LS54+5NIa
WL|CFHTLS-TO14+autre| + WAMAP-545NIa
WL/CFHTLS-TO3|+ WMAP5+SNIa

WL CFHTLS-T01+autre|+5NIa+ BAO+ RAG
WMAP-5 +BAO+SNIa

WLICFHTLS-TO3| +WMAPS+SNIa+BAO

Elgaroy et al (2002)
Seljak et al (2004)
Komatsu et al (2005)
Fukugita et al (2006)
Sanchez et al (2005)
(zoobar et al (2006)
Li et al (2008)
Tereno et al (2008)
Gong et al (2008)
Komatsu et al (2008)
Ichiki et al (2009)

om, < 1.8 eV
3 omy, < 017 eV
3oy, < 0.67 eV
Somy < 2.0 eV
Somy, < 1.2 eV
3 om,, < 0.62 eV
»omy, < 047 eV
0.03 <% m, < 054 eV
oy, < 0.50 eV
3y om,, < 0.61 eV
3oy, < 0.54 eV
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Candidat Nature catégorie masse approximative
Jupiters barvonique matiére noire froide  0.001 Mg,
Naines brunes barvonigque matiére noire froide  0.08-0.01 Mg,
Naines blanches barvonigque matiére noire froide  0.1-0.5 M,
Etoiles & neutrons barvonigque matiére noire froide 0.1 Mg

Trous noirs stellaires barvonigque matiére noire froide = 1. Mg
Trous noirs massifs baryonique matitre noire froide  10°% M,
Trous noirs primordiaux barvonigue matiére noire froide 7

Axion non-baryonique matitre noire froide  107°-10~% eV
LSP-WIMP (e.g. neutralino) non-baryonique matiére noire froide 50 GeV-1 TeV
gravitino non-barvonique matiére noire tiede 500 eV
neutrinos non-barvonique matiére noire chande keV

A JOTOnS non-baryonique matitére noire chande 1077 eV
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Deétection indirecte de WIMPS:;
annihilation dans le centre
galactique improbable

Observations du satellite INTEGRAL janvier 2008: le centre
d’emission gamma est résolu en sources multiples. Rejette
I'emission par des WIMPS
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Détection directe de la matiere noire
avec Edelweiss

BALYERANCE FREJUS HIGHWAY TUNNEL

Y -

TGV'ROOM -~ oA = < it
GERMANIUM ANNEXE  \ | o et e

ROOM >
,///, '—;[ /.\ccr:ss
v [ g

NEMO CLEAN ROOM

MAIN HALL

VENTILATION ROOM

‘{ I l ‘ POWER SUPPLY ROOM
y Somay,
W Y
A |7 GERMANIUM ROOM
\/ MEETING ROOM /
EDELWEISS CLEAN ROOM

CONTROL ROOM

EDELWHISS 11

* 1600 m de profondeur sous le tunnel de Fréjus
« 4m/m?/jour (10° fois moins qu’a la surface)
« 1500 neutrons (>1MeV) /m?/d (activité rocheuse) '¢°



Détection directe de la matiere noire

avec Edelweiss

Thermometer > heat
(NTD Ge) \,
¢ ._Electrodes
(charge
= collection )

B ionization

Mesure simultanée
de la charge et de la
chaleur pour chaque
interaction.

Rapport
Charge/chaleur
différent pour les
reculs nucléaires et
électroniques

= Discrimination
événement par
evénement.
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Détection directe de la matiere noire:
la recherche des WIMPS avance

XENON,
janvier
2008

g

spin—-independent cross section [cm

.......................

':::::::::;:::: ........ -Baltz Gundnlalﬂﬂd .
| ZZZZZZZZ;tZZZZZZZZZZiZ [ |Roszkowski et al. 2007 95 % CL[]
Ry T Roszkowski et al. 2007 68% CL[;
R T == CDMS IT1T+2T Ge Reanalysis ||
A | SRR ERERE L XENONL0 2007 -
M+ = CDMSII2008 Ge

WIMP mass [GeV/e]

CMSSM = Constrained Minimal Supersymmetric Standard Model
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Deétection directe de la matiere noire:
mais on est encore loin....

Roszkowski, Ruiz & Trotta (2007)

- ) Il Baltz Gondolo 2004

— N [T IRoszkowski et al. 2007 95% CL|] CMSSM, 11 >0
E | I Roszkowski et al. 2007 68% CL |1 ! ZEPLIN-| ]
it A Bl CDMS IT1T+2T Ge Reanalysis || o _ _____r_,--__-_-—'—-*—;"
g o XENONL0 2007 1 Q J— “““ EDELWEISS_|
:E : P —CDMSIIzolJSGe. ! —8"_" - CDMS—U_,,_———-- =
@ virziniin | we—CDMS IT Ge combined B /\f\—‘-&___ =TT
S
L]
pra
=
-]
210 TEccc s NS A T
g
:
,i __________________________________________________
2 "L B SRS

WIMP mass [GeV/ie]
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Détection directe de la matiere noire:
les projets....

_ 4 Hosz.‘cowski. Ruiz & ]"mrfa.{'z'ﬂ‘[}?) ;\E 10-42— H/S4 0 DMC. Edelweiss98

w ¥
CMSSM, u >0 = 1041 H/M98 IGEX 6;“
5} ZEPLIN-1 o = DAMAS & \W.f:- ,,hsk
O o oem==="7" " EDELWEISS- 1 = g\f\’q mw
_BJ\: COMS=I————— - = B {042 Gv\b"l‘ o 5‘3‘ @ CRESST
g % e \},\‘& CDMS(Soudan)04
s ) e @
v 1043 1 COM S5 (Soudan)05
0 ZEPLIN II'\
S Technology XENON-10kg "E::?m“;“h@""‘““d‘
S0 o N CRESST-11C "\ CDMS (Soudon)-Skg
% * DAMA signal XENON- 100|¢g
A104 |9 Ge WArP- 140kg@ \
a ® Cryo SuperCDMS(SNOLgb)- 25kg ‘\
E 1046 B LAr/LXe WArP- 1400kg
2 WS- XENON-1T
> SuperCDMS- 150kg
) 1047 Eureca = CRESST+Edelweiss
] T | | | | |
0 [ [
1990 1995 2000 206 200 20
Year
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Standard Model particles and fields

Supersymmetric partners

Interaction eigenstates  Mass eigenstates
Symbol Name Symbol Name Symbol Name
q=d,c,byu,s,t quark dL, gr ~ squark qi, ¢  squark
l=epuT lepton I,lr  slepton I, 1o slepton
V = Vg, Uy, Vr neutrino v sneutrino v sneutrino
g gluon g gluino g gliino
W= W-boson W wino
H~ Higgs boson H; higgsino ifit,z chargino
H Higgs boson Hf higgsino
B B-field B bino
W W3-field w? wino » _
HY? HJggﬁ boson f}? higgsino Xiz234 neutralino
H)) Higgs boson 0 .
Hg’ HJggs boson 2 hl%mﬂ’
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Détection directe de la matiere noire:
I'alternative vers le LHC et la recherche du Higgs

_I I | L l L I L L ]_
..:f? - _
@ 0.8 —
Explorationdu g - 2!
Higgs le plus g 98 o E
. o i
éger par le S 04 g ! -
_HC - 4
0 b= L

110 115 120 125
m, (GeV)
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Détection directe de la matiere noire:
L a recherche des WIMPS avec le LHC

PERROPRROOIRI ) -Ealtz Gundc.loznnd .
| ZIZIiIII;tZIZIZIiIIIiZ [ |Roszkowski et al. 2007 95% CL [
| ] Roszkowski et al. 2007 68% CL|;
BT = = CDMS ITLT+2T Ge Reanalysis ||
m | SORRRERRRRE R & XENONL0 2007 .
1| =— CDMS II 2008 Ge
—CDD.'IS II Ge ccrml::rlned

g

A
[
-

-

=
e
-

Spin—-independent cross section [cm
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L histoire thermique de I'Univers

Puisque T = T, (1+z) , 'univers était plus chaud au debut de
son histoire

La physique des particules élementaires est bien connue
jusqu’aux échelles d’énergie de ~ 1GeV. On peut donc au
moins décrire I'histoire thermique jusqu’a cette période

La physique statistique et la thermodynamique des particules
elementaires pourront étre decrites par la mecanique
quantique. On aura donc 2 types de particules: les bosons et
les fermions

Si les particules sont en équilibres thermodynamique et
chimique, leur densité numerique et leur distribution d’énergie
sont uniguement déterminées par la température (e.g.
distribution de Planck). Donc en particulier la densité de

rayonnement est uniquement une fonction de T.
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L histoire thermique de I'Univers

* Puisque T =T, (1+z), l'univers était plus chaud au debut de
son histoire

« Comme p,= py(1+2)* et p,=Pom(1+2)=, 'univers a eu une
periode dominé par la rayonnement

* Plus géeneralement on aura, a partir d'un certain temps:
N < kIR? < p/R® < p/R*

Et donc les équations de Friedmann peuvent se simplifier pour
ne considérer que le terme radiatif.

 Un phénomene physique peut étre caracterise par une
échelle de temps physique: T~ 1/nov .

Pendant la période radiative: R(t) ~t"2 alors que n ~ R3
Donc t/t ~ R/o

Les intéractions ne seront efficaces que pour t/t1 <<1 178



L histoire thermique de I'Univers

« Un phénomene physique peut étre caractérisé par une
échelle de temps physique: T~ 1/nov.

- Les intéractions ne seront efficaces que pour t/t <<1

- Mais comme R croit, l'univers passera necessairement
par une période ou cette interaction sera négligeable.

* Donc en particulier 'univers va passer par une suite
d'etats d 'équilibre et de desequilibre.

* Ces éetapes decrivent et construisent |'histoire thermique
de l'univers et de la formation des particules et des

elements chimiques dans l'univers
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Si pm est la densité pendant la phase dominée par la matiere et p, est la densité pendant la phase
dominée par le rayonnement, on a

pm:pcﬂm[]_+z)3
et
pr = peSte (1 + 2)°*

La transition entre ces deux périodes se produit done a

B, 9
EE A

Les observations donnent les valeurs actuelles: Q,, > 0.2 et ,.h% =2.56 10~°. Donc
1+ 2¢ = 3.9 x 10°* (ﬂhﬂ)
correspondant & une température T,
Tog = (14 2eg) = 1.07 x 10° (Qh?) K = 9.24 (Qh?) eV

et au temps g4
B 1 1 _3/2
solt ; N —1/2 12
teq = 1.57 x 10 (ﬂh ) sec = 500 (ﬂ:h ) ans



Recombinaison et découplage

* Au fur et a mesure de I'expansion, le libre
parcours moyen des photons s’accroit et donc
les interactions matiere-rayonnement
diminuent progressivement.

« Ce decouplage se produit lorsque le libre

parcours moyen de photons depasse le rayon
de Hubble, c/H(t)
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Le taux d’interaction photons=électrons est donné par

T-T = N C

ol n. est la densité numérique d’électrons libres et o la section efficace de Thomson (=6.65 10-%
cm?).

L’équilibre des abondances des électrons libres est déterminé par 'équation de Saha. Si ny est la
densité numérique d 'Hydrogene, n, la densité numérique de protons libres et n, la densité numérique
d’électrons libres (on néglige les noyaux d'Hélium), la neutralité de charge de I'univers implique

Ne = Np

La conservation du nombre de baryons, ng, implique

g =", +ny

A Véquilibre thermique, pour des températures inférieures & m,c?, la densité du constituant i est

R (m;T)ﬂZex [.f-"-i— m;

olti =e,p, H et p; est le potentiel chimique.
L’équilibre chimique
pte— H+~y
garantit que
He+ Hp = [LH

o~ e (%) e 7]
woe "\ 2w T
oit B est 'énergie de liaison de I'Hydrogéne: B = (my, 4+ m, — my)e*=13.6 eV.
On appelle fraction d'ionisation, la quantité

et done

182
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On appelle fraction dionisation, la quantité
(431)

Sachant que g = g = 2 et gy = 4 et en posant ng = nn,, on peut déterminer la fraction
d'ionisation & I'équilibre, X9 et l'exprimer sous la forme

1-X59  4y2¢(3) /T\** &
X u":rr_”(m_a) o

qui est 'équation de Saha pour la fraction d'ionisation & I'équilibre. Le rapport barvons sur photons.
1, est contraint par les observations:

(432)

7 = 2.68 x 105 (ﬂghz) (433)

11 est clair que 'équation (432) trace 'évolution de la fraction d'ionisation puisque T' varie comme
(1 + 2). Par définition, la (re)eombinaizon est la période olt 90% des électrons se sont recombinés
avec les protons. Cette dpogue se situe &

Zpee = 1200 — 1400 (434)

Par exemple, pour 2., = 1300, on a T,.. = T5(1 + z,..) = 3775 K = 0.308 eV. Compte tenu
du zgg caleuld dans la section précédente, on voit que la recombinaison s’est produite pendant la
phase dominée par la matiére. On peut done facilement déterminer 'age anquel s'est déroulée la
recombinaison
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soit

free = 4.30 x 10'2 (ﬂnﬂ)'m sec — 140000 (ﬂh?)'” ‘
Il pent paraitre surprenant que la recombinaison se produise 4 = 4000 K et non pas & == 150000 K
correspondant & 13.6 eV, Clest une conséquence de la distribution en énergie des photons qui est
trés large. En fait, il suffit qu'un photon sur 10% ait wme énergie supérieure & 13.6 ¢V pour avoir
asger de photons ionisants.
En utilisant 1'équilibre d'ionisation et le fait que la densité d’électrons libres est

ne = Xeng = Xenny = 113 x 10 %em® (Qph?)

et que

T &~

Neore
et enfin que 'dge de I'uinivers est

on peut estimer la période de découplage qui correspond & ¢ = 7. Comme le libre parcours moven
des photons dépend de Qg et que U'dge de 'univers dépend de 0, le redshift an découplage dépend
done de ces deux parambtres essentiels.

Grossitrement le découplage se produit entre z = 1100 et z = 1200 et done

2 - _
fee — (E) Hﬂ—l 1/2 (14 2aee) a2

soit, pour z = 1100

taee = 5.64 x 10'2 (2947 2 e — 180000 (0212) 12

Om voit que le découplage se produit aprés la recombinaison. Remarquablement, il se produit dans
un tout petit intervalle en redshift. Ceeci est essentiellement un effet de profondeur optique qui
dépend trés fortement de I'état d'ionisation (voir I'équation (303) qui déerit comment caleuler cette

profondeur optique). Le Az == 100 est done une véritable barriére opaque. On U'appelle la surface
de derniére diffusion.
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t=10-15 milliards d'annees
T=3K {1meV)

Aujourd’hui

Vie sur Terre
Systeme Solaire

Formation des galaxies
Effondrement gravitationnel

Recombinaison
Surface de demiere diffusion

Transition matiere-rayonnement
Instabilite gravitationnelle

L 'histoire thermique
de I'Univers plus
OuU moins
reconstituée

Nucleosynthese primordiale

Synthese des elements legers
(Lithium, Berylium, Bore)

Transition Quark-Hadron
Formation des Hadrons
(protons, neutrons)

Transition Electro-faible
SU(3xSU(2)xU(1) --> SU(3xU(1)

Formation des Axions ?
WIMPS Supersymetriques?

Transition de Grande-Unification
Sy(5) --> SU(3)xSU(2)xU1

Baryogenese, Inflation, Monopoles
Cordes cosmiques ?
Ere de Planck

Gravitation quantique
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