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Introduction

En physique, tout modéle est caractérisé par un certain nombre de principes ou d’hypothéses. La
plupart des modéles en cosmologie se fondent sur le Principe Cosmologique, qui stipule que notre
univers est homogéne et isotrope & grande échelle. Aujourd’hui, ce principe est considéré comme
vrai car il est respecté par des modéles cosmologiques qui décrivent avec précision les observa-
tions. Toutefois, si isotropie de 'univers est aujourd’hui confirmée par beaucoup d’expériences,
ce n'est pas le cas de 'homogénéité. En étudiant I’homogénéité cosmique, on ne propose pas
seulement de tester un modéle, mais de tester directement 1'un des postulats de la cosmologie
moderne. Il s’agit 1a du premier volet de ce manuscrit.

Depuis 1998 et les mesures des distances & partir des supernovae de type la, nous savons que
I'univers est aujourd’hui en phase d’expansion accélérée. Ce phénomeéne peut étre expliqué par
I’'ajout d’une énergie inconnue, que I’on nomme énergie noire. Puisque 1’énergie noire est respon-
sable de I’expansion de 'univers, nous pouvons étudier ce mystérieux fluide en mesurant le taux
d’expansion de 'univers. La nature fait bien les choses : 'univers a imprimé dans sa distribution
de matiére une régle standard, I’échelle BAO. En mesurant cette échelle a différents instants de
la vie de notre univers, il est alors possible de mesurer le taux d’expansion de 'univers et donc de
caractériser ’énergie noire. Le second volet de ce manuscrit est consacré a la mesure de I’échelle
BAO.

Etudier 'homogénéité et I’échelle BAO requiert I’étude statistique de la distribution de matiére
de 'univers aux grandes échelles, supérieures & la dizaine de Mégaparsecs. Galaxies et quasars
se forment dans les grandes surdensités de matiéres et sont trés lumineux : ces sources «tracent»
la distribution de matiére. En mesurant les spectres d’émission de ces sources & 'aide de vastes
relevés spectroscopiques, comme les relevés de quasars BOSS et eBOSS, nous pouvons mesurer
leurs positions. Il est ainsi possible de reconstruire la distribution de matiére en 3 dimensions dans
de gigantesques volumes d’univers. Nous pouvons alors extraire diverses observables statistiques
pour mesurer 1’échelle BAO et le degré d’homogénéité de I'univers.

Aux grandes échelles, 'univers est remarquablement bien décrit a I'ordre linéaire par le modéle
ACDM , modéle standard de la cosmologie. Il n’est en général pas nécessaire de prendre en
compte les effets non-linéaires qui complexifient le modéle aux petites échelles. En revanche, aux
grandes échelles, la mesure de nos observables devient trés sensible aux effets systématiques.
Ceci est particuliérement vrai pour I’analyse de I’homogénéité cosmique, qui requiert un procédé
observationnel homogéne pour ne pas biaiser la mesure. Il est donc indispensable d’examiner en
profondeur les potentielles sources d’effets systématiques.

Ce manuscrit se présente comme suit. Aprés une bréve présentation des connaissances en cos-
mologie nécessaires a la compréhension de ce manuscrit, proposée dans le Chapitre 1, nous
détaillerons dans le Chapitre 2 les caractéristiques techniques des relevés de quasars BOSS et
eBOSS. Le Chapitre 3 traitera de la conversion des échantillons de quasars en observables, de
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I’estimation de 'erreur statistique et de 'analyse détaillée des divers effets systématiques suscep-
tibles d’impacter nos observables. La mesure de I'homogénéité cosmique sera étudiée et discutée
dans le Chapitre 4. Enfin, le Chapitre 5 traitera de la mesure de ’échelle BAO, et de 1'utilisation
de cette mesure pour contraindre les modeéles d’énergie noire.



Chapitre 1

Cosmologie

1.1 Deux fondements

1.1.1 Principe cosmologique

Le principe cosmologique stipule que notre univers est isotrope et homogéne, donc spatialement
invariant par translation et rotation. Il ne requiert pas une homogénéité et isotropie strictes,
incompatibles avec les observations de la structuration ' de notre univers, mais statistiques et
a grande échelle, comme lillustre la Figure 1.1. Il tolére donc l'existence de structures a des
distances caractéristiques plus faibles que son échelle d’homogénéité.

Le principe cosmologique est difficile a vérifier. Le chapitre 4 présente des méthodes et expé-
riences pour prouver l’isotropie de 'univers, et une analyse visant & étudier si 'univers est sta-
tistiquement homogéne ou non. Toutefois, dans ce chapitre, nous considérerons par commodité
ce principe comme vrai.

1.1.2 Relativité générale

Depuis la publication de ses Principia en 1687 [1], la théorie d’Isaac Newton faisait office de
référence en terme de théorie de la gravitation. Toutefois, elle suscitait diverses interrogations.
D’un point de vue observationnel, elle ne permettait pas d’expliquer pas certains phénoménes,
comme 'avance du périhélie de Mercure 2. Puis, suite & 1’élaboration de la théorie de la relativité
restreinte par Albert Einstein en 1905 [3], il était admis qu’aucune interaction ne pouvait se
propager plus vite que la lumiére. Il était donc difficile pour les physiciens de concevoir que
I'interaction gravitationnel puisse étre instantanée, car elle violerait alors la théorie de la relativité
restreinte.

La théorie de la relativité restreinte postule que la physique est la méme dans tous référen-
tiels inertiels. En 1915, Einstein étend sa théorie aux référentiels accélérés avec la théorie de
la relativité générale [4]. Elle repose sur le principe d’équivalence, qui stipule que localement,
la gravitation est équivalente & une accélération du référentiel. Il est donc impossible pour un
observateur de faire la différence entre I'effet d’un champ gravitationnel et I'accélération de son

1. Nous utiliserons dans ce manuscrit le terme «structuration» pour éviter I’anglicisme clustering
2. Le Verrier a tenté, en vain, d’expliquer ce phénoméne par l'existence d’un astre inconnu [2].
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500 Mpc/h

FiGure 1.1 Illustration du principe cosmologique & partir d’une simulation de la distribution
de matiére noire de 'univers (Millenium, 2000). Les propriétés statistiques, comme le taux de
comptage, sont différentes aux petites échelles (carrés rouges), mais sont semblables dés lors
que l'on s’intéresse a des échelles suffisamment grandes (carrés bleus).

propre référentiel 2. Ceci revient a considérer que les lois physiques sont celles de la relativité
restreinte dans n’importe quel référentiel en chute libre.

La relativité générale se traduit par la déformation de l’espace-temps par les objets massifs.
Une particule ne subissant aucune force se contente alors de suivre les géodésiques de I'espace
courbe, qui sont équivalentes aux lignes droites dans un espace Euclidien. Ces déformations sont
matérialisées par une métrique qu’il est nécessaire de lier au contenu en énergie de l'univers,
puisque c’est ce dernier qui courbe ’espace. L’équation d’Einstein permet d’effectuer ce lien :

8tGT .
= c—4

Guw ; (1.1)

ou Gy, est le tenseur d’Einstein, et 7, est le tenseur énergie-impulsion. Puisqu’elle permet
de lier le contenu en énergie d’un systéme & I’évolution de sa métrique, il s’agit de ’équation
centrale en cosmologie.

1.2 Contenu en énergie de 'univers

1.2.1 De la matiére visible

Les galaxies sont principalement formées d’étoiles, de gaz interstellaire, de poussiéres, et de
matiére noire (voir section 1.2.3). Elles constituent les briques élémentaires des grandes structures

3. Un exemple simple est celui d’un observateur situé a la surface de la terre et d’un observateur situé dans
un ascenseur s’élevant avec une accélération de 9.81 m.s~2 dans 1’espace intersidéral
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FIGURE 1.2 Diagramme de Hubble [5]. Chaque point noir représente une galaxie. Les points

blancs représentent les valeurs moyennes pour les galaxies groupées suivant I’amas auquel elles

appartiennent. Les vitesses sont exprimées en km.s~!.

de notre univers. A cause de I'interaction gravitationnelle, elles peuvent se regrouper sous forme
d’amas de galaxies. Les distances inter-galactiques sont généralement mesurées en parsec qui
correspond & la distance a laquelle une unité astronomique sous-tend un angle d’une seconde
d’arc, c’est-a-dire 648 000/ = 2,06 10° U.A.. Une unité astronomique (ou U.A.) correspond &
la distance moyenne Terre-Soleil, et vaut 1,495 10" m. Un parsec est également équivalent a
environ 3,26 années-lumiére. La galaxie d’Andromeéde, galaxie la plus proche de la notre, se situe
a une distance de 780 kpc. L’amas galactique de la vierge se situe a une distance de 16,5 Mpc.
Nous verrons par la suite que notre univers est structuré jusqu’a des échelles de l'ordre de la
centaine de Mpc.

Les galaxies sont faciles & observer, et leur étude a constitué les prémisses de la cosmologie
observationnelle. Son premier résultat marquant est la mesure par Edwin Hubble en 1929 de la
vitesse de récession des galaxies [5]. En comparant la vitesse radiale de 24 nebulae? avec leur
distance par rapport a notre galaxie (voir Figure 1.2), il a été possible de vérifier I'existence
d’une loi linéaire entre ces deux quantités. Plus une galaxie est éloignée de nous, plus elle semble
s’éloigner rapidement. L’Univers apparait donc en expansion.

1.2.2 Du rayonnement

A la fin des années 40, Georges Gamow et Robert Dicke ont prédit quun univers en expansion
[6], initialement chaud et dominé par une composante radiative, devait produire un rayonnement
fossile de lumiére, d’une température de quelques dizaines de Kelvins (bientot abaissée, en 1948,
par Ralph Alpher et Robert Herman a quelques Kelvins [7]). Ce rayonnement devait étre libéré
lors du découplage matiére-lumiére de 'univers. Initialement suffisamment chaud pour que pho-
tons et matiére baryonique ionisée soient couplés, 'univers s’est refroidi en s’étendant. Protons
et électrons peuvent alors se recombiner pour former des atomes d’hydrogéne neutre, dont la

4. Nom donné par Hubble et ses contemporains aux galaxies.
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FIGURE 1.3 Spectre de corps noir mesuré par l'instrument FIRAS de I'expérience COBE [§].
Les incertitudes sont si petites qu’elles ne dépassent pas I’épaisseur de la courbe, ajustée aux
données, d’un spectre de corps noir.

section efficace d’interaction avec les photons est nettement plus faible. L’Univers devient alors
transparent, et les photons se propagent librement : il s’agit de ’émission du CMB.

En plus de la lumiére produite par les divers objets lumineux qui le composent, notre univers
baigne donc dans un rayonnement de lumiére primordiale. En 1964, alors qu’ils travaillaient sur la
détection d’ondes radio émises par 1'un des premiers satellites de télécommunication (Echo Bal-
loon), Arno Penzias et Robert Wilson mirent en évidence la présence d’un bruit radio, constant
dans le temps et isotrope [9]. Il s’agit de la découverte (involontaire) du Fond Diffus Cosmolo-
gique (abrégé en CMB pour Cosmic Microwave Background). Ce rayonnement est parfaitement
compatible avec celui d’un corps noir (voir Figure 1.3), dont la mesure de température la plus
précise est donnée par COBE, a 2,728 + 0,004 Kelvins [§].

Le méme raisonnement peut étre tenu avec les neutrinos du modéle standard. La différence
tient dans le fait que leur section efficace d’interaction est beaucoup plus faible que celle des
photons. Cela implique que les neutrinos se sont découplés trés tot dans I'histoire de 1'univers,
et que le CNB (pour Cosmic Neutrino Background) [10] est extrémement difficile & détecter.
Notons également que les neutrinos sont des particules massives, mais que leur masse est trés
faible. Les neutrinos ont donc la particularité d’étre une espéce susceptible d’évoluer d’un état
de composante relativiste & un état de composante non-relativiste.

1.2.3 De la matiére noire

Si nous considérons que la quantité de matiére et le profil de densité d’une galaxie suivent celui de
son émission lumineuse, ce dernier devrait présenter la structure suivante : un noyau trés dense
(le bulbe galactique) et une décroissance de la densité de matiére avec le rayon. Les prédictions
de la mécanique Newtonienne impliquent alors que le profil de vitesse de rotation des galaxies
devraient étre celui de la courbe en pointillés courts de la Figure 1.4 : une vitesse de rotation
qui augmente d’abord fortement avec le rayon, puis décroit progressivement. Les observations
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FI1GURE 1.4 Courbe de rotation de la galaxie M33, obtenue a partir de la mesure de la raie 21-cm
de ’hydrogéne (points noirs) [13]. La ligne en pointillés courts représente la vitesse attendue si la
galaxie n’était composée que d’étoiles, la courbe en pointillés longs représente la contribution du
gaz et la courbe en pointillés courts et longs la contribution du Halo. La courbe noire représente
la somme de toutes les contributions.

des courbes de rotations de galaxies ne sont toutefois pas en accord avec cette prédiction® :
leur vitesse de rotation continue d’augmenter avec le rayon, comme la courbe pleine noire de
la Figure 1.4. ’ajout d’un halo de matiére invisible, que ’'on nomme matiére noire, permet de
modifier le profil de densité de matiére des galaxies afin d’expliquer leurs courbes de rotation
[12]. Comme nous le verrons par la suite, les mesures les plus récentes indiquent que la matiére

noire représente environ 84 % de la matiére totale de 1'univers.

Aujourd’hui, la question de la nature de la matiére noire est totalement ouverte. Plus les consti-
tuants de la matiére noire sont légers, plus elle est chaude, et plus elle va lisser les structures
aux petites échelles. La matiére noire chaude, dont le principal candidat était le neutrino du
modeéle standard, n’est aujourd’hui pas favorisée par I'observation de la structuration & petites
échelles de 'univers. Les candidats pour la matiére noire froide se séparaient initialement en
deux catégories. La premiére catégorie était constituée de candidats astrophysiques (MACHOs
(Massive astrophysical compact halo object), RAMBOs, ...), mais qui sont aujourd’hui exclus
par de nombreuses expériences. La seconde catégorie, privilégiée aujourd’hui, est constituée de
particules. De telles particules apparaissent dans les modéles que vont au-dela du modéle stan-
dard de la physique des particules. Il existe aujourd’hui une multitude de candidats théoriques
(WIMPs, axions, ...) [14], mais aucune observation n’est pour I'instant venue confirmer I'un de
ces modéles.

5. Un premier exemple apparait dés 1959 [11]
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FiGUure 1.5 Diagramme de Hubble pour les échantillons de supernovee Low-z, SDSS, SNLS et
HST [17].

1.2.4 Un univers en expansion accélérée

En 1998, deux groupes ont montré que l'univers était aujourd’hui en expansion accéléré en
utilisant des supernovee de type la. Ces objets trés brillants sont issus de I'explosion de la
naine blanche d’un systéme binaire, qui a atteint la masse de Chandrasekhar en accrétant une
partie de la matiére de son compagnon [15]. Ces sources sont considérées comme des chandelles
standard [16], c’est-a-dire qu’elles ont toutes des profils de luminosité intrinséque semblables, a
quelques paramétres de nuisance prés. La luminosité observée par un observateur terrestre ne
dépendra alors que de la distance & laquelle se situe la supernova. En mesurant cette distance a
plusieurs redshifts, on peut alors mettre en évidence la variation du taux d’expansion de I'univers
proche. La Figure 1.5 montre I’ensemble des résultats actuels de mesures de distance & partir
des supernovee.

Les mesures obtenues montrent que 'univers est actuellement dans une phase d’expansion accé-
lérée [17]. Cependant, un univers ne contenant que de la matiére et du rayonnement ne peut pas
subir ce régime d’accélération. La maniére la plus simple de rendre compte de ce phénomeéne est
alors d’ajouter au tenseur énergie-impulsion de ’équation 1.1 une constante A, que 'on nomme
constante cosmologique.

La constante cosmologique peut étre interprétée comme la densité d’énergie du vide, qui est
constante au cours du temps. Une densité d’énergie constante implique que sa pression soit
négative. Certains modéles cosmologiques considérent que cette densité d’énergie est susceptible
d’évoluer avec le temps : on ’appelle alors énergie noire. Nous reviendrons sur ces modéles dans
le chapitre 5.
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1.3 L’univers homogéne

1.3.1 La métrique Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

Nous avons vu qu'’il existe des preuves solides de I'expansion de notre univers. Cette expansion
peut se modéliser par I'introduction d’un facteur d’échelle a(t), qui évolue avec le temps. Il est
alors possible de définir un systéme de coordonnées comobiles et un systéme de coordonnées
physiques. Les coordonnées physiques sont proportionnelles au facteur d’échelle : si deux obser-
vateurs isolés sont aujourd’hui séparés par une distance dy, ils étaient alors séparés & un temps
antérieur ¢ par une distance physique d(t) :

d(t) = do——= , (1.2)

ou ag correspond au facteur d’échelle & notre époque. Les coordonnées comobiles «suivent »
I’expansion de 'univers comme les noeuds d’une grille qui se dilate de fagon homogéne. Ainsi,
la distance comobile dy entre ces deux mémes observateurs reste la méme au cours du temps.

En plus de son expansion, 'univers posséde également une certaine géométrie, et peut étre plat,
sphérique ou hyperbolique. Un univers plat correspond a un espace Euclidien. Dans un univers
sphérique, les trajectoires initialement paralléles de deux particules libres vont converger. Elles
divergeront dans un univers hyperbolique.

La métrique Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) est la métrique utilisée pour dé-
crire un univers homogéne et isotrope. Dans cette métrique, 'intervalle d’espace-temps ds? peut
s’écrire, en coordonnées sphériques (7,0, ¢), et en suivant la convention ¢ =1 :

d 2
ds® = —dt* + R%(t) <1 Tk 5 + 7% (df” + sin® 9dgb2)> , (1.3)
—kr
ou k ne peut prendre que trois valeurs discrétes 1, 0 et —1. Si £ = —1, il s’agit de la métrique

d’un univers hyperbolique, si & = 1 d’un univers sphérique. Dans ces deux cas, R(t) est alors
le rayon de courbure de 'univers. Dans le cadre d’un univers plat, k = 0, et R(t)/R(to) est le
facteur d’échelle a(t). L’intervalle d’espace-temps ds? peut également s’écrire sous la forme :

ds* = —dt* + a*(t) (dx® + gp(x)(d6® + sin® 0dp?)) | (1.4)
ou
sin (R%) univers sphérique
gr(x) = Ro o univers plat (1.5)

sinh (%{)) univers hyperbolique

Ici, x a la dimension d’une longueur, et correspond & la distance radiale comobile. Dans la suite
du manuscrit, pour le cas d'un univers plat, nous adoptons la convention ag = 1.
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1.3.2 Les équations de Friedmann

Nous nous intéressons maintenant a ’évolution de a(t) dans le cas d’un univers parfaitement
homogéne et isotrope. En partant de I’équation d’Einstein, et en développant I’équation pour le
terme purement temporel (u = 0 et v = 0), on obtient la premiére équation de Friedmann :

: 2
a(t)) _ 8nG k (1.6)

0= G

ot H(t) est la constante de Hubble qui caractérise I’évolution de a(t), et p(t) la densité totale
d’énergie qui peut étre décomposée suivant les différentes composantes en énergie de 'univers.
Dans le cas d’un univers plat (k = 0), la densité totale d’énergie aujourd’hui vaut :

_ 315

.= , 1.
pe=g & (1.7)

ol p. est la densité d’énergie critique. Nous pouvons également obtenir la seconde équation de
Friedmann, nommeée aussi équation d’accélération :

) = =Tl + 3000, (18)

ot p(t) est la pression totale. Une troisiéme équation décrit la conservation locale de I’énergie
dans un univers en expansion :

p(t) +3H(t)(p(t) + p(t)) = 0. (1.9)

Notons que cette équation n’est pas indépendante des deux autres. Il est enfin possible de
caractériser chaque composante de la densité en énergie par son équation d’état :

pi = wip; , (1.10)

ol w; est un parameétre dépendant du type d’énergie considérée. Il vaut 0 pour les fluides non-
relativistes (matiére noire et matiére baryonique), 1/3 pour les fluides relativistes (neutrinos,
photons) et —1 pour ’énergie du vide. Nous verrons dans le chapitre 5 que pour I’énergie noire,
ce paramétre peut également varier avec le temps.

Par commodité, nous utiliserons par la suite les paramétres de densité réduits :

(1.11)

En combinant cette notation avec les équations précédentes et les équations d’état pour les dif-
férents fluides présents dans 'univers, nous pouvons réécrire la premiére équation de Friedmann
sous la forme :
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FIGURE 1.6 Evolution des différentes densités d’énergie en fonction du facteur d’échelle. La
courbe pleine rouge représente la densité d’énergie des espéces relativistes (photons + neutrinos),
la courbe bleue la densité d’énergie de la matiére non-relativiste (matiére noire et baryonique),
la courbe en pointillés noirs la densité d’énergie du vide. La zone rouge correspond a I’époque ol
la densité d’énergie totale de I'univers est dominée par la composante en énergie de radiation,
la zone grisée celle ot I'univers est dominé par la constante cosmologique.

H2(t) = Hf [(Qunata () + Qraga™ () + Qa + Qpa2(1))] , (1.12)
ou €2 est :
—k
0

Le paramétre ;¢ est la somme Qp0r + Qraqg + Q4. Si la densité totale d’énergie vaut p., on
retrouve Q4 = 1 et € = 0. Par convention, €); est le paramétre de densité réduit de ’espéce @
aujourd’hui, et ;(¢) la méme quantité a un temps t.

Les différentes densités d’énergie évoluant différemment avec a(t) (voir Figure 1.6), 1’évolution
de notre univers se décompose en 3 périodes distinctes : une premiére période dominée par la
composante de radiation, une période dominée par la composante de matiére, et enfin, comme
c’est le cas aujourd’hui, un univers dominé par la composante d’énergie du vide. Nous verrons
dans la section 1.4 que chacune de ses périodes est caractérisée par des régimes d’expansion et
de croissance des structures différents.

1.3.3 Mesurer des distances dans un univers en expansion

Dans un espace en expansion, la notion de distance entre deux points est ambigué et plusieurs
définitions sont utilisées. Nous allons présenter les distances utilisées le plus fréquemment en
cosmologie. Pour cela, nous allons d’abord commencer par introduire la notion de redshift.
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Le redshift

Nous avons mentionné précédemment l’existence de coordonnées physiques et comobiles. La
position d’un objet est d’abord déterminée en coordonnées observationnelles, composées de deux
composantes angulaires et d'un redshift, qui est le décalage vers le rouge (ou le bleu) par effet
Doppler des raies d’émissions d’une source s’éloignant de I'observateur. Celui-ci se définit comme :

p=22 1, (1.14)

ol A, est la longueur d’onde observée d’un photon de la raie d’émission considérée, et A, la lon-
gueur d’onde émise de cette méme raie d’émission. Le redshift permet de déterminer la vitesse de
récession v, de ’objet par rapport a ’observateur. La loi de Hubble permet d’établir une relation
entre la distance physique d d’un objet & sa vitesse de récession par rapport a l’observateur :

vp = Hod. (1.15)

Cette relation n’est valable que dans l'univers proche (pour des vitesses v < ¢). Si l'on fait
I’hypothése que 'objet n’a pas de vitesse «propre», c’est-a-dire qu’il est seulement soumis au
flot de Hubble, nous pouvons alors faire correspondre son redshift & sa distance par rapport a
I’observateur et obtenir ainsi la position a trois dimensions de 'objet.

On peut montrer que le redshift cosmologique est relié au facteur d’échelle :
z=——1=a(t)" ' -1. (1.16)

Lorsqu’on observe un objet a un redshift z, on le voit & un instant ¢. Dans la suite de ce manuscrit,
nous nous intéresserons donc a I’évolution de 'univers en fonction de z.

Distance(s) comobile(s)

Nous avons déja évoqué la notion de distance comobile dans la section 1.3.1. La formule 1.15
n’est valide que lorsque nous nous intéressons a des objets situés a des distances suffisamment
faibles pour que le facteur d’échelle n’ait pas évolué entre le temps d’émission de la source et le
temps d’observation. La distance comobile radiale entre un observateur et un objet situé a un
redshift z quelconque vaut [18] :

)= [fav= [T (1.17)

ou dy correspond & celui rencontré dans 1’équation 1.4.

La distance comobile entre deux objets situés au méme redshift, mais séparés par un angle 66
est Dyr66. Djys est nommeée distance comobile transverse, et s’exprime en fonction de . Son
expression dépend de la géométrie de I’espace-temps :
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Hoxl/STk sinh(vQrHox) Q>0
Q=0 (1.18)

Dy = X
1 . TS T

ou le paramétre € est le paramétre défini dans 1’équation 1.13. Dans un univers plat, distance
comobile radiale et transverse sont identiques. Notons ’on peut choisir de diviser x et Dj; par
la constante de Hubble réduite h = H(/100. Les distances comobiles x et Djs sont alors définies
en h~'Mpc; ce choix permet de s’affranchir de la connaissance du paramétre H.

Distance angulaire

La distance angulaire D4 est définie comme le rapport entre la taille physique d d’un objet est
son diameétre angulaire 0. Elle est reliée & Dy(z) :

Da(:) =5 =10 (1.19)

Dans un univers en expansion, cette distance posséde la particularité de ne pas augmenter
infiniment avec z. Un objet de taille d fixe peut apparaitre plus gros s’il est situé a un redshift
z1 qu’a un redshift zs plus grand que z;.

Distance de Luminosité

Dans un univers euclidien, le flux F' d’un objet de luminosité intrinséque L situé & une distance d
d’un observateur est donné par F' = L/4mwd?. Cette équation suppose que la source rayonne son
énergie de maniére isotrope. Dans un univers en expansion, la valeur du flux regu sera différente.
En effet, la luminosité de la source vue par un observateur va étre différente de sa luminosité
intrinséque & cause de ’expansion de ['univers. Les photons émis par la source pendant un temps
dt vont étre requs par l'observateur pendant un temps plus long dt’ = dt/a. De plus, I'énergie
des photons est inversement proportionelle au facteur d’échelle. La luminosité sera donc réduite
d’un facteur a?(t). Au final, 'observateur mesure le flux :

La=? L
F=— == (1.20)
4nD35,(a)  4nD3
ou Dy, est la distance de luminosité, qui peut étre reliée aux distances Dys(z) et D4(z) :
Dr(z) = (14 2)Dp(2) = (1 + 2)2Da(2) . (1.21)

1.4 Un univers structuré

Nous allons présenter les observables statistiques qui permettent de quantifier le degré de struc-
turation de notre univers : le spectre de puissance des fluctuations de températures du CMB
A2, la fonction de corrélation de la matiere £(r), et le spectre de puissance de la matiére P(k).
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FIGURE 1.7 Evolution des distances comobiles radiales et transverses, ainsi que de la distance
angulaire en fonction du redshift. Chaque courbe de couleur correspond a différents choix des
paramétres §2;.
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1.4.1 Les fluctuations de température du CMB

Dans la section 1.2.2, nous avons mentionné le CMB, rayonnement fossile de I'univers. Apreés les
premiéres expériences mesurant un CMB isotrope a la précision de la mesure, I’expérience COBE
a mesuré les premiéres anisotropies de température, de I'ordre de AT /T = 107°. Les expériences
WMAP, puis Planck, ont permis par la suite de réaliser une mesure beaucoup plus précise de
ces anisotropies (voir Figure 1.8a). Ces points chauds et froids sont les graines des premiéres
structures de notre univers. La température du CMB peut étre décomposée en harmoniques
sphériques :

00 l
TO,6) =Y > amYim(0,9), (1.22)

=0 m=-1

ol 0 et ¢ sont les positions angulaires équatoriales sur le ciel, Y;,,(0, ¢) sont les harmoniques
sphériques, et a;,, les amplitudes associées a chaque fonction Y}, (6, ¢). Le spectre de puissance
des anisotropies AZ(l) est défini par :

I(1+1)

AQT(Z) = 5

Cr,  Cr={lag)m- (1.23)

La Figure 1.8b montre le spectre de puissance du CMB, tel qu’il a été mesuré par I'expérience
Planck en 2015 [19] : les différents pics sont les oscillations acoustiques de baryons, sur lesquelles
nous allons revenir dans la section 1.5.3.

1.4.2 La fonction de corrélation &(r)

La fonction de corrélation a deux points £(7) représente I'excés de probabilité de trouver deux
surdensités de matiére séparées par un vecteur 7, par rapport a une distribution de matiére
homogeéne. Nous pouvons relier la probabilité dP de trouver deux surdensités dans deux volumes
infinitésimaux dV; et dVa, séparés par un vecteur 7, a &(7) :

dP = p3[1 4 £(7)]dVidVa . (1.24)

Nous pouvons également définir £(r) comme :

£(F) = (8(2).0(% + 7)) , (1.25)
o PE)
(@) = 22— 1. (1.26)

Pour un univers parfaitement homogene, £(r) = 0.
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(B) Spectre de puissance des anisotropies de température du CMB.

FIGURE 1.8 Carte et spectre de puissance du CMB, obtenus par Planck 2015 [19].

1.4.3 Le spectre de puissance P(k)

En cosmologie, les prédictions théoriques sont généralement obtenues en terme du spectre de
puissance plutoét que de la fonction de corrélation. Nous prenons comme norme pour la transfor-
meée de Fourier d’une surdensité de matiére §(7) :

5(F) = / 5(7) exp~ R P,

(1.27)
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ou 7 et k, le vecteur d’onde, sont définis en coordonnées comobiles. La transformée de Fourier

-,

d(k) est appelée mode k. La longueur d’onde physique A\ (t) qui lui est associée dépend du facteur
d’échelle a(t) :

2
() = Sralt). (1.28)
ou k = |k|.
Le spectre de puissance P(k) se définit comme :
P(k) = (|6(k)[*), (1.29)

ot la moyenne est réalisée sur k avec |k| proche de k.

Une propriété trés utile du spectre de puissance est que, pour des perturbations de faible am-
plitude, les calculs & 1 ordre linéaire sont suffisants. Dans ce cas, les différents modes k évoluent
de maniére indépendante. Il s’agit de la raison principale pour lesquelles il est plus simple de
prédire le spectre de puissance des perturbations que leur fonction de corrélation.

Le spectre de puissance est mesuré avec grande précision a l'aide de différentes sondes cosmolo-
giques : relevés & 3 dimensions, lentillage faible, analyse des foréts Lyman a des quasars ... La
Figure 1.9 montre une combinaison de ces différentes mesures de P(k).

1.5 Prédire le spectre de puissance

Nous allons maintenant expliquer la forme du spectre de puissance. A 'ordre linéaire, le spectre
de puissance de la matiére s’écrit :

Pmat(kv a’) = Pinit(k)TZ(k)Dz(a) > (130)

ot Pyt (k) est le spectre de puissance des fluctuations primordiales, T'(k) la fonction de transfert
et D(a) le facteur de croissance des structures. Nous allons décrire chacun de ces éléments dans
les parties suivantes.

1.5.1 L’inflation

Pour expliquer les observations de la structure de 1'univers, il est d’abord nécessaire de com-
prendre la distribution des inhomogénéités primordiales, qui, une fois soumises & différents ré-
gimes d’évolution, vont reproduire I'univers observé aujourd’hui. Ces fluctuations peuvent étre
scalaires ou tensorielles : nous ne nous intéresserons dans ce manuscrit qu’aux premiéres.

Les modeéles d’inflation sont les plus utilisés pour prédire la forme du spectre de puissance pri-
mordial. En plus de prédire un spectre de puissance primordial compatible avec les observations,
ces modéles permettent de s’affranchir des problémes de ’horizon, de la platitude de I'univers,
et de I’absence de monopole magnétique. Les modéles généraux d’inflation prédise un spectre de
puissance des fluctuations primordiales qui suit une loi de puissance en k [21] :
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FIGURE 1.9 Combinaison de différentes sondes pour la mesure du spectre de puissance de la
matiére [20]. La courbe rouge provient d’un ajustement d’un spectre de puissance linéaire sur
I’ensemble des données.

F)init(k) - Askns 5 (131)

ou A, est 'amplitude du spectre de puissance des fluctuations scalaires primordiales, et ns est
I'indice spectral scalaire. Les modéles d’inflation privilégiés par les mesures du CMB produisent
des fluctuations primordiales adiabatiques [22]| [23]. Ceci signifie que les fluctuations relatives
de densités sont les mémes pour les différentes composantes, a un facteur 4/3 prés, suivant que
I’espéce soit relativiste ou non. Nous allons maintenant nous intéresser & la maniére dont vont
évoluer ces perturbations primordiales.

1.5.2 Différents régimes d’évolution des structures

La fonction de transfert 7'(k) décrit I’évolution des perturbations au moment de leur entrée dans
I’horizon cosmique et autour de la période d’équivalence matiére-radiation. L’horizon cosmique
(comobile), défini comme n = fti a(t')~'dt" représente la distance qu’a pu parcourir un photon
depuis la fin de l'inflation ¢;. Autrement dit, deux régions séparées par une distance supérieure
a 1 ne sont pas causalement connectées depuis la fin de I'inflation.

La fonction de transfert est définie comme le rapport entre le potentiel gravitationnel & notre
époque et le potentiel gravitationnel longtemps aprés 1’équivalence :
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FIGURE 1.10 Evolution du potentiel gravitationnel de trois modes différents, avec Q,, = 1 et
h = 0.5 [24]. La zone grisée représente les époques décrites par la fonction de transfert 7'(k). La
ligne devient pointillée a partir du moment ou le mode rentre dans 1’horizon.
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T(k) = , (1.32)

Ol Gposteq TePrésente une époque située bien apreés la transition matiere-radiation (correspondant
aux époques a droite de la partie grisée sur la Figure 1.10).

Schématiquement, I’évolution d’une perturbation est gouvernée par deux effets : 'interaction
gravitationnelle, qui va tendre & faire croitre les surdensités, et la pression radiative, qui va
ralentir cette croissance. Initialement, lorsqu’un mode se situe hors de 'horizon, son potentiel
gravitationnel reste constant au cours du temps. Nous considérons qu’un mode k est entré dans
I’horizon lorsque k1 > 1. Nous pouvons alors distinguer plusieurs régimes d’évolution, représentés
sur la Figure 1.10. Nous décrivons ici le cas d’un univers simplifié avec 2, >~ 1 :

— Les modes a trés petit k (k < 0,01 hMpc~!) qui ne sont jamais rentrés dans ’horizon
(et qui n’y rentreront jamais a cause de l’expansion accélérée de l'univers) sont appelés
modes super-horizons. Leur potentiel reste constant jusqu’a 1’équivalence : & ce moment,
ce dernier décroit d'un facteur 9/10 [24], et reste & nouveau constant.

— Les modes qui sont entrés dans I’horizon aprés I’équivalence matiére radiation (k < keq) voit
leur potentiel gravitationnel décroitre & cause de la pression radiative jusqu’a 1’équivalence,
puis se stabiliser autour d’une valeur constante.

— Les modes qui sont entrés dans I’horizon avant 1’équivalence matiére radiation (k > keq)
vont décroitre, puis osciller jusqu’a I’équivalence. A partir de ce moment, leur potentiel
gravitationnel reste constant.

Ce sont ces différents régimes d’évolution qui expliquent l'inflexion du spectre de puissance,
visible sur la Figure 1.9. Comme le prédisent les modeéles d’inflation, 'amplitude de Py (k)
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croit comme une loi de puissance en k. Lorsque k > k¢4, amplitude de Pj,;(k) croit toujours,
mais la pression radiative a réduit I’amplitude des modes & grand k, qui sont d’autant plus
atténués qu’ils sont rentrés to6t dans I’horizon.

Le facteur de croissance décrit quant & lui la croissance des structures pour les époques plus
tardives de 'univers. Notons que la croissance correspond & celle de la perturbation de matiére,
pas a celle du potentiel gravitationnel. Le facteur de croissance D(a) est indépendant de k, et
se définit comme :

D(a) _  ¢(a)

a ¢(aposteq) '

(1.33)

Dans le cas d’un univers avec €2, ~ 1, on obtient donc simplement D(a) = a.

La présence d'une composante d’énergie noire a deux effets majeurs sur D(a) et T'(k). Le pre-
mier effet est lié & la valeur de k¢4, qui change si €, diminue : I'infléchissement du P(k) va
alors se déplacer vers les grandes échelles (petits k). Le second provient du fait que le potentiel
gravitationnel n’est plus constant quand I'univers devient dominé par 1’énergie noire. Sa dimi-
nution entraine un ralentissement de la croissance des structures aux époques tardives, qui se
caractérise par un facteur de croissance des structures plus faible.

1.5.3 Les oscillations acoustiques de baryons

Pour des redshifts supérieurs a 1100, avant I’émission du CMB, 'univers est tellement chaud
que la matiére baryonique est totalement ionisée et forme un plasma. Electrons libres et photons
intéragissent par diffusion Thomson avec une section efficace suffisamment grande pour que le
libre parcours moyen des photons soit beaucoup plus faible que le rayon de Hubble. Le fluide de
matiére baryonique est alors couplé aux photons.

Nous allons nous intéresser a I’évolution d’une surdensité adiabatique primordiale de matiére
noire, de photons et de matiére baryonique (Figure 1.11a) [25]. La surdensité de photons im-
plique la présence d’une pression de radiation : puisque les photons et les baryons sont couplés,
cette pression va amorcer une onde acoustique sphérique du fluide baryon-photon & partir de la

noire grandit a cause de l'interaction gravitationnelle.

Aprés la recombinaison, les électrons et les protons se combinent et forment des atomes d’hy-
drogéne neutre. La section efficace d’interaction entre photons et hydrogéne neutre étant trés
faible, la matiére baryonique et les photons se découplent, & z ~ 1100 (Figure 1.11¢). La pression
de radiation devient nulle, et ’onde géle. Nous nous retrouvons en présence d’une surdensité de
matiére noire, restée & sa position initiale, et d’'une surdensité de matiére baryonique dans une
coquille sphérique autour de la perturbation initiale (Figure 1.11d); les photons, quant a eux,
continuent de se propager. A cause de l'interaction gravitationnelle, la surdensité de matiére
noire va ensuite tomber dans le puits de potentiel de la surdensité de matiére baryonique, et
vice-versa (Figure 1.11e), jusqu’a ce que les deux profils de densité soient les mémes (Figure
1.11f).

6. Il s’agit du déplacement d’une surpression. Les particules qui composent le fluide baryon-photon ne se
propagent pas.
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FIGURE 1.11 Evolution du profil de densité radial d’une surdensité adiabatique. L’unité du
profil de masse est arbitraire, mais est cohérente d’une figure & I’autre. Ces profils sont obtenus

a partir du code CMBFAST |[26]
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Cette évolution est semblable pour toutes les perturbations primordiales de l'univers. Entre
I'instant ot elles sont émises et le découplage, ces ondes acoustiques parcourent une distance r,
nommée horizon acoustique, qui vaut :

00 CS(ZI)
H(z')

rs(z) = dz'. (1.34)

z

Au moment du découplage baryon-photon, cette distance vaut environ 150 Mpc (comobiles). La
vitesse du son dans le fluide baryon-photon ¢,(z) vaut :

cs(z) = . (1.35)

Nous nous attendons donc & observer dans la fonction de corrélation de la matiére un pic a la
distance rs(z ~ 1100). Dans le spectre de puissance du CMB, cette distance caractéristique se
traduit par des oscillations : elles sont nettement visibles sur la Figure 1.8b. Notons qu’Eisenstein
et Hu (1998) [27] donne une valeur approchée de r4 (3 2 %) :

_44,51n(9.83/Qy,,h?)

EH
s (2d) = .
(za) V1 +10(Qph2)3/4

(1.36)

Cette formule approchée permet de mettre en avant la relation entre r; et les densités de matiéres
noire et baryonique.

Apres le découplage, la surdensité de baryons continue de se déplacer, alors que les photons sont
déja libérés. En effet, & cause de la forte asymétrie entre les nombres de photons et de baryons
(np/ny >~ 107?), le libre parcours moyen des photons augmente plus vite que le libre parcours
moyen des baryons. Les deux espéces ne se découplent donc pas au méme instant. Dans le cadre
d’un modeéle cosmologique ACDM , paramétrisé a I’aide des résultats Planck 2013 28] (voir Table
1.1), les photons de découplent a z, = 1090,42, et les baryons se découplent a z; = 1059, 32.
Ceci implique que la valeur de rg est différente pour les photons du CMB et pour la matiére.
Toujours & partir des données Planck 2013, on obtient :

re(z) = 144,71+ 0,61Mpc, (1.37)
rs(zq) = 147,49 £0,59Mpc. (1.38)

1.5.4 Le modéle ACDM

Dans les chapitres suivants, nous allons comparer nos mesures aux prédictions du modéle ACDM |
modéle standard de la cosmologie. Ce modéle considére que notre univers est plat (2 = 0), et
qu’il contient, en plus de la matiére baryonique et de la radiation, de la matiére noire froide
(Cold Dark Matter). D’autre part, il fait appel a une constante cosmologique (A) pour expli-
quer le phénomene d’expansion accélérée de 'univers. Ce modéle comporte 6 paramétres libres
indépendants. Pour les analyses de mesure du spectre de puissance du CMB [23], on définit et
mesure les 6 paramétres suivants :
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Paramétres mesurés

Quh2 0,02205 + 0, 00028
O.h? 0,1199 40,0027
1006, 1,04131 & 0, 00063
In(10104,) 3,089,057
ne 0,9603 & 0,0073
T 0,08910:011

Paramétres dérivés

Q,,h° 0, 09587 £ 0, 00057
40,016
O 0,315 015
h 0,673+ 0,012
40,018

TABLE 1.1 Listes des paramétres cosmologiques mesurés par Planck (2013).

— La densité de baryons actuelle multipliée par la constante de Hubble réduite A2,

— La densité de matiére noire froide actuelle multipliée par la constante de Hubble réduite
Q.h2,

— La position angulaire du premier pic acoustique 6,

— L’amplitude du spectre de puissance primordial Ay,

— L’indice spectral scalaire du spectre de puissance primordial ng,

— La profondeur optique 7.

La profondeur optique de diffusion Thomson se définit comme :

to
;- / —neordt, (1.39)

treion

ol ne est la densité d’électrons et op la section efficace d’interaction par diffusion Thomson.
La profondeur optique 7 correspond donc au nombre moyen de collisions subit par un photon
depuis le découplage. Le temps treion (0u le redshift zieion) correspond a l'instant ou débute
la réionisation de 'univers. Elle a lieu aprés la formation des premiéres étoiles ou quasars. Ils
ionisent progressivement ’hydrogéne du milieu intergalactique, ce qui entraine une augmentation
de la densité d’électrons sur lesquels vont diffuser les photons du CMB. La valeur de 7 dépend
donc directement de celle de zpeion-

Notons que 6 s’exprime en fonction de D4 et 7y :

DA(T*)

= AT o)

(1.40)

La mesure de cet angle permet de mesurer €,,h3. Il est alors possible de dériver la valeur de h
(et donc de Hp) a partir des contraintes sur Qnh? et Qnh? = Qh? + Q.h2. Les valeurs de h,
Qp et Q. étant alors connues, on peut alors obtenir la valeur de Q4 dans le cadre d’un univers
plat. Le tableau 1.1 donne ’ensemble des paramétres mesurés et dérivés a partir de la mesure
du spectre de puissance des anisotropies de températures par la collaboration Planck en 2013.
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1.6 Du spectre de puissance des traceurs & celui de la matiére

1.6.1 Biais des traceurs

Le modéle ACDM donne une prédiction du spectre de puissance de la distribution de matiére.
Cependant, P(k) et &(r) sont généralement mesurés pour une distribution de traceurs (LRGs,
quasars ...). Les galaxies et les quasars sont des objets trés massifs, qui ne se forment qu’au sein
des régions les plus denses de 'univers : ceci a pour effet d’augmenter le contraste de densité
observé. Le spectre de puissance se retrouve donc amplifié d’un facteur b2 :

P(k) = b2Pmat(k) ) (141)

ot Ppai(k) est le spectre de puissance de la matiére, et P(k) celui du traceur considéré. Le
facteur b est nommé biais. Il est également présent pour £(r) puisqu’il s’agit de la transformée
de Fourier de P(k). Notons que ce facteur b? dépend du traceur utilisé pour mesurer £(r) et
P(k), et qu’il est susceptible de varier avec le redshift, la magnitude ou la masse du traceur.

1.6.2 Distorsion de I’espace des redshifts (RSD)

On a vu précédemment que le redshift d’'un objet permettait de définir la position de 'objet le
long de notre ligne de visée. Toutefois, le lien entre redshift et position n’est exact que dans le cas
ou l'objet n’a pas de vitesse propre. Le redshift mesuré d’un objet dont la vitesse propre 1’éloigne
de I'observateur est plus grand que si sa vitesse était nulle : lorsque ’on reconstruit sa position le
long de la ligne de visée, l'objet semble plus loin qu’il ne I’est réellement. Inversement, un objet
dont la vitesse propre le rapproche de 'observateur par rapport au flot de Hubble semble plus
proche. Ces effets sont nommeés distorsion de 'espace des redshifts (Redshift Space Distortions).
A cause de l'interaction gravitationnelle, les vitesses propres des traceurs sont corrélées avec le
gradient de la densité de matiére. Cette corrélation va modifier le spectre de puissance et la
fonction de corrélation des traceurs.

A grande échelle (> 10Mpc), les traceurs ont tendance a se déplacer vers les surdensités de
matiére noire, comme le montre la Figure 1.12a. Un traceur qui tombe vers une surdensité située
entre I’observateur et ce traceur posséde donc une vitesse d’éloignement totale plus faible que s’il
ne suivait que le flot de Hubble. Lors de la reconstruction de la position radiale du traceur a partir
de son redshift, le traceur apparait donc plus proche de la surdensité. Le méme raisonnement peut
étre effectué si 'on inverse les positions du traceur et de la surdensité. Puisqu’il tombe vers la
surdensité, la vitesse radiale du traceur apparait plus importante & ’observateur que si le traceur
n’était pris que dans le flot de Hubble : il semble également plus proche de la surdensité. Au
final, cela produit un effet d’«écrasement» de la distribution des traceurs autour des surdensités
le long de la ligne de visée, qui apparaissent alors plus denses dans I’espace des redshifts que dans
I’espace réel. Cet effet augmente donc 'amplitude de la fonction de corrélation et du spectre de
puissance.

Kaiser et al. [29] a montré qu’a 'ordre linéaire, cet effet produit simplement un facteur multi-
plicatif sur P(k), dépendant de l'orientation des modes par rapport a la ligne de visée :

—

P(k,,u) = b2(1 + BM%)QPmat(k)v M = COS(Ea ||> ) (142)
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(A) Effet linéaire (Kaiser) (B) Effet non-linéaire (Fingers of God)

FIGURE 1.12 Représentation schématique de l'effet des distorsions dans ’espace des redshifts.
En haut, les points représentent les positions des traceurs dans ’espace réel, et les fléches leurs
vitesses. Les figures du bas montre les positions reconstruites dans ’espace des redshifts, dans
le cas ot 'observateur se situe en bas de I'image.

avec

g1 4= (gﬁg ~ 0y (2)05 (1.43)

Cette derniére équation est une paramétrisation valable dans le cadre de la relativité générale
[30]. Le facteur 8 quantifie I'intensité du phénomeéne de RSDs, et f est le facteur de croissance
des structures (& ne pas confondre avec D). Pour la fonction de corrélation, cet effet se traduit,
toujours a 'ordre linéaire, par la formule de Hamilton [31] :

2
€)= 1+ 2+ T (). (1.44)

A plus petite échelle (< 1Mpc), les effets non-linéaires dominent, et les traceurs n’ont plus de
mouvements cohérents au sein des surdensités. Lorsque I’on reconstruit les positions des traceurs,
la dispersion des vitesses des traceurs génére un effet d’étalement de la surdensité le long de la
ligne de visée, comme le montre la Figure 1.12b. Cet étalement entraine une perte de puissance
dans P(k) et £(r) aux petites échelles. Du point de vue d’un observateur, cela donne I'impression
que la distribution de traceurs «pointe» vers lui : c’est pour cela que cet effet fut baptisé « Fingers
of God». Il peut se modéliser par I'introduction d’un terme de dispersion o4 dans le spectre de
puissance. Nous introduirons cet effet dans P(k) sous la forme suivante :
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(1+B 2)2 -
= 2W:clkﬂ)2pmat(k)7 i, = cos(k, k). (1.45)

P(k, )
On peut ainsi transformer le spectre de puissance mesuré pour les traceurs dans ’espace des
redshifts en spectre de puissance de la matiére dans I’espace réel. La transformée de Fourier de
ce spectre de puissance nous servira de modéle pour I'ensemble des observations des chapitres
suivants.



Chapitre 2

Les relevés de quasars BOSS et eBOSS

2.1 La collaboration SDSS

Derriére le sigle SDSS (Sloan Digital Sky Survey) [32] se cache un ensemble de relevés photo-
métriques et spectroscopiques effectués avec le télescope Sloan, installé & 2800 m d’altitude a
I’ Apache Point Observatory au Nouveau-Mexique. Ces relevés sont destinés & 1’étude de I'univers
a toutes ses échelles, des étoiles aux structures cosmologiques. Imaginé dans les années 80, le
télescope Sloan fut opérationnel dés 1998 et les premiers programmes d’observations débutérent
en 2000. Leur objectif était de constituer de grands échantillons de données astrophysiques a
I'aide du développement des capteurs CCDs et de 'amélioration de la vitesse des moyens in-
formatiques de traitement de données. Les données ont été régulierement mises & disposition
de I'ensemble de la communauté scientifique, et peuvent se télécharger sur le site officiel de la
collaboration SDSS!.

1. http ://www.sdss.org

FIGURE 2.1 A gauche : 'observatoire d’Apache Point au Nouveau-Mexique. A droite : le téles-
cope SDSS, en phase d’observation.

29
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FIGURE 2.2 Distribution des galaxies SDSS I et II. La structure filamentaire de la distribution
est clairement visible.

2.1.1 SDSSTIetlIl

Les relevés SDSS T et IT [33] sont les premiers relevés officiels réalisés par la collaboration SDSS.
Le premier, effectué de 2000 & 2005, est la combinaison d’un relevé photométrique multi-filtres
de 8000 deg? avec un relevé spectroscopique d’environ 700 000 objets. Le second relevé, effectué
de 2005 a 2008, a permis de compléter le relevé photométrique en portant la surface totale
observée a 11 600 deg?, et le nombre de spectres & environ 1 600 000. Parmi ces spectres se
trouvent 930 000 galaxies et 120 000 quasars, qui constituent ’échantillon SDSS Legacy et
460 000 spectres d’étoiles, qui constituent I’échantillon SEGUE-1 (Sloan Extension for Galactic
Understanding and Exploration). Le relevé SDSS-1T a également permis 'observation d’environ
500 supernovee de type Ia (voir Figure 1.5).

L’objectif de ces deux relevés était double : obtenir un nouveau relevé photométrique couvrant
une grande partie du ciel, et permettre 'observation du plus vaste relevé a 3 dimensions de
galaxies jamais observé a I’époque. Les nombreux spectres observés ont également permis d’ob-
tenir de nombreuses informations sur les propriétés astrophysiques des différentes sources, et la
nouvelle photométrie devait permettre la sélection des cibles des futurs relevés spectroscopiques.
L’ensemble de ces observations est disponible publiquement sous le nom DR7 (Seventh Data Re-
lease). Le principal résultat cosmologique obtenu par ces deux relevés est la détection du premier
signal d’oscillations acoustiques de baryons, par Eisenstein et al. en 2005 [34]. Cette mesure a
été effectuée a partir des spectres de 46 000 galaxies lumineuses rouges (Luminous Red Galazies,
ou LRG), a un redshift moyen de 0,35.
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2.1.2 SDSS III

De l'automne 2008 jusqu’en 2013 s’est déroulée la prise de données de la troisiéme génération
de relevés SDSS [35]. Elle se compose des relevés APOGEE (Apache Point Observatory Gala-
tic Evolution Experiment), MARVELS (Multi-object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area
Survey), SEGUE-2 (I'extension du relevé SEGUE-1 des phases SDSS-I et II) et BOSS (Baryon
Acoustic Oscillations Sky Survey). La section 2.2 discutera en détail du contenu et des objectifs
du relevé BOSS. Pour I'instant, nous allons briévement décrire les trois autres relevés de la phase
SDSS III.

APOGEE

Le relevé APOGEE s’est déroulé des printemps 2011 & 2014, et a permis ’observation des spectres
d’environ 100 000 étoiles géantes rouges situées dans I'’ensemble de la Galaxie. Les spectres sont
observés dans U'infra-rouge proche (1,51 um < A < 1,70 pum) afin d’éviter une pollution du signal
par la poussiére galactique. Sa haute résolution (A/AX ~ 20 000) et son haut rapport signal sur
bruit (S/B > 100) ont permis & APOGEE de mesurer les abondances chimiques de ces étoiles,
ainsi que leurs vitesses radiales (en atteignant une précision inférieur 4 100 m.s~1). Il est alors
possible d’obtenir des informations sur la formation de notre galaxie en retragant son évolution
chimique. De plus, mesurer les vitesses des étoiles donne accés & sa structure dynamique, et
permet d’avoir accés a la répartition de matiére noire au sein de notre halo.

MARVELS

A partir de 'automne 2008, le relevé MARVELS a mesuré les vitesses radiales de 11 000 étoiles
brillantes (10 000 sur la séquence principale, 1000 géantes rouges). Chaque étoile était observée
de 25 a 35 fois, les observations étant réparties sur une durée de 18 mois : il aurait ainsi été
possible de mesurer le cycle complet de rotation de ces étoiles. La recherche de perturbations au
sein de ces cycles devait permettre de détecter la présence de planétes gazeuses géantes, et de
contraindre ainsi leurs taux de formation, de migration et d’évolution dynamique. Initialement
prévu jusqu’au printemps 2014, le relevé a été stoppé en 2012, faute d’avoir pu atteindre une
résolution suffisante pour mesurer de telles perturbations.

SEGUE-2

Le relevé SEGUE-2 a permis d’agrandir ’échantillon obtenu par SEGUE-1 pendant les deux
premiéres phases de SDSS. 119 000 nouvelles étoiles ont ainsi été observées. Comme pour APO-
GEE, les objectifs de ce relevé étaient d’étudier la structure et la composition chimique de notre
galaxie, en se concentrant sur des zones plus éloignées du centre galactique (entre 10 et 60 kpc)
que celles observées par APOGEE et en s’intéressant a des longueurs d’ondes plus faibles (385
nm < A < 920 nm). Ces observations ont permis d’étudier 1’évolution galactique tardive, et
permettent d’estimer plus précisément la masse totale du halo de matiére noire de la Galaxie.

2.1.3 SDSS 1V

En 2014 a débuté la quatriéme phase d’observation de la collaboration SDSS. Cette nouvelle
génération contient trois relevés principaux : APOGEE-2, MaNGA (Mapping Nearby Galazies at
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APO), et extended BOSS. Deux relevés de plus petites tailles viennent compléter ce programme :
il s’agit des relevés TDSS et SPIDERS. Nous proposons & nouveau une bréve description de ces
différents relevés, hormis pour le relevé eBOSS qui sera décrit en détail dans la section 2.2, et le
relevé APOGEE-2,; qui posséde les mémes caractéristiques que le premier relevé du méme nom,
et devrait augmenter le nombre d’étoiles observées par APOGEE.

MaNGA

Les relevés de galaxies mesurent habituellement leurs spectres au centre des galaxies choisies.
Le relevé MaNGA propose d’observer des galaxies avec un faisceau de fibres optiques afin de
mesurer les champs de vitesse d’environ 10 000 galaxies, situées a un redshift moyen de 0,03,
sur une surface d’environ 4000 deg?. Ce relevé devrait aussi permettre de mesurer les variations
spatiales du taux de formation d’étoiles et de la composition chimique de ces galaxies.

TDSS

Le relevé TDSS (Time-Domain Spectroscopic Survey) a pour but d’observer a plusieurs instants
les spectres de 100 000 sources variables (étoiles et quasars). Ces observations devraient permettre
de comprendre la physique qui gouverne ce type de sources. De plus, la connaissance de la
variabilité de sources est une donnée utile pour améliorer la qualité d’identification des sources
d’un relevé photométrique.

SPIDERS

Comme son nom l'indique, le principal objectif du relevé SPIDERS (Spectroscopic Identification
of eROSITA Sources) est d’observer les spectres de sources a rayon X (AGN) détectées par
eROSITA, mais aussi des amas de galaxies détectés par ROSAT et XMM. Le relevé SPIDERS
devrait permettre d’effectuer une mesure précise du facteur de croissance des structures.

2.2 BOSS et eBOSS, deux relevés de quasars

2.2.1 Les objectifs

Le relevé BOSS (Baryon Oscillation Spectroscopic Survey) [36] consiste en deux relevés spectro-
scopiques, observés de maniére simultanée, sur environ 10 000 deg?. Le premier relevé comprend
1,5 millions de galaxies rouges lumineuses (ot LRG, pour Luminous Red Galazies) jusqu’'a un
redshift de 0,7, le second environ 150 000 quasars, situés & des redshifts allant de 2,15 a 3,5.
Son objectif principal était une mesure précise de ’échelle BAO : la haute densité de galaxies a
permis d’obtenir une mesure de cette échelle, seulement limitée par la variance cosmique (voir
section 3.2.1). En plus de la mesure de ’échelle BAO, cet échantillon est utilisé pour réaliser une
analyse des distorsions dans ’espace des redshifts. Le relevé de quasars a permis de mettre en
ceuvre la premiére mesure a haut redshift de ’échelle BAO en analysant les foréts d’absorption
Lyman «a. Une présentation plus détaillée des différents résultats concernant 1’échelle BAO sera
exposée dans le chapitre 5. Le nombre conséquent de spectres de galaxies et de quasars a égale-
ment permis d’étudier les différentes propriétés astrophysiques de ces objets. Enfin, de nombreux
programmes secondaires ont aussi été réalisés durant le temps d’observation du relevé BOSS.
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Le relevé eBOSS (extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey) [37] est composé de trois
nouveaux relevés spectroscopiques. Le premier est un relevé de quasars, situés a des redshifts
compris entre 0,9 et 2,2 sur une surface de 7 500 deg?, dont le but est également la mesure
de I’échelle BAO. Pour obtenir une mesure précise a 2 %, le relevé doit atteindre une densité
de quasars de ~ 60 deg™2, sachant qu'une densité de 13 deg™2 est déja atteinte en utilisant
les quasars mesurés par les précédents relevés SDSS. Le second relevé a pour but de compléter
léchantillon de LRGs de BOSS, en observant des galaxies situés a plus haut redshift (environ
40 deg™2, 4 0,6 < z < 1,0, avec (2) ~ 0,7). Le troisi¢éme relevé du programme eBOSS se
compose de galaxies a raies d’émissions (Emission Line Galazies, ou ELG) a un redshift moyen
de 0,85. L’objectif est d’atteindre un nombre total de 190 000 ELGs, objectif difficile compte-
tenu de la difficulté de la sélection de cible pour ce type de traceurs. Ce relevé recouvrira
une partie de la gamme en redshift du relevé de quasars eBOSS et du relevé de LRGs, afin
d’effectuer des mesures de fonctions de corrélation croisées entre les différents échantillons. Ce
type d’analyse limite fortement 'impact des effets systématiques sur les mesures. Enfin, certains
spectres de quasars seront ré-observés afin d’augmenter leur rapport signal sur bruit, ce qui
est d’'une grande importance pour les analyses des forets Lyman «. La Figure 2.3 montre le
programme prévisionnel d’observation du relevé eBOSS.

Le relevé BOSS s’est terminé avant la date initialement prévue. Pendant le temps d’observation
restant, un programme intermédiaire, nommé SEQUELS, a débuté [38]. Ce programme s’est
poursuivi pendant les premiers mois d’observation d’eBOSS. Il a permis de tester les sélections
de cibles du relevé eBOSS, avec une densité de cibles plus élevée que pour le relevé eBOSS. Les
relevés sont séparées en différentes zones continues, nommeées chunks. Nous verrons que pour le
relevé BOSS, la sélection de cibles quasars (voir section 2.4), ainsi que le niveau de priorité des
différents types de cibles (voir section 2.5.1) peut étre différent suivant le chunk considéré.

2.2.2 Les quasars

En 1963, plusieurs sources, considérées a I’époque comme des étoiles bleues, ont été observées
a l'aide de télescopes radio. Ceci était totalement inattendu car les étoiles ne sont pas connues
pour étre de forts émetteurs d’ondes radio. L’observation des spectres de ces sources a permis de
constater qu’il ne s’agissait pas d’étoiles, car leurs spectres comprenaient des raies d’émissions
larges. Ces raies ont été par la suite identifiées comme des raies de Balmer fortement redshiftées :
ces objets astrophysiques étaient donc situés a des distances considérables de notre galaxie, et
devaient donc étre des sources extrémement lumineuses. A partir des années 70, on comprend
que ces objets quasi-stellaires (en anglais, Quasi Stellar Objects (QSO), ou quasars) sont des
trous noirs supermassifs situés au centre de galaxies, et qu’ils possédent des disques d’accrétion
trés lumineux. A partir de 1985, ce modéle est complété par ’ajout d’un tore de poussiére, situé
autour de l'objet (voir Figure 2.4). Ce type de modéle permet alors de décrire toute une zoologie
de sources, qui correspondent au méme modéle de sources astrophysiques, mais vues sous des
angles différents.

Les quasars présentent 'originalité d’étre plus nombreux & haut qu’a bas redshift. Cette parti-
cularité est interprétée comme le fait que la lumiére que ’on observe provient essentiellement de
du disque d’accrétion. Ce disque d’accrétion rayonne jusqu’a I’épuisement de sa réserve d’hydro-
géne. A partir de ce moment, I'objet n’est plus visible car la lumiére émise par sa galaxie n’est
pas suffisament importante pour pouvoir détecter un objet si lointain. L’évolution du nombre
de quasars «actifs» est caractérisé par le rapport du nombre de quasars sur le nombre total de
trous noirs supermassifs, que 1’on nomme cycle utile (duty cycle en anglais).



Cosmologie 34

0T 7T T T
Complete Yr2 ©
LRG/QSO Projection Year 3/4 ©
LRG/QSO Projection Year 5 ©
+60 [ E
+50 B

,0
I :
finifi lll U
nnmnummmnmmm»r,.n“mn ‘
+40 - lu.nnmu“\vuk\-m.nnlqul‘.-,,nllll 0] Y
‘ unm».,u.h lm.mv,‘w";llllllu
WHYY

(RANARYY

- wumuu” MOk
o +30 1 " ]
E +
3
a LLLLLLLLLELETLELLELL),
+20 E
+10 -
! ! T RE s TAeY )
+0 I -uu nlllll 1
-10 ]
M B EEPET T RS T ST SR 1 1 | I R
-30 0 30 60 90 120 150 180 210 240 270
A (deg)

FIGURE 2.3 Emprunte du relevé eBOSS, en noir, en ascension droite et déclinaison. Les ellipses
rouges correspondent aux plaques observées pendant les deux premiéres années, les ellipses
vertes correspondent aux plaques programmeées pour les troisiéme et quatriéme années, et les
ellipses marrons aux plaques programmeées pour la cinquiéme année. La zone avec les ellipses
rouges plus rapprochées (120 < RA < 210) correspond au relevé SEQUELS.

Les fortes luminosités des quasars permettent d’avoir accés & des relevés & 3 dimensions pour
une gamme en redshift supérieure a celle de simples galaxies (z > 0.9) : il devient alors possible
de tester le modéle ACDM juste avant que 'univers ne soit dominé par I’énergie sombre. La
mesure du pic BAO & ces distances permet alors de caractériser ’expansion de 'univers lors de
la transition entre ses phases de décélération et d’accélération. Notons enfin que les quasars sont
des objets rares, et que les analyses de leur structuration sont récentes [39-44].

2.3 L’instrument

Cette section présente les caractéristiques techniques du télescope SDSS [45], de sa caméra [46]
et de ses spectrographes [47].

2.3.1 Le télescope

Pour effectuer dans un temps raisonnable des relevés photométriques et spectroscopiques dans
une grande fenétre d’observation, il est nécessaire que le télescope posséde un grand champ
d’ouverture. Il est également nécessaire de limiter les distorsions dans le plan focal du téles-
cope : ce probléme est courant lorsque 'on doit projeter une surface courbée sur un plan. Le
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FIGURE 2.4 Schéma d’un quasar. Il est composé d’un trou noir supermassif, de deux jets
d’émission radio, d’un disque d’accrétion trés lumineux et d’un tore de poussiére.

FIGURE 2.5 Image photométrique d’un quasar (& gauche), d’une étoile (a droite) et d’une galaxie
(en haut & gauche), obtenue par le télescope Hubble 2. Avec une seule bande photométrique, il
est trés difficile de différencier un quasar d’une étoile, car il s’agit de deux sources ponctuelles.
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FIGURE 2.6 Schéma du systéme optique du télescope SDSS. Les pointillés correspondent a la
lumiére émises par une source situées a I'infini. Une partie des rayons est bloquée par la présence
du miroir secondaire.

choix de la collaboration s’est arrété sur un télescope de type Dupont. Il s’agit d'un télescope
Ritchey-Chrétien (possédant deux miroirs hyperboliques) accompagné d’un correcteur optique
pour réduire 'astigmatisme du dispositif. Le premier miroir posséde un diamétre de 2,5 m, et
est percé d’'un trou central de 1,17 m. Au dessus de ce trou se situe le miroir secondaire, d’un
diameétre de 1,08 m (1,30 m avec son support), qui bloque environ 27% de I'ouverture du téles-
cope. Le rapport focale sur diamétre total pour les deux miroirs vaut f/5,0. Un espace de 0,76
m est présent entre le miroir primaire et le plan focal du télescope, afin de libérer de la place
pour les différents instruments. Enfin, le correcteur est de type Gascoigne : il s’agit d’une lentille
de 802 mm de diamétre, et d’environ 12 mm d’épaisseur. Au final, le champ de vue du télescope
est d’environ 7 deg?.

Méme avec I'ajout du correcteur de type Gascoigne (appelé aussi correcteur « commun »), les
distorsions dans le plan focal sont encore trop importantes pour permettre une prise de données
correcte. Deux correcteurs interchangeables sont ajoutés, suivant le mode de fonctionnement
voulu. Pour la caméra du relevé photométrique, le correcteur permet de limiter les déformations
géométriques. Lorsque les spectrographes sont utilisés, ce correcteur est remplacé par un autre,
plus fin, permettant de corriger les distorsions de couleur, liées a la diffraction de la lumiére dans
le systéme optique du télescope.

L’ensemble du systéme optique est protégé du vent par une structure en métal. Au bout de
cette structure, un systéme d’ouverture en « pétales » permet de refermer et protéger le systéme
optique lorsque le télescope est au repos. La masse totale du télescope est d’environ 15,5 tonnes :
elle est suffisamment faible pour permettre 'utilisation d’un simple systéme motorisé pour faire
varier 'angle zénithal de pointé du télescope. L’ensemble est monté sur une plaque rotative de
2,54 m de diamétre, qui permet de faire varier I'angle azimutal pointé par le télescope.
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FIGURE 2.7 Représentation de 'efficacité quantique des cing filtres photométriques de la caméra
SDSS (u, g,7,14,2) [45]. La partie inférieure représente lefficacité apres effet d’absorption de
I’atmosphére terrestre.

2.3.2 Photométrie et caméra

Afin de faciliter la sélection de cibles des futurs relevés (voir partie 2.4), le relevé photométrique
a été effectué dans 5 filtres photométriques [48], dont l'efficacité quantique de transmission est
représentée sur la Figure 2.7. Ces filtres couvrent un spectre allant de la coupure atmosphérique
dans l'ultra-violet & I'infra-rouge, limite imposée par les détecteurs & base de Silicium. Les filtres
choisis sont les suivants : u (Aefs = 3550), g (Aepr = 4770), r (Aefs = 6230), i (Aefr = 7620) et
z (Aefr = 9130). Les CCDs sont répartis sur une grille de 6 colonnes de 5 CCDs (un CCD par
filtre). Les CCDs choisis sont composés de 2048x2048 pixels de 24 pum de coté. Leur disposition
ainsi qu’une photographie sont présentés sur la Figure 2.8. Les magnitudes limites de la caméra
sont définies pour une valeur minimale de rapport signal sur bruit de 5 pour une étoile observée
avec une colonne de masse d’air de 1,43. On obtient alors les limites suivantes, données en
magnitudes AB (voir section 2.4.1) : 22,1 pour la bande u, 23,2 pour la bande g, 23,1 pour
la bande r, 22,5 pour la bande i et 20,8 pour la bande z. Les CCDs sont maintenus & une
température de —80 degrés Celsius.

Il est nécessaire de connaitre avec précision la position de chacune des sources. Les CCDs dédiés
a la photométrie ne permettent pas de mesurer précisément la position des sources, car les
capteurs saturent & proximité des étoiles trés brillantes dans les filtres utilisés habituellement
pour 'astrométrie (filtres g,r et 7). Pour résoudre ce probléme, 24 CCDs plus petits (2048 x 400
pixels), observant en bande r, sont situés de part et d’autre des CCDs dédiés a la photométrie.

3. La colonne de masse d’air, ou Airmass en anglais, représente I’épaisseur parcourue par la lumiére & travers
I'atmosphére terrestre, normalisé par rapport a ’épaisseur de I’atmosphére au zénith et au niveau de la mer
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FIGURE 2.8 En haut : positions des CCDs dans le plan focal du télescope [45]. Pendant la
phase de T'DI Drift-Scan, I'image défile de haut en bas. Les CCDs d’astrométrie sont situés en
amont et en aval du Drift Scan, et sont dédiés au pointage des sources. En bas : photographie du
correcteur utilisé pour la phase photométrique [45]. Les filtres sont visibles au dos du correcteur.
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Un filtre atténue le signal recu de 3 magnitudes, et évite la saturation des capteurs. Ces CCDs
d’astrométrie permettent donc d’observer les étoiles de références astrométriques.

Le relevé photométrique a été réalisé en utilisant une méthode de time-delay-and-integral drift
scans (TDI-scans), afin d’augmenter efficacité d’observation. Cette technique consiste a fixer le
pointé du télescope, et laisser le ciel défiler avec la rotation de la Terre. Lorsque la premiére ligne
de pixels du capteur CCD est lue, toutes les autres lignes sont décalées d’un pixel en direction
de la premiére ligne. Si la vitesse de lecture des pixels de cette premiére ligne est synchronisée
avec le défilement de I'image du ciel dans le plan focal, chaque ligne de pixels sera alignée sur la
méme image du ciel.

Cette méthode est beaucoup plus rapide et simple a effectuer que la réalisation d’un pavage
du ciel, qui est une méthode trés dépendante de la qualité du pointé du télescope. La méthode
de TDI-scans posséde cependant un inconvénient. Le défilement du ciel implique qu’une ligne
de pixels donnée ait traversé I’ensemble du plan focal : I'image obtenue est donc trés sensible
a 'ensemble des déformations géométriques qui affecte le plan. C’est la raison pour laquelle le
second correcteur est trés important pour la réalisation du relevé photométrique.

2.3.3 Les spectrographes

Deux spectrographes sont utilisés pour effectuer les relevés BOSS et eBOSS, possédant chacun
500 fibres optiques. Chaque fibre est branchée dans un trou, percé dans une plaque d’aluminium
de 3,2 mm d’épaisseur pour un diamétre de 0,813 m (voir Figure 2.9). Les positions des trous
correspondent aux positions des cibles dans le plan focal du télescope : les plaques sont percées
a l'avance a l'université de Washington, a partir des catalogues de cibles (voir section 2.4).
Les plaques sont maintenues sur une cartouche (voir Figure 2.10) a laide de deux anneaux
de fixation, et une tige métallique de 92” de diamétre située au centre de la plaque (nommée
centerpost) permet de courber légérement la plaque afin qu’elle épouse le plan focal. Les fibres
ont un diamétre de 120 pm (ce qui correspond a 2” sur le ciel), qui correspond a la largeur
moyenne a laquelle sont vues les galaxies du relevé BOSS, et sont blindées afin d’éviter les
pertes de lumiére. Elles sont groupées par vingtaine, et les extrémités des fibres d’un groupe sont
connectées & un module solidement fixé sur la cartouche. Ainsi, les fibres ne sont pas susceptibles
de se tordre lorsque la cartouche est placée dans le plan focal du télescope. Le faisceau de fibres,
en sortie de module, est ensuite fixé a 'une des deux slitheads, qui sont chacune branchée dans
un spectrographe.

Pour couvrir la surface de 10 000 deg?, il a été choisi de réaliser des expositions de 15 minutes,
répétées jusqu’a l'obtention d’un rapport signal sur bruit S/B moyen de ~ 3 — 4 par A pour
chaque spectre. En moyenne, chaque plaque est exposée une heure. Pour une nuit d’observation,
jusqu’a neuf cartouches sont préparées pendant la journée, afin d’optimiser la prise de données.
En plus des cibles issues de la sélection, des trous sont percés pour positionner des fibres per-
mettant la mesure du flux moyen du ciel (& soustraire des spectres mesurés), et pour suivre des
sources de référence pour réaliser le pointé du télescope. Les plaques sont également percées aux
positions des étoiles les plus brillantes, afin d’éviter que leurs reflets sur la plaque métallique ne
biaise les spectres mesurés.

La plage en longueur d’onde mesurée pour chaque spectre s’étend de 3560 A 210400 A, avec un
pouvoir de résolution R = A/AX > 1000*. Le parcours de la lumiére dans un spectrographe est
schématisé sur la Figure 2.11. Chaque slithead regroupe un faisceau de 500 fibres, et illumine un

4. AM est la largeur & mi-hauteur de la fonction d’étalement du point.
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FI1GURE 2.9 Photographie d’une plaque appartenant au relevé eBOSS. Les trous au bord de la
plaque permettent de fixer la plaque & la cartouche. Les zones séparées par des lignes noires
contiennent 20 trous, et aident les opérateurs & brancher les fibres par groupe. La plaque n’oc-
cupe que 5 deg? de I'ouverture du télescope (sur les 7 deg? disponibles).
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FIGURE 2.10 A gauche : schéma d’une cartouche [47]. Les groupes de 20 fibres sont d’abord
fixées sur le module (Relief System), puis sont branchées dans slit plate. Une fois la cartouche
positionnée dans le plan focal du télescope, les deux slitheads, regroupant chacune 500 fibres,
sont connectées aux spectrographes.
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A - Slithead

B - Collimator

C - Beamsplitter
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FIGURE 2.11 Schéma du parcours de la lumiére des fibres aux spectrographes BOSS et eBOSS
[47]. Le faisceau de cibles (A) illumine un miroir collimateur, qui élargit le rayon de lumiére
émise. La lumiére est séparée en une composante rouge et bleu par un miroir dichroique (C),
qui traverse chacune un grisme (D et E). La lumiére de chaque composante traverse ensuite un
jeu de huit lentilles (F et G) puis illumine un capteur CCD (I et H).

miroir collimateur, qui permet d’obtenir un rayon de 160 mm de diamétre. Un miroir dichroique
orienté a 45 degrés sépare la lumiére en une composante bleue (A < 6050, avec un rendement de
98 %) et une composante rouge (A > 6050, avec un rendement de 94 %). Chaque composante
traverse ensuite un grisme (grating prism en anglais), qui est un prisme dont une des faces est
taillée de maniére & former un réseau de diffraction. Le grisme permet ainsi de décomposer la
lumiére de chaque fibre. Chaque composante diffractée est observée par une caméra, composée
d’une succession de huit lentilles et d'un CCD. Ce CCD est composé de 4000x4000 pixels, et
chaque spectre est séparé du voisin par 6 pixels afin de limiter la pollution d’un spectre sur un
autre.

2.4 Sélection des cibles quasars

Le relevé photométrique SDSS a permis de détecter plusieurs millions de sources dans cing
filtres photométriques. La quantité de fibres dédiées & l'observation de spectres étant limitée,
il est nécessaire de ne sélectionner qu'une partie de ces sources. Les quasars étant des sources
ponctuelles, comme les étoiles (voir Figure 2.13), il n’est pas possible de les sélectionner & partir
de considérations géométriques (contrairement aux galaxies, qui peuvent étre identifiées a ’aide
de tels critéres lorsqu’elles sont résolus par le relevé photométrique SDSS). La sélection des cibles
quasars s’effectue donc essentiellement & partir des informations photométriques.

2.4.1 Couleurs et magnitudes

Dans ce manuscrit, nous ferons souvent référence aux magnitudes apparentes et couleurs des
sources des relevés SDSS. La magnitude apparente m permet de mesurer la luminosité d’une
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Bandes b Magnitude asinh & f/fy =0 | Magnitude asinh & f/fo = 10b
u 1,4 x10~10 24,63 22,12
g 0,9 x10~10 25,11 22.60
r 1,2 x10710 24,80 22,29
i 1,8 x10710 24,36 21,85
z 7.4 x10710 22,83 20,32

TABLE 2.1 Valeurs du paramétre b pour calculer des magnitudes asinh dans chaque bande de
photométrie SDSS, ainsi que la valeur de la magnitude asinh & flux zéro et & f/fy = 10b. En
dessous de cette valeur, magnitude asinh et magnitude AB sont presque équivalentes.

source, et se définit comme :

m = —2,5log, <J{) = —2,5log(f) + Cste, (2.1)
0
ou f est le flux rayonné par la source, et fy le flux d’une source de référence, exprimés en
Jansky (1 Jy = 10726 W.Hz!1.m~2). Plus un objet est brillant, plus sa magnitude est petite.
L’utilisation d’une échelle logarithmique multipliée par un facteur 2,5 a été suggérée par Pogson
en 1856 [49], car notre ceil est sensible & la variation logarithmique d’un flux de lumiére. II est
possible de définir plusieurs types de magnitudes de Pogson suivant le flux de référence choisie.
Les magnitudes AB possédent un flux de référence fo = 3631 Jy. Dans la collaboration SDSS,
la source standard est proche de celle des magnitudes AB, mais différe légérement dans chaque
bande de couleur & cause d’'un décalage en calibration de la photométrie (uap = uspss — 0, 04,

zaB = 2spss +0,02). On définit alors un « maggy » comme le flux de référence des magnitudes
SDSS :

m = —2,5logy, (M‘fgy> = 22,52 5logy, < (2.2)

nng> ‘

La photométrie SDSS permet de mesurer le flux sur I’ensemble du ciel. Pour des sources trés
peu lumineuses, le rapport signal sur bruit est trés faible. Une source détectée dans un filtre
donné peut produire un flux mesuré négatif dans un autre filtre. Il est donc impossible de définir
une magnitude de Pogson en tout point du relevé photométrique SDSS. C’est pourquoi les
magnitudes sont exprimées en magnitudes asinh (nommés aussi Luptitudes [50]) :

m = —2,51n(10)[asinh <f é;%) +1n(b)], (2.3)

ol fo correspond a la source standard SDSS. Le paramétre b dépend du filtre photométrique. La
Table 2.1 donne pour chaque filtre les valeurs du paramétre b, la valeur de magnitude lorsque
le flux est nul, et la valeur de la magnitude quand f/fo = 10b. En dessous de cette valeur de
magnitude, une magnitude AB et une magnitude asinh de méme valeur correspondent au méme
flux, a 1 % preés.

La couleur d’un objet est un rapport de flux entre deux filtres, ce qui est équivalent & la différence
entre les magnitudes de cet objet dans ces deux filtres.
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FIGURE 2.12 Exemple de spectres de quasars, observés avec le relevé BOSS [36]. Le premier
est situé a z = 2,57, le second & z = 3,14 et le dernier a z = 3, 53.

2.4.2 Quelques considérations générales

Les couleurs des quasars sont généralement différentes de celles de la plupart des types d’étoiles.
Comme le montre la Figure 2.12, les spectres de quasars comportent un continuum bleu jusqu’a la
raie d’émission Lyman «, contrairement aux étoiles, caractérisées par de nombreuses absorptions
de la raie de Balmer. En particulier, les quasars situés a des redshifts inférieurs a 2,2 présente
un excés d’émission dans I'ultra-violet par rapport aux étoiles : ils sont donc facile & séparer de
la population d’étoiles, comme le montre la Figure 2.13. La sélection se complexifie pour des
redshifts supérieurs a 2,2 : I'excés dans 'ultra-violet est moins visible, et leurs couleurs sont
semblables a celles des étoiles bleues et des étoiles de type A [51, 52|. La Figure 2.13 montre la
position des quasars a différents redshifts dans un diagramme couleur-couleur (g —r) vs (u—g) :
le locus des étoiles croise celui des quasars a partir de z ~ 2, 7.

Comme mentionné dans la section 2.2, le premier but du relevé de quasars BOSS est de permettre
une analyse des forets Lyman «a. Ce type d’analyse ne requiert pas une sélection homogéne des
cibles. Cela permet d’utiliser I’ensemble des informations photométriques disponibles, méme si
cela conduit & une sélection inhomogéne, car plus efficace 1a ot la photométrie est de meilleure
qualité. Cest le cas par exemple du strip 82, une zone du South Galactic Cap (ou SGC) observée
de nombreuses fois pour la recherche de supernovee, et donc beaucoup plus profonde que le reste
du relevé photométrique SDSS. Cependant, I’échantillon de quasars BOSS & z > 2.2 doit aussi
permettre de mesurer les fonctions de luminosité et de corrélation des quasars. Ce type d’analyse
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FIGURE 2.13 Positions des étoiles pour 18,0 < g < 19,0 (a gauche) et 21,0 < g < 22,0 (a
droite) dans le plan couleur-couleur (u — g) vs (g — r) [53]. La ligne de couleur représente le
locus des quasars pour différents redshifts. Le recouvrement des loci des deux populations est
visible pour les quasars a z > 2,7.

requiert une sélection de cibles homogéne. Il a donc été décidé de séparer ’échantillon de cibles
quasars en deux parties :

— Un échantillon CORE, qui contient des cibles quasars sélectionnées de maniére homogéne.
Il contient en moyenne 20 cibles par deg?.

— Un échantillon BONUS, qui compléte I’échantillon CORE, et contient en moyenne 18,5
cibles par deg?. Il s’agit d’une sélection non-homogéne, qui vise & maximiser le nombre
total de quasars observés.

Au total, 40 cibles deg™2 sont attribuées au relevé de quasars. Pour chaque plaque, une fibre
est attribuée a toutes les cibles CORE (hormis pour quelques exceptions, expliquées dans la
section 2.5.1). S'il reste des fibres disponibles parmi le nombre alloué a I’échantillon de quasars,
on les attribue alors aux cibles BONUS. Cette stratégie d’observation permet de s’assurer de
I’homogénéité d’observation ’échantillon CORE.

La premiére année d’observation de BOSS a permis de tester de nombreux algorithmes de sélec-
tion de cibles quasars. C’est pourquoi la sélection CORE n’est pas totalement homogéne pour
I'ensemble du relevé BOSS [53|. Pendant la premiére année, une méthode de maximum de vrai-
semblance a été utilisée, puis fut remplacée les années suivantes par une sélection réalisée a
partir de 'algorithme XDQSO. Cet algorithme est décrit en détail dans la sous-section 2.4.3.
Pour ’échantillon BONUS, une combinaison de 4 méthodes de sélection a été utilisée (KDE,
réseau de neurones, XDQSO, et maximum de vraisemblance).

Pour le relevé eBOSS, la situation est plus simple, car la priorité est d’obtenir un relevé de
quasars homogéne pour mesurer leur fonction de corrélation. L’algorithme XDQSO est utilisé sur
I'ensemble du relevé eBOSS, et est combiné avec une coupure dans les filtres SDSS et WISE [54].
Cette coupure permet de réduire la contamination d’étoiles dans I’échantillon de quasars eBOSS.
Enfin, pour compléter ’échantillon de quasars & 2,2 < z < 3,5, une sélection en variabilité est
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effectué en utilisant la photométrie du relevé PTF [55] : cette sélection est inhomogene et donc
inutilisable pour les analyses de structuration de la distribution des quasars.

2.4.3 XDQSO

La sélection de quasars des relevés SDSS I et II repose sur la définition de simples coupures dans
I’espace des couleurs. Un catalogue d’entrainement, dont les couleurs et la nature des sources sont
connues, permet de définir ces coupures pour chaque catégorie de sources astrophysiques. Toute
source passant les coupures associées aux quasars est alors sélectionnée. Pour les quasars BOSS
situés a z > 2,7, le recouvrement des loci de quasars et d’étoiles rend extrémement difficile la
définition de coupures en couleurs. De plus, cette méthode de sélection ne permet pas de prendre
en compte I'incertitude sur la mesure des couleurs des sources SDSS. Cela devient problématique
lorsque nous souhaitons sélectionner des sources dont la magnitude est proche de la limite de
détection de SDSS, ce qui est le cas pour le relevé de quasars BOSS. Ce probléme est résolu en
utilisant la sélection de cibles quasars XDQSO [56].

L’algorithme XD (FEztreme Deconvolution [57]) permet d’estimer la densité de probabilité p(fp)
(b € (u,g,r,1,2)) de chaque catégorie d’objets dans l’espace des flux {f}, & partir d'un cata-
logue d’entrainement. Pour le relevé BOSS, cet algorithme est utilisé pour estimer la densité
de probabilité de 4 classes de cibles : les étoiles, les quasars & bas redshift (LOWZ, z < 2,2),
les quasars a redshift moyen (MIDZ, 2,2 < z < 3,5) et les quasars a haut redshift (HIGHZ,
z > 3,5). Pour chaque source O, il est possible d’estimer sa probabilité d’appartenance a l'une
des 4 classes de cibles A a partir de sa densité de probabilité dans l'espace des flux {fp} :

p{fp}|0 € A)P(O € A)
p({/o})

PO € Al{fr}) = (2.4)

Les erreurs sur la mesure des flux sont prises en compte en marginalisant sur la valeur « vraie »

du flux {fy} :

PO € Al{fy}) = > d{fi}P(O € A{f)p({Lfo}I{fo}) (2.5)

ot p({f}{/p}) est la distribution d’erreur de {f;}, que Pon considére gaussienne. 11 suffit ensuite
de sélectionner un seuil de probabilité suivant le type de cibles a sélectionner. En plus de prendre
en compte les erreurs sur les mesures des flux des sources, cette méthode présente un autre
avantage. Une fois les densités de probabilités estimées, il suffit simplement de faire varier ce
seuil de probabilité pour obtenir la densité de cibles souhaitée pour le relevé.

Le catalogue d’entrainement doit étre le plus représentatif possible de la distribution des diffé-
rents types de cibles. Pour la sélection XDQSO, ce catalogue contient 701 215 sources ponctuelles
dont 99 % sont des étoiles, sélectionnées dans le strip 82, ainsi que 103 601 quasars. Cet échan-
tillon de quasars correspond & I’échantillon DR7 des relevés SDSS I-1I : sa distribution en redshift
dépend de la fonction de sélection du relevé. A partir de la fonction de luminosité mesurée dans
chaque tranche de redshift dans le strip 82, il est possible de pondérer chaque quasar afin de
reproduire la « vraie » distribution en fonction du redshift pour chaque bande de magnitude.

La densité de probabilité pour chaque catégorie de cibles est ajustée a ’aide de K gaussiennes.
Le nombre K de gaussiennes doit étre choisi de maniére & réaliser un ajustement convenable
de la densité de probabilité, sans pour autant sur-ajuster la distribution. Pour les relevés BOSS
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FIGURE 2.14 Contour de la densité de probabilité XDQSO a 1, 2 et 3 o pour les étoiles (a
gauche) et les quasars (& droite). Les couleurs et les loci des quasars et des étoiles sont les
mémes que ceux de la Figure 2.13.

et eBOSS, cet ajustement est réalisé avec 20 gaussiennes. La distribution de sources du cata-
logue d’entrainement suit une loi de puissance en fonction de la magnitude apparente. Cette
dépendance existe aussi bien pour les étoiles que pour les quasars, et n’est pas utile pour discri-
miner ces deux populations de sources. Modéliser cette loi de puissance implique d’augmenter
le nombre de gaussiennes nécessaire a I'ajustement. C’est pourquoi différents ajustements sont
effectués dans 57 intervalles de magnitude apparente i. Au final, 'ajustement est réalisé sur les
4 autres bandes, ce qui donne 4 x 47 x 20 x 14 = 56212 paramétres libres. La Figure 2.14 montre
les contours a 1, 2 et 3 o de la densité de probabilité des étoiles et des quasars. L’algorithme
reproduit fidélement le locus de chaque population.

Pour la sélection des cibles BOSS, il a été choisi d’observer toutes cibles avec une probabilité
MIDZ > 0,424. Ce choix permet d’obtenir la densité de cible de 20 deg™2, pour une efficacité
autour de 50%. Au-dessus de ce seuil, I'efficacité de sélection chute drastiquement. Pour eBOSS,

le seuil XDQSO est fixé & Prowz > 0,2, et est combiné avec une coupure sur les bandes SDSS
et WISE [58] :

Mopt — MWISE = (9 — 1) + 3, (2.6)

oll Mopt €t mwisk sont les magnitudes obtenues a partir des flux fope = (fy +0,8f,+0,6f)/2,4
et fwise = (fw1+0,5fw2)/1,5. Cette coupure est basée sur les sommes des flux afin d’atteindre
une profondeur optimale. Au final, la combinaison de cette coupure et du seuil XDQSO permet
d’atteindre une densité de cibles de 115 deg™2. Puisque la plupart des sources déja observées par
BOSS ne sont pas réobservées par eBOSS, cette densité chute a 90 deg™2.
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2.5 Tiling, collisions et priorité

2.5.1 L’algorithme de tiling SDSS

Une fois ’ensemble des catalogues de cibles déterminées (pour les quasars, mais aussi galaxies et
programmes annexes), chaque cible doit étre associée a une plaque du relevé : cette opération est
nommée tiling [59]. Afin de rentabiliser le temps d’observation, il faut minimiser le nombre de
plaques nécessaire a I'observation de toutes les cibles. Cette opération présente deux difficultés.
La premiére consiste & assigner de maniére optimale les 1000 fibres aux cibles situées sur une
plaque dont le centre est fixé & une position donnée. Puisque les plaques sont circulaires, cet
exercice n’est pas trivial car lorsqu’une cible est située 1a ol les plaques se recouvrent, il faut
choisir & quelle plaque attribuer cette cible. La seconde difficulté provient de I'inhomogénéité
de la densité de cibles. Il est nécessaire de ressérer les positions des centres de plaques 14 ou la
densité de cibles est plus importante.

A cause du blindage des fibres des relevés BOSS et eBOSS, il est impossible d’observer sur la
méme plaque deux cibles séparées sur le ciel par une distance inférieure a 62”7 : on dit alors que
les cibles sont en «collision ». Si les cibles en collision se situent & 'intersection de deux plaques,
il est possible d’observer les deux. Sinon, la cible avec le plus haut niveau de priorité est observée.
Pour le relevé eBOSS, les cibles quasars sont prioritaires sur tous les autres types de cible. Pour
le relevé BOSS, c’est également le cas pour les chunks dont le numéro est supérieur a 14 : pour
les autres chunks, les cibles LRGs sont prioritaires.

Le premiére étape du tiling consiste & définir un jeu de cibles « décollisionné », c’est-a-dire sans
collision. Cette opération s’effectue en retirant une partie des cibles en collision : le choix des
cibles a retirer se fait de maniére & maximiser le nombre total de cibles de I’échantillon, puis
suivant le niveau de priorité de la cible. Un exemple de jeu de cibles « décollisionné » est montré
sur la Figure 2.15. Ensuite, un algorithme attribue aux plaques les cibles de cet échantillon : cet
algorithme ne peut pas attribuer plus de 1000 cibles par plaque, et doit minimiser le nombre de
cibles non-attribuées. Une fois cette premiére opération réalisée, un second algorithme attribue
aux plaques les cibles en collision, initialement retirées, qui se situent a I'intersection d’au moins
deux plaques. L’algorithme veille & minimiser le nombre de cibles en collision non-attribuées,
sans excéder le nombre maximum de 1000 cibles & attribuer a chaque plaque.

L’opération décrite dans le paragraphe précédent est d’abord réalisée en positionnant les plaques
de maniére réguliére sur la fenétre d’observation du relevé. Les positions des centres des plaques
sont ensuite perturbées, et 'opération précédente est effectuée a partir de la nouvelle disposition
des plaques. On autorise 'attribution d’une cible & une plaque, méme si cette cible est située hors
de la plaque : on affecte alors a cette cible un cotit, qui augmente avec la distance par rapport
au centre de la plaque. Ce cotit est nul si la cible est bien située a 'intérieur de la plaque. Au
final, les positions définitives des centres de plaques sont choisies de maniére & minimiser ce cotlt
et le nombre de cibles non-attribuées. La Figure 2.16 montre le résultat de cette procédure.
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2.6 Identification des objets et détermination du redshift

2.6.1 Le pipeline

Une fois les spectres des différentes cibles mesurés, il est nécessaire d’identifier le type de source
observée. Tous les spectres des relevés BOSS et eBOSS sont analysés par une procédure auto-
matisée nommeée pipeline [60]. Si la qualité du spectre est trop mauvaise (& cause, par exemple,
d’une fibre mal branchée, ou mal alignée avec le CCD), il n’est pas analysé par cette procédure,
car son redshift et son identification risque de ne pas étre fiable. Il rejoint alors la catégorie
d’objets ZWARNING, qui regroupe tous les spectres problématiques ne permettant pas une
estimation fiable du redshift ou de la nature de la source. Lorsqu’un spectre est observé sur
plusieurs plaques, seul le spectre avec le meilleur signal sur bruit est analysé.

Cette procédure repose sur la comparaison du spectre mesuré avec des modéles types de spectres
d’étoiles, de quasars et de galaxies. Pour les quasars BOSS, ces modéles sont obtenus a partir
de 568 quasars connus grace aux relevés SDSS I et II, et qui sont ré-observés par le relevé
BOSS. Leurs redshifts étant connus, ces spectres sont ramenés dans le référentiel de repos du
quasar, & z = 0. La technique d’analyse en composantes principales (abrégée en PCA, pour
Principal Component Analysis) permet de décomposer chaque spectre de 1’échantillon sur une
base commune de 4 spectres propres. Le modéle type d’un spectre de quasar consiste alors en
une combinaison linéaire de ces 4 spectres propres, auxquels est ajouté un terme polynomial
qui permet de prendre en compte les effets d’extinction galactique, d’extinction intrinséque de
I'objet et de potentielles erreurs de calibration. La méme technique est utilisée pour obtenir un
modéle d’étoile et de galaxie.

Pour chaque classe de modéle, les spectres propres sont redshiftés pour un ensemble de valeurs
Ztest, sur une gamme prédéfinie (0,0033 < z < 7,0 pour les quasars, —0,01 < z < 1,0 pour les
galaxies, —0,004 < z < 0,004 pour les étoiles). Pour chaque valeur z;e4, la meilleure combinai-
son de spectres propres est ajustée pour minimiser le x2. La Figure 2.17 montre les résultats
d’ajustements pour plusieurs spectres de sources. Cette opération permet d’obtenir une distri-
bution x?(z) pour chaque classe de modéle. Les cinq plus petites valeurs de x? du modéle de
quasar, du modéle de galaxie, et le plus petit x> du modéle d’étoile sont ensuite comparés. La
valeur la plus petite permet de sélectionner la classe de la cible, ainsi que son redshift. La valeur
de Ax? entre les deux meilleurs ajustements permet d’estimer la qualité de Iidentification. Si
cette valeur est trop faible (Ax? < 45, pour 4500 degrés de libertés), la cible rejoint la catégorie
ZWARNING. Une parabole est enfin ajustée autour du minimum de x? : Perreur sur le redshift
est obtenue & partir des valeurs de z a X%“-n +1et X%m'n - 1.

2.6.2 L’inspection visuelle

Le pipeline ne donne pas toujours accés & une estimation fiable du type de source et du redshift.
Lorsque le signal sur bruit est trop faible, la classification obtenue peut étre fausse, ou le spectre
étre classé dans la catégorie ZWARNING. La Figure 2.18 montre quelques exemples de spectres
mal identifiés par le pipeline. Une autre procédure d’identification reposant sur l'inspection vi-
suelle des spectres de sources [61] est alors utilisée pour améliorer la pureté des catalogues quasars
BOSS et eBOSS. La premiére étape consiste a identifier a 'ceil le type de source astrophysique
a partir de son spectre d’émission, et d’obtenir une estimation visuelle du redshift. Si la classe et
I’estimation du redshift estimées visuellement et par le pipeline sont en accord, les informations
obtenues par le pipeline sont conservées. Si le pipeline et I'inspection visuelle sont en désaccord,
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FIGURE 2.17 Quelques exemples d’ajustements réussis de spectres [60]. Le spectre mesuré est
montré en noir, le niveau de bruit & 1 o estimé par le pipeline est montré en rouge, et la meilleur
combinaison de spectres propres en bleu ciel. De droite a gauche et de haut en bas : (a) galaxie
LOWZ a z = 0,256, (b) galaxie CMASS & z = 0,649, (c¢) galaxie CMASS & z = 0,669, (d)
galaxie a fort taux de formation d’étoiles (ce qui explique les fortes raies d’émission) a z = 0, 217,
(e) quasar a z = 2,873, (f) quasar & z = 0,661, (g) étoile spectrophotométrique standard, (h)
étoile de type M.
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FIGURE 2.18 Exemples de spectres mal identifiés par le pipeline [61]. La premiére colonne
montre deux quasars identifiés comme des étoiles par le pipeline. La seconde colonne montre
deux étoiles identifiées comme des quasars. La derniére colonne montre des spectres de quasars
bruités pour lesquels le pipeline ne peut pas estimer précisément le redshift.

le spectre est alors traité de deux maniéres. Le méthode choisie dépend de la visibilité de la raie
MglI :

— Si la raie d’émission MgII est clairement visible dans le spectre, elle est utilisée pour estimer
le redshift (Azngrr =~ 0,003). Le redshift est ensuite précisé a I'aide d’un autre algorithme,
basé sur la méthode PCA.

— Si la raie MglI n’est pas visible, ol en dehors de la portée en longueur d’onde du spectre
observé, la raie d’émission CIV est utilisée pour estimer le redshift (Azcry ~ 0,005).

La classification visuelle est toujours prioritaire sur la classification du pipeline.

2.6.3 Les catalogues de quasars BOSS et eBOSS

Le pipeline permet d’identifier environ 79 % des cibles quasars BOSS observées. Les 21 % de
cibles restantes ont un signal sur bruit trop faible pour étre convenablement identifiées. 51,5 %
des spectres observés sont identifiés comme quasars, mais seulement 33,6 % se situent dans la
gamme en redshift 2,2 < z < 3,5. Comme attendu, la plupart des cibles CORE qui ne sont pas
des quasars sont des étoiles situées dans le locus étoiles/quasars. La nombre de cibles quasars
étant raisonnable pour BOSS, tous les spectres sont inspectés visuellement, afin d’améliorer la
pureté de I’échantillon final.

Pour le relevé eBOSS, l'identification est plus simple, car pour des quasars situés dans la gamme
0,9 < z < 2,2, la raie MglI est toujours présente dans le spectre. En revanche, la magnitude
limite d’observation des cibles quasars est plus grande que pour BOSS. Il est alors difficile pour
le pipeline de correctement identifier ces cibles peu brillantes. Le nombre de cibles quasars est
toutefois beaucoup trop important pour qu’elles soient toutes observées visuellement. Il a donc
été prévu que toutes les cibles cataloguées ZWARNING soient inspectées visuellement, ainsi
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que quelques autres cibles choisies aléatoirement pour controler la qualité de I’identification du
pipeline. Au total, environ 10 % de ’échantillon de cibles quasars devra étre inspecté.



Chapitre 3

Du relevé a la fonction de corrélation

3.1 Mesurer &(7)

3.1.1 Choisir un estimateur

Dans la section 1, nous avons déja indiqué que la fonction de corrélation £(r) d’une distribution
était I’excés de probabilité de trouver deux objets séparés par une distance r par rapport a une
distribution homogéne. Une méthode directe pour mesurer £(r) est alors de compter le nombre de
paires d’objets séparés par une distance r + Ar, divisé par le nombre de paires d’objets attendu
pour une distribution homogéne de méme densité moyenne.

Si on estime &(7) de cette maniére, deux problémes surviennent. Le premier est lié a la géométrie
du relevé : certaines paires d’objets ne peuvent étre prises en compte car I'un de deux éléments
de la paire se situe en dehors du relevé. Un second probléme vient du nombre de fibres a attribuer
aux cibles BOSS et eBOSS, limité a 1000 par plaque d’observation. Les plaques étant circulaires,
les zones de recouvrement de plaques sont observées plusieurs fois : la probabilité de pouvoir
observer une cible n’est donc pas la méme sur toute la surface du relevé, puisque la zone en
question est exposée plus d’'une fois. Nous définissons cette probabilité, nommée complétude
(completeness en anglais), comme :

C = Nobservées + Ncollisions 31
= Joberviss ¥ Foolisons (3.1)
cibles = 4Yconnues

Nous calculons cette quantité dans chaque polygone du relevé. Ces derniers sont définis comme
les surfaces délimitées par des intersections de calottes! sur la sphére céleste. Nypservees €st le
nombre de cibles qui ont regues une fibre au sein du polygone considéré, Nples le nombre de
cibles de ’échantillon CORE, Ncolisions 1€ nombre de cibles non-observées car trop proches d’une
cible recevant une fibre (voir section 2.5.1) et Neonnues le nombre de cibles déja connues et non-
réobservées. Ces derniéres sont donc retirées du nombre total de cibles. Une complétude égale
a 1 signifie que 'on a observé toutes les cibles souhaitées dans le polygone. Notons également
qu’il s’agit d’'une complétude observationnelle : nous traiterons les effets d’incomplétude de la
sélection de cibles BOSS et eBOSS dans la section 3.3. La figure 3.2 montre la complétude des
relevés BOSS et eBOSS. A partir du chunk 13, le relevée BOSS donne la priorité aux quasars de

1. Qui représentent ici les projections sur le ciel des plaques du relevé.

93
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F1GURE 3.1 Complétude du relevé BOSS et eBOSS. Les zones dans le SGC de BOSS avec une
complétude plus faible aux centres de plaques correspond aux chunks 12 et 13 dans lesquels les
cibles galaxies ont la priorité sur les cibles quasars en cas de collisions. Pour le NGC d’eBOSS,
on voit clairement se détacher une zone ot la complétude est plus élevée : cette zone correspond
au relevé SEQUELS, dont les plaques étaient plus proches que pour le reste du relevé eBOSS.
La probabilité qu’une cible quasar soit située sur plus d’une plaque est plus élevée, d’ou la
complétude plus importante du relevé SEQUELS.

I’échantillon CORE, dont la densité de cible est faible : cela explique pourquoi la complétude du
relevé BOSS est presque de 100 %.

Pour corriger les inhomogénéités de complétude du relevé, un catalogue random de plusieurs
millions d’objets est généré sur I’ensemble de la zone du ciel observée par le relevé. Leurs coor-
données angulaires sont choisies de maniére aléatoire et homogéne dans chaque polygone, en ne
respectant qu’une condition : le nombre d’objets compris dans chaque polygone doit étre propor-
tionnel & I’aire du polygone multipliée par sa complétude. A chaque objet du catalogue random
est attribué un redshift, tiré selon la méme distribution que celle des données. Les distributions
de redshift des quasars BOSS et eBOSS sont montrées sur la Figure 3.3. Au final, le catalogue
random est une distribution «homogéne» d’objets possédant les mémes propriétés géométriques
que le relevé. Nous allons pouvoir comparer le nombre de paires de quasars de nos relevés a cette
distribution homogéne d’objets.

Pour estimer £(r), il reste & calculer DD(r), le nombre de paires de quasars séparés par une
distance r, DR(r), le nombre de paires entre un quasar et un objet du catalogue random, et
RR(r), le nombre de paires d’objets du catalogue random. Nous définissons dd(r), dr(r) et rr(r),
les mémes quantités normalisées par le nombre total de paires :
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a(?)
FIGURE 3.2 Agrandissement de la Figure 3.2 pour le NGC eBOSS. On voit clairement se
détacher une zone ou la complétude est plus élevée : cette zone correspond au relevé SEQUELS,
dont les plaques étaient plus proches que pour le reste du relevé eBOSS, ce qui augmente le
nombre de cibles disponibles par deg?, d’ot1 la complétude plus importante du relevé SEQUELS.
dd(r) 2 pD(r)
r) = r),
ng(ng —1)
dr(r) = ——DR(r) (3.2
r(r)= T .
nyng ’
(r) = ———RR(r)
rr(r) = r
ny(ny — 1) ’

oll ng est le nombre total de quasars dans le relevé, et n, le nombre total d’objets du catalogue

random. A partir ce ces trois quantités, il est possible de définir différents estimateurs de & (r).

Pour cette analyse, nous ne nous intéresserons qu’a ’estimateur de Landy-Szalay :

— dd(r) —2dr(r) +rr(r) .

§(r) =

rr(r)

(3.3)

Nous choisissons cet estimateur car il s’agit d’'un estimateur présentant une variance minimale

[62] pour calculer £(r), et car il n’est pas biaisé.

3.1.2 Quelques aspects techniques

Les masques

Certaines zones du ciel sont problématiques pour diverses raisons :
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— 1l est difficile de sélectionner des quasars autour des étoiles trés brillantes, ou des galaxies
trop lumineuses. La lumiére émise par ces objets biaise le flux et les couleurs des sources
situées a proximité, et introduit de fortes inhomogénéités dans la sélection de cibles quasars.

— La photométrie utilisée pour la sélection de cibles peut étre de trés mauvaise qualité a
certaines positions angulaires : sans information photométrique fiable, il est difficile de
sélectionner les cibles quasars.

— Le centre de chaque plaque est occupé par une tige métallique permettant de courber la
plaque afin qu’elle s’adapte parfaitement au plan focal du télescope (voir section 2.3.3) : il
est donc impossible de placer une fibre au centre des plaques.

— Pour le relevé BOSS, la sélection des cibles quasars XDQSO ne débute qu’a partir du
chunk 12 (voir section 2.4). Pour les chunks 12 et 13, les galaxies des échantillons LOWZ
et CMASS sont prioritaires sur les quasars en cas de collisions de cibles (voir section 2.5.1).
Nous sommes donc obliger de masquer les chunks 1 & 13 pour nous assurer que I’observation
des cibles quasars est homogéne.

Des masques angulaires sont définis en terme de polygones pour chacun des effets décrits dans la
liste précédente. Nous retirons de notre analyse toutes cibles CORE, quasars, et objets du cata-
logue random qui se situent & l'intérieur de ces masques, afin d’homogénéiser notre échantillon de
données. En pratique, la librairie mangle [63| permet de définir facilement des polygones sur une
spheére, et de déterminer dans quel polygone se situe chaque objet des différents catalogues. Les
routines de cette librairie permettent de calculer aisément la complétude dans chaque polygone,
de déterminer si un objet se situe a 'intérieur de I'un des masques, et de générer le catalogue
random.

Les catalogues de quasars

Pour mesurer £(r), il est nécessaire de créer pour chaque relevé un catalogue de quasars en
combinant les informations des catalogues de cibles, et des catalogues spAll et VAC (pour Value
Added Catalog), qui contiennent respectivement les résultats de 'analyse des spectres par le
pipeline et par I'inspection visuelle. Puisque pour mesurer £(r), nous avons besoin d’une sélection
de cibles homogeéne, nous réduisons le catalogue de cibles & ’échantillon CORE. Nous retirons
toutes cibles situées dans I'un des masques définis dans la section précédente. Ensuite, nous
conservons chaque cible CORE & laquelle correspond un spectre dans le fichier spAll.

L’identification des quasars est différente pour les quasars BOSS et eBOSS. Pour le relevé BOSS,
si le spectre est identifié comme un spectre de quasar dans le catalogue VAC et que la mesure
de son redshift est fiable, nous conservons cette cible et lui attribuons ce redshift. Pour le relevé
eBOSS, nous conservons le spectre s’il est identifié comme un spectre de quasar par le pipeline
et s’il ne rentre pas dans la catégorie ZWARNING (voir section 2.6) : nous lui attribuons alors
le redshift donné par le pipeline.

Tout quasar déja connu avec un redshift supérieur a 2,15 est réobservé, afin de maximiser le
rapport signal sur bruit de leur spectre (important pour les analyses Lyman «). Pour I’échantillon
de quasars BOSS, situé dans la gamme 2,2 < z < 3,5, cela signifie que tous les quasars connus
peuvent étre traités comme n’importe quel autre quasar. Pour I’échantillon de quasars eBOSS,
la plupart des quasars déja connus ne sont pas ré-observés. Nous récupérons les informations sur
le redshift dans les catalogues quasars SDSS et BOSS. Par définition, la complétude des quasars
connus vaut 1 : or, il est nécessaire que tous les quasars aient la méme complétude pour ne pas
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Echant illon N, quasars

BOSS NGC 64 625

BOSS SGC 9 539
BOSS 74 164

eBOSS NGC 60 623 (dont 13839 connus)
eBOSS SGC 52 980 (dont 7299 connus)
eBOSS 113 603 (dont 21138 connus)

TABLE 3.1 Nombres de quasars dans les catalogues finaux BOSS et eBOSS.

introduire d’inhomogénéités. Nous attribuons donc & chaque quasar connu une probabilité de
survie qui est égale a la valeur de la complétude du polygone dans lequel il se situe.

La Figure 3.3 montre les distributions en fonction du redshift des catalogues de quasars BOSS
et eBOSS, et la Table 3.1 donne le nombre de quasars contenus dans les catalogues BOSS DR12
[64] et eBOSS (données prises jusqu’en Avril 2016).

Calculer les paires d’objets

Le calcul de DD(r), DR(r) et RR(r) nécessite de calculer les distances entre les objets du
catalogue de quasars et du catalogue random. Les positions de ces objets sont initialement
mesurées en coordonnées observationnelles «, d, z (ascension droite, déclinaison et redshift). Les
coordonnées observationnelles sont d’abord converties en coordonnées sphériques r, 6, ¢ suivant
les relations suivantes :

_ex(2)
T = HO s
0=90-10, (3.4)
p=«

La premiére équation fait intervenir la distance propre x(z) (voir section 1.3.3). Pour calculer
cette quantité, il est nécessaire de connaitre les valeurs de §2,, et Q25 : on utilise ici les valeurs
obtenues par la collaboration Planck en 2013 [28]. Les coordonnées sphériques obtenues sont
ensuite converties en coordonnées cartésiennes x, ¥, z.

Le calcul des distances entre objets peut s’avérer gourmand en temps de calcul, en particulier
pour les distances entre les nombreuses paires d’objets du catalogue random. Nous nous conten-
tons de calculer les paires jusqu’a une distance r plus petite que la taille maximale du relevé.
Nous utilisons le software CUTE [65] pour calculer les distances entre paires d’objets, qui fait
appel aux librairies de parallélisation OpenMP et permet de s’affranchir du calcul de paires
inutilisées dans ’analyse.

La fonction de corrélation £(r) est mesurée dans des intervalles de largeur Ar. La largeur des
intervalles n’étant pas négligeable, il est important de prendre des précautions quant a la valeur
de r a laquelle £(7) est estimée. Si on considére que DD(r) est ’ensemble des paires situées entre
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FIGURE 3.3 Distribution n(z) pour les catalogues de quasars eBOSS (en haut) et BOSS (en
bas). Les histogrammes rouges correspondent au NGC, les bleus au SGC.

r— &7 et v+ &7, on estime £(r) a la distance r = f : DD(s sds/f : DD(s)ds, qui est la
2

moyenne de 7 ponderee par l'inverse du carré de 'erreur Poissonienne sur DD(r).

3.2 Estimer ’erreur statistique

3.2.1 Origines des erreurs statistiques en cosmologie

En cosmologie, deux effets vont limiter la précision de la mesure d’observables : la variance
cosmique et le shot-noise (bruit de grenaille en frangais). La mesure d’une observable a lieu dans
un volume d’observation limité, dans lequel il n’est possible de mesurer qu’un nombre fini de
modes de Fourier (voir section 1.4.3). Cet effet, nommé variance cosmique, réduit le nombre
de modes observables, et limite la précision des mesures. Il affecte particuliérement les grandes
échelles (petit k ou grand ). L'effet de shot-noise vient du fait que les quasars ne sondent pas
de maniére continue la distribution de matiére de 'univers. Nous n’avons alors accés qu’a une
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information limitée sur I'amplitude de chaque mode, et cet effet augmente l'erreur statistique
sur notre mesure. L’erreur statistique relative sur un mode k est alors [25] :

op(k) (nP<k> + 1> 7 (3.5)

P(k) — \ nP(k)

ol n représente la densité de quasars. Il est possible de réduire 'erreur due au shot-noise en
augmentant le nombre de quasars dans le relevé. En revanche, a partir du moment ou nP >> 1,
op/P tend vers 1, car le terme de variance cosmique domine lerreur statistique. Il devient
alors impossible de gagner en précision sur la mesure. Notons par ailleurs que dans le cas d’une
expérience (parfaite) donnant accés a U'intégralité de la distribution continue de matiére noire,
le volume observable total est toujours limité (4wAz) : la composante de variance cosmique
implique donc une limite inférieure sur I’erreur statistique d’une observation.

3.2.2 La méthode des bootstraps appliquée aux échantillons de quasars BOSS
et eBOSS

La méthode classique d’estimation de I’erreur statistique passe habituellement par la simulation
de catalogues de quasars, produit avec un biais identique a celui de la fonction de corrélation des
données. 11 est ainsi possible d’obtenir un grand nombre de réalisations d’univers différentes, dans
le méme volume d’observation et avec la méme densité de quasars, et de mesurer £(r) pour chaque
réalisation. Le calcul de la covariance des réalisations de I’observable permet alors d’en estimer
la matrice de covariance. Pour le relevé BOSS, aucun catalogue simulé n’est disponible. C’est
pourquoi pour les analyses de ce relevé, nous devons utiliser des techniques de rééchantillonage.
Nous nous intéressons ici & la méthode des bootstraps [66].

Le principe de cette méthode est le suivant. Soit un estimateur é(xl, X9, ...y Tp), OU les n quantités
x; sont des réalisations indépendantes de la méme variable aléatoire, choisie suivant une distri-
bution inconnue. La premiére étape consiste a sélectionner n fois de maniére aléatoire et avec
remise les quantités x; : on obtient ainsi, par exemple, un échantillon Xo = (24, 2,2, ..., 7g). On
tire ainsi NV ensemble X;. On peut alors estimer la variance de I'estimateur 6 par :

varg = var(0(X;, X3, ..., X)) (3.6)

Dans le cas de notre analyse, nous identifions 6 a £(r), et les x; au nombre de paires de sous-
régions du relevé, que nous allons décrire dans la partie suivante.

La premiére étape consiste & diviser le relevé en N cellules de volume égal, corrigé de la com-
plétude. Pour cela, nous délimitons des cellules rectangulaires (en «, J) de maniére a ce qu’elles
contiennent le méme nombre d’objets issus du catalogue random (voir Figure 3.4). Nous comp-
tons ensuite le nombre de paires de quasars au sein de chacune de ces cellules et déterminons
ainsi N sous-échantillons {DD;(r),DR;(r),RR;(r)}. Pour obtenir une réalisation, nous sélection-
nons avec remise N sous-échantillons, sommons leurs nombres de paires, puis calculons £(r).
Nous répétons cette procédure et obtenir ainsi n réalisations de £(r). Nous calculons ensuite la
matrice de covariance :

n

Cou(§(r),€(r")) = ~ i - (&) = €& — €6)). (3.7)
=1
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F1GURE 3.4 Cellules de bootstraps pour le NGC BOSS. Afin de réduire le nombre de cellules dis-
continues dues a la géométrie particuliére du relevé de quasars BOSS, les cellules sont délimitées
en projection azimutale équivalente de Lambert [67].

ot

Si nous procédons ainsi, nous commettons I'erreur de ne pas prendre en compte les paires de
quasars situées a cheval sur deux cellules. Nous aurons alors un déficit systématique du nombre de
paires par rapport & celui du relevé. Ce déficit sera de plus en plus important avec I'augmentation
de r. Nous risquons donc de mal estimer la matrice de covariance aux grandes échelles, qui
sont des échelles cruciales pour la mesure de I'homogénéité cosmique (voir Chapitre 4). Pour
contourner ce probléme, nous procédons comme suit. Pour une cellule ¢ de bootstraps, nous
sélectionnons aléatoirement N/2 autres cellules. Nous sommons les nombres de paires DD(r),
DR(r) et RR(r) entre deux objets de la cellule, et entre un objet de cette cellule et des N/2
cellules sélectionnées : ceci constitue notre sous-échantillon. Nous réalisons cette opération pour
chacune des N cellules de bootstraps de notre relevé, en prenant garde a ne pas combiner plus
d’une fois deux cellules pour éviter de compter plusieurs fois la méme paire. Cette condition
implique que N soit impair. Pour obtenir une réalisation, il ne reste qu’a choisir au hasard
N sous-échantillon (avec remise), sommer les paires, calculer £(r) et d’estimer la matrice de
covariance a partir de I’équation 3.7.

La Figure 3.5 montre les différentes fonctions de corrélation &;(r) mesurées pour 1000 réalisations,
et la Figure 3.6 montre que les erreurs obtenues a partir des réalisations de bootstraps sont
nettement supérieures a de simples erreurs Poissoniennes, en particulier aux petites échelles.

Meéme si cette méthode est plus fiable que l'utilisation d’erreurs Poissoniennes, elle posséde
certaines limites. En théorie, la méthode des bootstraps ne peut s’employer que dans le cas ol
les sous-échantillons sont totalement décorrélés : il est évident que ce n’est pas le cas ici, car
les quasars qui composent nos sous-échantillons sont corrélés entre eux. La seconde limite vient
du fait que cette méthode ne prend pas en compte la variance cosmique : la variance est donc
sous-estimée. Pour le relevé de quasars BOSS, la densité de traceurs est suffisamment faible
pour que l'erreur statistique soit dominée par le terme de shot-noise, et que I'impact de la
variance cosmique sur l'erreur statistique soit négligeable. Pour le relevé eBOSS, nous sommes
pour l'instant dominé par le shot-noise : cependant, lorsque le relevé sera complet, il ne sera
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FIGURE 3.5 Ensemble des réalisations de bootstraps (en bleu), valeur moyenne de bootstraps et
sa variance en rouge. Sous la courbe rouge, la courbe noire représentant la fonction de corrélation
des données suit exactement la valeur moyenne des bootstraps : ce test nous permet de nous
assurer qu’aucune paire d’objets n’ait été manquée.
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FIGURE 3.6 Comparaison entre erreurs Poissoniennes (ligne noire) et erreurs bootstraps (ligne
rouge) pour le NGC BOSS.
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FIGURE 3.7 Matrice de corrélation avant (a gauche) et aprés (a droite) corrections des effets
systématiques (voir section 3.3). La plupart des éléments non diagonaux disparaissent aprés
correction.

plus possible de négliger le terme de variance cosmique. Nous devrons donc, a terme, utiliser
des catalogues simulés si 'on veut correctement estimer 'erreur statistique du relevé eBOSS. La
derniére limite émerge de la présence de divers effets systématiques impactant le relevé : si la
mesure de ’observable change suivant la position sur le ciel & cause de tels effets, la variance
entre les réalisations augmente. L’erreur obtenue & partir des boostraps est alors mélangée a
lerreur systématique : la Figure 3.7 montre en effet que la correction des effets systématiques
(voir section 3.3) change significativement la matrice de corrélation des données. Les termes non-
diagonaux qui apparaissent dans la matrice de 1’échantillon non-corrigé de la Figure 3.7 sont un
produit des effets systématiques.

3.2.3 Influence de différents paramétres sur ’estimation de la matrice de
covariance

Dans cette partie, nous étudions I'influence de différents paramétres sur ’estimation des matrices
de covariances par la méthode des bootstraps.

Le premier test consiste & observer ’évolution de la covariance avec le nombre de cellules NV
et le nombre de réalisations de bootstraps n. La Figure 3.8 montre que ces deux paramétres
n’influencent pas 'amplitude de la variance. En revanche, elle est plus bruitée lorsque n et N
sont petits. Les Figures 3.9 et 3.10 montrent ’évolution de la matrice de corrélation du NGC
BOSS en fonction de ces mémes paramétres. On constate que les matrices obtenues sont plus
bruitées quand le nombre de cellules ou de réalisations sont faibles : il est donc souhaitable de
prendre des valeurs de N et n aussi grandes que possible. Toutefois, rappelons que la technique
des bootstraps n’est valable que dans I’hypothése ol les sous-échantillons sont indépendants.
L’amplitude de la fonction de corrélation des quasars étant importante & petite échelle, des
petites cellules seront donc plus corrélées que des grandes. Le gain en bruit étant limité & partir
de 201 cellules, nous conservons cette valeur pour I’analyse du NGC de BOSS. Pour des raisons
de temps de calcul, nous limitons également le nombre de réalisations & 1000, le gain en bruit
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FIGURE 3.8 Influence du nombre de cellules N (a gauche) et du nombre de réalisations de
bootstraps n (& droite) sur lestimation de la variance.

étant limité au dela de cette valeur. Nous utilisons les mémes paramétres pour le NGC et le SGC
du relevé eBOSS. Le SGC de BOSS étant nettement plus petit, 81 cellules sont suffisantes pour
obtenir une estimation fiable de la matrice de covariance.

Afin de limiter la contribution a l'erreur statistique totale des termes DR(r) et RR(r), il est pré-
férable de générer un grand nombre d’objets randoms, tout en sachant que cela méne a un temps
calcul important (o< n,logn,). La Figure 3.11 montre la mesure de la fonction de corrélation
BOSS et de sa variance en fonction du nombre de randoms. Nous voyons que la variance diminue
avec le nombre de randoms. En revanche, ce nombre influence peu les termes non-diagonaux de
la matrice de covariance : les différences de contraste entre les différentes matrices de corrélation
de la Figure 3.12 proviennent de la normalisation par rapport a la variance, plus importante avec
un faible n,.. Pour 'ensemble de notre analyse, nous décidons de générer des catalogues randoms
avec une densité environ 100 fois supérieure & celle des catalogues quasars.

3.3 Etude des effets systématiques

3.3.1 Inhomogénéité de la sélection des cibles quasars

Afin de mesurer £(r), il est nécessaire d’avoir une efficacité de sélection de cibles quasars ho-
mogene sur ’ensemble du relevé. La sélection XDQSO (voir section 2.4.3) respecte en théorie
ce prérequis pour le relevé BOSS, a condition de ne sélectionner que les quasars observées a
partir du chunk 12. Pour la sélection des quasars eBOSS, la sélection XDQSO est utilisée pour
Pensemble de la prise de données. L’application des masques de sources brillantes (étoiles ou
galaxies) ainsi que de ceux délimitant les zones ot la photométrie SDSS est de mauvaise qualité
permet de retirer de ’analyse les zones du relevé ou les algorithmes de sélection de cibles ne
peuvent pas étre fiables. Malgré cela, nous allons mettre en évidence les limites de I’homogé-
néité de la sélection des cibles quasars, et nous allons présenter des techniques permettant d’en
corriger les effets.

L’efficacité de la sélection des cibles dépend du redshift des quasars. L’utilisation d’un catalogue
random ayant la méme distribution en redshift que les données permet de corriger cet effet : cela
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F1GURE 3.9 De gauche a droite et de haut en bas : matrice de corrélation du relevé BOSS
(aprés traitement des effets systématiques) a partir de 25, 51, 101, 201, 301 et 401 cellules de
bootstraps, pour 1000 réalisations. Le bruit de la matrice de corrélation diminue avec le nombre
de cellules.
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FI1GURE 3.10 De gauche a droite et de haut en bas : matrice de corrélation du relevé BOSS
(aprés traitement des effets systématiques) avec 100, 1000, 10* et 10° réalisations de bootstraps
(avec 201 cellules).

est vrai tant que la dépendance en redshift ne dépend pas de la position angulaire de la cible sur
le ciel.

Afin d’assurer une sélection homogéne des cibles quasars, ainsi qu'un signal sur bruit suffisant
pour mesurer leur redshift, les sources sont sélectionnées jusqu’a une magnitude apparente maxi-
male de 22 (filtre g), et 21,85 (filtre ). Pour eBOSS, les limites sont repoussées jusqu’a 22
pour le filtre r. La limite de détection & 5 o pour une source ponctuelle SDSS (appelée aussi
profondeur du relevé) se situe en moyenne a g = 23,1 et r = 22, 7. La variation de la qualité de
la photométrie SDSS avec la position angulaire entraine des variations de profondeur pouvant
atteindre + 0,8 magnitude. Certaines sources peuvent donc se retrouver au seuil de la limite de
détection & 5 o.

Puisque I'algorithme XDQSO prend en compte les erreurs sur la mesure des couleurs des sources
ponctuelles, et que ces erreurs dépendent de la valeur de la photométrie & la position angulaire
considérée, il peut arriver que leur probabilité XDQSO chute. Elles sont alors susceptibles de
passer en dessous du seuil de sélection Pyiipz = 0,424. De plus, ces sources peu lumineuses
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FIGURE 3.11 Influence du nombre de randoms sur la mesure de £(r) et de sa variance.

sont particuliérement sensibles & l'effet de blending, qui se traduit par une altération de la
couleur mesurée a cause de sources lumineuses situées a leur proximité. La maniére la plus simple
de réduire I'inhomogénéité de la sélection de cibles est de réaliser une coupure en magnitude
apparente afin de retirer les sources les moins brillantes, qui sont les plus sensibles & ce biais.

Pour déterminer le meilleur compromis entre perte de statistique et réduction de cet effet sys-
tématique, nous allons faire varier la coupure en magnitude apparente (corrigée de 'extinction
galactique [68]) sur les catalogues quasars BOSS et eBOSS. La Figure 3.13a montre le résultat de
cette opération pour des coupures allant de 21,9 a 20,7 pour le filtre ¢ pour le relevée BOSS. &(r)
évolue jusqu’a une valeur de coupure d’environ 21,3 : une fois cette valeur atteinte, () n’évolue
plus significativement lorsque I'on resserre davantage la coupure. La Figure 3.13b montre qu’il
est nettement plus difficile de tirer une conclusion pour le SGC de BOSS : la statistique est trop
faible pour mettre en évidence un effet significatif. Toutefois, par souci d’homogénéité lorsque
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FIGURE 3.12 De gauche a droite et de haut en bas : matrice de corrélation du relevé BOSS
avec un nombre de randoms identique aux données, 10 fois plus important, 30 fois et 100 fois.
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FIGURE 3.13 Evolution de la fonction de corrélation en fonction de la coupure en magnitude
apparente dans le filtre i. Pour le relevé BOSS, £(r) diminue progressivement avec la coupure,
puis se stabilise pour i < 21, 3. Aucun effet significatif n’est visible sur la fonction de corrélation
eBOSS.

nous voudrons combiner le NGC et le SGC de BOSS, nous appliquons également au SGC une
coupure & 21,3. Pour la fonction de corrélation du relevé eBOSS (Figures 3.13c et 3.13d), &(r)
évolue peu lorsque ’on abaisse la coupure : nous n’appliquons donc aucune coupure en magnitude
apparente sur les catalogues de quasars eBOSS.

Malgré I'application d’une coupure en magnitude, il existe certaines régions du ciel ot les sources
les moins brillantes peuvent étre proche de la limite de détection & 5 o, et passer sous le seuil de
probabilité XDQSO. La densité de quasars observés dans ces zones risque donc d’étre plus faible.
La valeur de la profondeur ms, sur le ciel dépend de différentes quantités liées a la photométrie
du relevé :

My = —2, 510g(AS ¢sky 10 0.4kAirmass) — Mgt - (38)

Cette formule est valable pour tous les filtres photométriques. S est la largeur & mi-hauteur de la
fonction d’étalement du point (aussi nommé seeing) ; ¢siy le flux observé sur le ciel en I’absence

de source ponctuelle ; Airmass est la colonne de masse d’air (définie dans la section 2.3.2) ; Myt
est 'extinction galactique, qui représente la correction a apporter a la magnitude apparente afin
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Filtre photométrique A k
u 0.387 0.49
g 0.218 0.17
T 0.241 0.10
i 0.297 0.06
z 0.665 0.06

TABLE 3.2 Valeurs des paramétres A et k pour les filtres u, g, r, i et 2z

de prendre en compte les effets d’absorption par la poussiére galactique. Les grandeurs A et k
dépendent du filtre photométrique considérée, et sont répertoriées dans la Table 3.2.

Les quasars étant des sources extragalactiques, leur densité ne devrait ni varier avec ms,, ni
avec aucune des autres grandeurs photométriques, car ces quantités sont liées a notre galaxie
ou aux conditions d’observation sur Terre. Seul la densité de cibles sélectionnées devrait varier :
elle doit augmenter lorsque la qualité de la photométrie se dégrade ou que le nombre de sources
ponctuelles augmente.

Nous réalisons un premier test en sélectionnant tous les quasars avec un seeing supérieur a
la valeur médiane de ’échantillon, puis calculons la fonction de corrélation de cet échantillon.
Nous calculons ensuite la fonction de corrélation pour les quasars restants et observons que les
deux fonctions de corrélation sont compatibles. En reproduisant la méme opération pour chaque
quantité présente dans 1’équation 3.8, nous obtenons le méme résultat.

Nous utilisons la librairie Healpiz [69] pour générer des cartes angulaires pour chacune de ces
quantités [70, 71|. Healpiz permet de découper la sphére céleste en pixels de surface égale. Dans
chaque pixel, nous calculons la valeur moyenne de ces quantités, pour les filtres u, g, r, i et z, a
partir du fichier spAll qui recense les informations photométriques associées a la cible observée.
Si aucune fibre n’est présente dans I'un des pixels, nous attribuons & ce pixel la valeur moyenne
des 8 pixels voisins. Les différentes cartes obtenues avec le filtre ¢ pour le SGC sont montrées
sur la Figure 3.14. Nous calculons ensuite le nombre de quasars et le nombres d’objets randoms
dans chaque pixel. En prenant le rapport des deux nombres dans chaque pixel, nous obtenons
ainsi un nombre proportionnel a la densité de quasars observés dans chaque pixel corrigée des
effets de complétude.

A partir de ces cartes, il est possible d’étudier la variation de la densité de quasars observés en
fonction de ces quantités. La Figure 3.15 montre qu’il existe pour les deux relevés une variation
significative de la densité de quasars observés en fonction des différentes quantités, hormis pour
la densité stellaire. Nous corrigeons la densité de quasar en ajustant une simple loi linéaire sur
la dépendance en fonction de la profondeur, puis en appliquant a chaque quasar un poids égal
a linverse de la valeur de la fonction ajustée. Cette pondération fait disparaitre la dépendance
de la densité de quasars avec le seeing, I’airmass et le flux du ciel. Enfin, la dépendance avec
I'extinction galactique est réduite. La Figure 3.16 montre également que la dépendance ajustée
sur la profondeur est le NGC et le SGC, et pour toutes les tranches en redshift.

Pour corriger £(r), nous avons le choix entre appliquer aux quasars l'inverse des poids obtenus
a partir de la courbe ajustée sur la Figure 3.15, ou bien appliquer directement les poids obtenus
aux objets du catalogue random. La Figure 3.17 montre que les deux méthodes de correction ne
produisent pas de différences significatives. Nous choisissons la seconde solution, car cela revient
a appliquer aux randoms la completeness de la sélection de cibles. Cette correction permet de
prendre en compte le fait que lorsqu’aucun quasar n’est observé dans une zone ot la photométrie
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FIGURE 3.14 Distribution angulaire de la densité d’étoile, du seeing, de 1’airmass, du flux
du ciel, de 'extinction galactique et de la profondeur pour le SGC. Toutes les grandeurs sont
obtenues pour le filtre photométrique i. Les cartes sont générées avec un paramétre de résolution

Ngide = 256.

est de mauvaise qualité, il est plus probable que la sélection ait manqué des quasars que dans
une zone ol la photométrie est de bonne qualité.

Enfin, la Figure 3.18 montre que 'application de la pondération suffit a corriger la plupart des
effets systématiques. Il est donc possible de se passer de la coupure en magnitude apparente
pour le relevé BOSS. Toutefois, pour optimiser I’homogénéité de la sélection, il est préférable de
combiner pondération et coupure en magnitude apparente, au prix d’une perte de statistique.
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FIGURE 3.16 Evolution de la dépendance de la densité de quasars avec la profondeur en fonction
du redshift.
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F1GURE 3.17 Comparaison entre la pondération appliquée aux quasars et la pondération appli-
quée aux randoms.

3.3.2 Effets liés a l’erreur sur l’identification et la mesure du redshift des
quasars

Nous déja avons mentionné dans la partie 2 les incertitudes sur la mesure de la position des
quasars. L’incertitude sur la position angulaire correspond & des distances transverses de ’ordre
du kpc. Celle sur la mesure du redshift correspond & des distances radiales de 'ordre du Mpc :
si cette erreur n’est que statistique, elle induit une diminution de 'amplitude de la fonction de
&(r) aux petites échelles (qui se combine avec les RSDs, voir section 3.4.3). Puisque nous nous
intéressons essentiellement & des échelles plus importantes que la dizaine de Mpc, nos analyses
ne sont que peu impactées par cet effet.

Pour le relevé eBOSS, une partie des quasars a déja été observée par les relevés SDSS I-I1 et
BOSS. La nature des cibles quasars connues a été déterminée par inspection visuelle, alors que
celle des autres cibles I'a été par le pipeline (voir section 2.6). L’inspection visuelle est plus
performante que le pipeline. On a donc deux types de cibles qui ne sont pas identifiées avec
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FIGURE 3.18 Pondération avec et sans coupure en magnitude pour I’échantillon de quasars
BOSS.
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FIGURE 3.19 Evolution de l'efficacité d’identification en fonction du numéro de fibre et de la
distance de la fibre au centre de la plaque. La courbe rouge correspond aux nouveaux quasars
eBOSS, la courbe noire aux quasars SEQUELS, qui ont été inspectés visuellement. Les courbes
pointillées bleus sont ajustées sur les données.

la méme efficacité, ce qui peut générer une erreur systématique. De plus, cette efficacité est
susceptible de varier avec le rapport de signal sur bruit, en particulier pour le pipeline. Or, le
rapport signal sur bruit d’un spectre varie suivant la position de sa fibre dans les spectrographes :
les bords des spectrographes, ol sont situées les fibres dont les numéros sont proches de 0, 500
et 1000, produisent des spectres en moyenne plus bruités. Le numéro de fibre est de plus corrélé
avec sa position dans le plan focal du télescope. Les fibres avec un identifiant proche de 0, 500, ou
1000 sont donc & la fois situées en bord de plan focal, et en bord de spectrographe : il existe donc
un risque de voir apparaitre un effet systématique pour des distances de ’ordre de la largeur des
plaques.
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FIGURE 3.20 Efficacité d’identification en fonction de la distance au centre, avant (en rouge) et
apreés (en bleu) correction en fonction du numéro de fibre (voir équation 3.9), pour les nouveaux
quasars eBOSS.

La Figure 3.19 montre le rapport entre le nombre de quasars identifiés par le pipeline et le nombre
de cibles en fonction du numéro de fibre et de la distance de la fibre par rapport au centre. Nous
observons une variation significative de l'efficacité d’identification suivant la position de la cible
sur la plaque. Nous nous intéressons ensuite au rapport entre le nombre de quasars identifiés par
inspection visuelle et le nombre de cibles pour les plaques SEQUELS : nous constatons que la
dépendance est moins significative, et que la proportion de cibles identifiées comme quasar est
en moyenne plus importante. Comme pour la correction pour la profondeur, nous ajustons une
courbe & la dépendance en fonction du numéro de fibre :

Ngso
N fibers

d 500 — 250\ 2
L 1mo ) +e. (3.9)

(N fiver) = —acosh ( 5

Nous appliquons ensuite a4 chaque quasar identifié par le pipeline un poids inverse a cette loi.
Si nous calculons & nouveau la dépendance du rapport quasars sur cibles en fonction de 7, nous
constatons qu’elle est atténuée, comme le montre la Figure 3.20.

Pour les quasars déja connus, nous leur appliquons l'inverse de la valeur moyenne obtenue a
partir des plaques SEQUELS. Idéalement, nous souhaiterions appliquer une correction similaire
a celle de I’équation 3.9, mais nous n’avons pas accés a 'information sur la position de la fibre
dans le spectrographe et sur la plaque pour ’ensemble des quasars SDSS et BOSS. Nous nous
contentons donc d’une valeur moyenne afin de prendre en compte la différence d’efficacité entre
quasars connus et non connus. La Figure 3.21 montre l'influence de cette correction sur &(r).
L’effet de la pondération des quasars identifiés par le pipeline avec le numéro de fibre est en fait
négligeable : I'effet montré sur la Figure 3.21 provient essentiellement de la différence entre la
valeur moyenne des poids attribués aux quasars connus et aux quasars nouvellement observés.
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FIGURE 3.21 Influence de la correction par rapport au numéro de fibres sur £(r). On voit que
la correction, une fois combinée a celle de la pondération du catalogue random par rapport a la
profondeur, n’a que peu d’effet.

3.3.3 Traiter les collisions de fibres

Dans la section 2.5.1, nous avons mentionné la présence de «collisionsy» de fibres lors de la
prise des données. Il serait incorrect de traiter ces cibles manquées comme un simple effet de
complétude, car ce procédé distribuerait a ’ensemble du polygone le fait que ’on ait manqué une
cible dans un rayon de 62” autour de la cible observée. Nous appliquons la méthode suivante pour
toute cible en collision et non-observée. Si au moins un quasar se trouve a une distance inférieure a
62”7 de la cible, nous augmentons d’une unité le poids de ce quasar. Nous incrémentons également
le terme Nejiisions du polygone du quasar pour le calcul de la complétude (voir équation 3.1).
Dans le cas ot plusieurs quasars se situent & moins de 62” de la cible manquée, nous augmentons
uniquement le poids du quasar le plus proche de la cible. Si la cible est en collision avec une
cible n’étant pas un quasar, nous la retirons de I’échantillon. Cette technique de traitement de
collisions est également utilisée pour I’étude de la structuration des galaxies |72]

Cette technique de correction repose sur deux hypothéses. La premiére considére que toute cible
en collision avec un quasar est également un quasar : la figure 3.19 montre qu’en effet, pour le
relevé eBOSS, 84 % des cibles sont des quasars. De plus, ’amplitude de la fonction de corrélation
des quasars étant importante & petite échelle, la probabilité que deux cibles séparées par une
petite distance angulaire soient deux quasars est plus importante que celle d’avoir une ou deux
cibles non-quasars. Cela justifie la seconde hypothése, selon laquelle deux quasars proches ont une
grande probabilité d’avoir des redshifts similaires. Augmenter les poids des quasars en collision
revient & considérer que les deux cibles sont des quasars appartenant au méme amas.

Nous testons 'influence du traitement des collisions sur £(r) dans le cas du relevé eBOSS en
comparant deux méthodes de traitement des collisions. La premiére méthode consiste a aug-
menter le poids des quasars en collision, comme décrit dans les deux paragraphes précédents.
La seconde méthode consiste ne pas augmenter le poids des quasars en cas de collision avec une
autre cible CORE : cette méthode implique de recalculer la complétude sans le terme Neojjisionss
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FIGURE 3.22 Fonction de corrélation pour deux traitements de collisions de cibles différents.
Les points noirs sont obtenus en calculant en utilisant la méthode de pondération, les points
rouges sont obtenus en retirant simplement les cibles en collision.

et de générer un nouveau catalogue d’objets randoms. La Figure 3.22 montre () a petite échelle
pour les différentes méthodes de traitement des collisions : nous constatons que les résultats sont
trés similaires. Pour le relevé BOSS, puisque la densité de cibles quasar est faible, le nombre de
collision l'est également : la correction a donc peu d’effet.

3.4 Mesure du biais et de la dispersion de vitesses des quasars

3.4.1 Modéliser &(r)

Pour prédire la fonction de corrélation des quasars, nous calculons le spectre de puissance du
modéle ACDM grace & CAMB [73]. A partir d'un jeu de paramétres cosmologiques, CAMB fait
évoluer le spectre de puissance primordial jusqu’a un redshift choisi. En utilisant une technique
de transformée de Fourier rapide (Fast Fourier Transform, FFT), nous le convertissons ensuite
en fonction de corrélation. Pour I’ensemble des analyses de ce document, nous utiliserons les
parameétres PLANCK 2013 (voir Tableau 1.1). CAMB, combiné avec HALOFIT [74], permet
également de prendre en compte des effets non linéaires, qui vont essentiellement modifier £(r)
a petit r. Enfin, nous appliquons un modéle de RSDs pour obtenir la fonction de corrélation des
quasars, comme défini dans la section 1.6.

Nous allons comparer nos données & deux modéles de fonction de corrélation. Le premier est un
modéle CAMB linéaire, avec un biais linéaire (c’est-a-dire un biais constant, voir équation 1.42).
Pour comparer notre mesure a des échelles plus petites, nous les comparons également & un
modéle CAMB avec effets non-linéaires, et un modéle de biais prenant en compte la dispersion
des vitesses des quasars o¢g (voir équation 1.45). L’ensemble des ajustements sont réalisés en
utilisant I'algorithme de minimisation Minuit.
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FIGURE 3.23 Mesure de r.£(r) pour les échantillons BOSS et eBOSS (points noirs). La courbe
bleue correspond au modéle linéaire, et la courbe rouge correspond au modéle non-linéaire.

3.4.2 Mesures de by et comparaison au modéle ACDM

La Figure 3.23 montre I'ajustement des données BOSS et eBOSS sur nos deux modéles, sur
une portée en r allant de 10 & 85 h~'Mpc pour le modéle linéaire, et de 2 a4 85 h~'Mpc pour le
modeéle non-linéaire. L’amplitude de la fonction de corrélation est plus faible pour I’échantillon de
quasars eBOSS que pour I’échantillon de quasars BOSS. Quand le redshift diminue, I’'amplitude
de la fonction de corrélation de la matiére augmente avec le facteur de croissance des structures
(voir section 1.5.2) : nous observons l'inverse pour les quasars sur la Figure 3.23. Par conséquent,
le biais des quasars bg diminue avec z.

Pour I’échantillon de quasars BOSS dans la gamme 2,2 < z < 2,8, si on ajuste le modéle
linéaire, nous obtenons by = 3,86 = 0,11 (x? = 6,6 pour 6 degrés de liberté). Pour le modéle
non-linéaire, nous obtenons by = 3,85 £ 0,11 et 09 = 274 £ 134 km.s~!, avec x% = 6,9, pour
8 degrés de liberté. La valeur mesurée est en accord avec les valeurs obtenues par les autres
analyses de la structuration des quasars BOSS, qui mesurent bg = 3,8 £ 0,3 (pour ’échantillon
DR9 [75]), bg = 3,54+0, 11 (pour I’échantillon DR12) [76], et bg = 3,64+£0, 15 pour la fonction
de corrélation croisée quasar Lyman-a [77].

Pour le relevé eBOSS, nous obtenons bg = 2,43 + 0,04 avec x% = 6,1 pour le modéle linéaire
(6 degrés de liberté), et bg = 2,44 £0,04, 09 = 539+ 70 km.s™! et x? = 9,1 pour le modéle
non-linéaire (8 degrés de liberté). Nos données sont donc en accord avec les deux modéles et les
biats mesurés avec ou sans dispersion sont compatibles.

Si nous modifions la portée en r de 'ajustement, le résultat varie peu, comme le montre la Figure
3.24. La racine carrée du rapport entre fonctions de corrélation des données et de la matiére, est
le biais effectif beg :

2
beﬁ‘:bQ(l‘i‘?‘i‘%). (3.10)

Le facteur B8 correspond & celui mentionné dans I’équation 1.43. La Figure 3.24 montre que la
valeur de b est constante avec r pour les deux relevés. Elle se limite aux échelles plus petites
que 100 h~'Mpc car la fonction de corrélation théorique de la matiére devient faible a partir de
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FIGURE 3.24 Evolution de beg avec la distance entre 0 et 100 h~'Mpc pour les relevés BOSS
et eBOSS.
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FIGURE 3.25 Comparaison de la mesure de r.£(r) entre BOSS et eBOSS pour le North Galactic
Cap et le South Galactic Cap.

cette échelle, ce qui entraine une forte augmentation de l'erreur sur beg. En utilisant le modéle
non-linéaire, la valeur moyenne du biais effectif est bog = 4,18 £ 0,12 pour le relevé BOSS, et
ber = 2,77 40,04 pour le relevé eBOSS. En utilisant I’équation 3.10, nous retrouvons les mémes
valeurs a partir des mesures de bg.

La Figure 3.25 montre la mesure de £(r) dans les deux hémisphéres galactiques pour les deux
relevés. Les fonctions de corrélation sont compatibles dans les deux cas. Il s’agit d’une preuve
supplémentaire de 'efficacité de notre traitement des effets systématiques. Les résultats de 'ajus-
tement du biais et de la dispersion des vitesses sont montrés dans le Tableau 3.4.

3.4.3 Mesure de bg(z) et og(z)

Nous mesurons maintenant bg et o pour différentes tranches de redshift pour les deux relevés
BOSS et eBOSS. La Figure 3.26 montre I’ensemble des fonctions de corrélation mesurées dans
chaque tranche de redshifts pour le relevé BOSS, et la Figure 3.27 pour le relevé eBOSS. Nous



Du relevé a la fonction de corrélation 79

Echantillon bg oo (kms™') x*(8d.o.f.)
eBOSS NGC 2,45+0,06 612 + 93 8,8
eBOSS SGC  2,444+0,06 435+ 101 2,3
BOSS NGC  3,80+£0,14 362+ 151 7,4
BOSS SGC 3,82+0,24 140 + 271 12,0

TABLE 3.3 Résultats de I'ajustement de bg et og pour le modéle non-linéaire, pour le NGC et
le SGC des relevés BOSS et eBOSS.

Ll L L L L R R | L L L R | L L L L TR |
107 107 107 107
r[h=1.Mpc] r[h~ . Mpc]

(A) 2,2<2<2,4 (B) 2,4<2<2,8

(c) 2,8<2<3,5

FIGURE 3.26 Mesure de la fonction de corrélation dans différentes tranches de redshifts pour le
relevé BOSS.

ajustons a chaque fonction de corrélation nos deux modéles de £(r). Dans chaque tranche en
redshift, les deux modeles sont en accord avec les données. Les valeurs ajustées de bg et og dans
chaque tranche de redshift pour le modéle non-linéaire sont données dans la Table 3.4.

La Figure 3.28 montre ’évolution de by avec le redshift, ainsi que les résultats obtenus a partir
du relevé de quasars 2DF |78, 79|, qui était le plus grand échantillon spectroscopique de quasars
avant ’avénement des relevés BOSS et eBOSS. Notre mesure de bg(2) est en accord avec les me-
sures du relevé 2DF, et posséde une précision nettement supérieure. Nos mesures sont également
en accord avec les précédentes mesures de biais réalisé avec le relevé de quasars SDSS 1T [80].
Nous constatons que le biais des quasars augmente avec z. Nous pouvons modéliser 1’évolution
du biais en fonction du redshift avec la fonction :
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FIGURE 3.27 Mesure de la fonction de corrélation dans différentes tranches de redshifts pour le
relevé eBOSS.

Zmin “maz  Reff nQso bQ 9Q (km S_l) X2(8 dOf) ‘
eBOSS
0.9 1.2 1.05 22249 1.75+0.06 94 £+ 253 17.6
1.2 1.5 1.35 29225 2.20+£0.07 488 +120 8.2
1.5 1.8 1.65 29771 2.53+£0.08 633 £ 121 6.8
1.8 22 199 32327 293+0.11 530 £ 115 3.1
0.9 2.2 239 113572 2.4440.04 539 + 69 9.1
BOSS
2.2 24 230 26530 3.844+0.15 427 £ 149 3.5
2.4 2.8 256 28939 3.8040.15 34 £ 600 13.5
2.8 3.5 3.09 18621 4.844+0.28 143 £ 222 11.7
2.2 2.8 239 55469 3.854+0.12 274+ 134 6.9

TABLE 3.4 Résumé des mesures de biais et de vitesse de dispersion pour les quasars des relevés
BOSS et eBOSS, dans différents bins en redshift.
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FIGURE 3.28 Evolution du biais avec le redshift pour les relevés BOSS (points verts) et eBOSS
(points rouges). Les points noirs correspondent aux résultats obtenus par Croom et al. [79]. Les
erreurs correspondent & un écart de 1 o. La courbe pointillée rouge correspond a I’ajustement
sur I’ensemble des données de la fonction de ’équation 3.11

bo(2) = a(l +2)* +b. (3.11)

En combinant les mesures des relevés 2DF, BOSS et eBOSS, nous mesurons a = 0,262 £ 0, 029
et b=0,680+ 0, 228.

La mesure du biais des quasars permet d’étudier la masse moyenne des halos de matiére noire
peuplés par ces quasars, ainsi que la maniére dont ces derniers sont distribués au sein de ces halos
[75, 81, 82|. La mesure de I’évolution du biais avec le redshift est particuliérement importante
pour la réalisation de catalogues simulés (ou mocks), car elle permet de convertir les distributions
simulées de matiére noire en distribution de quasars.

La Figure 3.29 montre ’évolution de og avec le redshift. La faible densité du relevé BOSS ne
permet pas une mesure tres précise de og, en particulier lorsque 'on réduit la gamme en z. De
plus, 11 est trés difficile d’interpréter cette mesure, car la mesure de la vitesse de dispersion des
quasars est combinée avec la dispersion induite par 'incertitude sur la mesure de z :

0Q = 1/ 9%isp + Az (3.12)

ol ogisp est la dispersion de vitesse réelle des quasars, et oa, la dispersion due a I'erreur sur la
mesure du redshift (voir section 2.6). Pour les mesures obtenues avec eBOSS, plus un quasar est
lointain, plus le rapport signal sur bruit de son spectre est faible, et plus I'erreur sur la mesure de
z est grande. Ceci peut expliquer I'augmentation de og avec z. La valeur diminue ensuite lorsque
I’on passe aux quasars BOSS, qui sont tous inspectés visuellement. L’inspection visuelle permet
une mesure plus précise du redshift des quasars, ce qui peut expliquer pourquoi la dispersion est
en moyenne plus faible pour le relevé BOSS que pour le relevé eBOSS.
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FIGURE 3.29 Evolution de la vitesse de dispersion avec le redshift pour les relevés BOSS et
eBOSS. Les erreurs correspondent & un écart de 1 o.



Chapitre 4

Etude de I’homogénéité cosmique

4.1 Pourquoi et comment étudier I’homogénéité ?

4.1.1 Une des hypothéses centrales de la cosmologie

Nous avons déja mentionné dans le Chapitre 1 que I’homogénéité et I'isotropie statistiques consti-
tuaient le Principe Cosmologique. Ce principe implique que la métrique de I'univers est la mé-
trique FLRW, qui est I'un des fondements du modéle ACDM. Nous avons vu que ce modéle
décrit admirablement bien les observations les plus récentes, du CMB & la structure des relevés
de galaxies. Tester 'homogénéité de I'univers ne revient pas seulement & tester un modéle, mais
a vérifier I'une des hypothéses de base du modéle standard de la cosmologie.

Puisque le Principe Cosmologique implique la métrique FLRW, il est également nécessaire pour
convertir les coordonnées observationnelles en coordonnées comobiles. Enfin, la plupart des ana-
lyses de structures a grandes échelles reposent sur la mesure de grandeurs statistiques. La fonction
de corrélation et le spectre de puissance nécessite la définition d’une densité moyenne, qui ne
peux pas étre définie de maniére non-ambigué si 'univers n’est pas homogéne.

4.1.2 Isotropies et Principe de Copernic

L’isotropie autour de nous est vérifiée par de nombreuses expériences. A z ~ 1100, la mesure de
'isotropie du spectre de corps noir du CMB est ’exemple le plus connu [83]. De plus, les résultats
de la collaboration Planck indique que les spectres de puissance des fluctuations de température
et de polarisation du CMB sont statistiquement isotropes [19]. Les fluctuations & grandes échelles
du XCB (X-Rays Cosmological Background [84]) sont également compatibles avec une isotropie
statistique (pour z < 5), méme si la mesure du dipoéle lié & notre mouvement local a partir du
XCB n’est pas compatible avec celui mesuré par le CMB [85]. Les distorsions du XCB dues aux
structures a grandes échelles rendent toutefois difficile 'interprétation de cette différence, qui
pourrait étre due & un effet systématique. Enfin, 'isotropie du comptage des galaxies radios est
une preuve supplémentaire de 'isotropie de notre univers [86].

Ces expériences permettent de tester 'isotropie «projetée», en mesurant le champ de densité
p(0) intégré entre deux redshifts le long de la ligne de visée :

83
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p(6) = [ ol OW(r)dr (4.1)

ot W (r) décrit la fenétre d’observation du relevé. Une définition plus stricte de l'isotropie, telle
qu’elle est donnée par Peebles, implique que l'isotropie soit vérifiée pour tout redshift :

p(r,01) = p(r,62) . (4.2)

Cette isotropie est nommeée isotropie «spatiale». L’homogénéité de I'univers peut étre déduite
[87—89] en combinant 'isotropie spatiale et le principe de Copernic, qui stipule que nous ne
nous situons pas a une position particuliére dans 'univers. L’isotropie projetée n’est, par contre,
pas suffisante pour prouver que 'univers est homogéne : il est en effet possible d’imaginer des
distributions fractales (donc inhomogenes), qui sont isotropes une fois projetées sur la sphére
céleste. Un exemple est proposé dans l’article Durrer et al. (1997) [90]. Dans 'analyse qui suit,
nous proposons de mettre en évidence ’homogénéité de I'univers & partir de relevés de quasars a
3 dimensions. Ce test donne 'opportunité de quantifier le degré d’homogénéité de notre univers,
et d’observer la transition d’un régime structuré vers un régime homogéne. De plus, ce test
permet également de mesurer la dimension de corrélation fractale de I'univers.

4.1.3 Quelques généralités sur les fractales

Introduites en 1982 par Mandelbrot, les fractales sont des objets mathématiques dont la structure
est invariante d’échelle. Il n’en existe pas de définition stricte. Nous considérons ici qu’'une fractale
F respecte les propriétés suivantes :

— F posséde une structure fine : autrement dit, la distribution est structurée jusqu’a des
échelles arbitrairement petites.

— F est trop irréguliére pour étre définie avec des outils géométriques et analytiques usuels.
— F présente une ou des répétitions de motifs : ces répétitions peuvent étre statistiques.

— F peut se décrire simplement, souvent & partir d’un processus récursif.

Le flocon de Koch (voir Figure 4.1) est un exemple célébre de fractale, qui respecte ’ensemble des
conditions précédentes. Un exemple de distribution fractale est présentée dans la section 4.3.2.
Les fractales sont caractérisées par différentes dimensions fractales, généralement différentes de
la dimension topologique de ’espace.

Le comptage de boites consiste & remplir ’ensemble de I’espace dans lequel est contenu la fractale
avec des cubes de taille 4, puis de compter le nombre de cubes N(J) contenant une partie de la
fractale. Pour une ligne de longueur [ contenue dans un espace a 3 dimensions, nous devrions
obtenir N(§) ~ %, et N(J) ~ 6% pour une surface d’aire A. On définit alors la dimension de
comptage de boites :

log(N (0
Do = 1im 228V (4.3)
5—0 log(1/4)
Cette dimension est aussi nommée dimension de Minkowski. Si cette limite n’existe pas, on
définit & la place des limites supérieures et inférieures.
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FI1GURE 4.1 Construction du flocon de Koch. Seules les 4 premiéres étapes du processus récursif
qui détermine la fractale sont montrées. Le flocon de Koch respecte la définition donnée dans
la section 4.1.3.

Dans notre analyse d’homogénéité, nous nous intéressons & la mesure de la dimension de corré-
lation fractale pour une distribution de points. Nous définissons d’abord le comptage dans une
sphére (count-in-spheres en anglais) N (< r) comme le nombre moyen de points dans des sphéres
de rayon r centrées sur les positions de chaque point. La distribution posséde une dimension de
corrélation fractale Dy :

dInN(<r)
D =———° 4.4
o(r) = = (14)
ce qui est équivalent & :
N(<r)ocrP2, (4.5)

Pour une distribution de points homogéne, Dy = 3, . Nous verrons par la suite que dans le cas
d’une distribution qui n’est statistiquement homogéne qu’a grande échelle, Ds dépend de 7 : on
observe une transition progressive vers un régime d’homogénéité ou Dy(r) ~ 3.

4.1.4 Tester I’homogénéité avec un relevé en 3 dimensions

Plusieurs analyses ont déja permis d’étudier I’homogénéité a partir d’un relevé & 3 dimensions.
Leurs conclusions étant différentes, nous proposons ici un résumé de ’ensemble de ces mesures.

Les premiéres analyses & partir de relevés & 3 dimensions se caractérisent par une statistique et un
acceés a des volumes d’observation limités. Toutefois, avec les 2387 galaxies du relevé QDOT [91],
il a déja été possible en 1994 de mettre en évidence 'évolution de Dy(r) avec 7 : Da(r) = 2,25
pour r compris entre 1 et 10 h~'Mpc et Ds(r) = 2,77 pour r compris entre 10 et 50 h~*Mpc.
De plus, les valeurs de N(< r) obtenues & partir des observations des relevés ESP (ESO Slice
Project), Perseus—Pisces, Stromlo-APN, et Cfa80 étaient compatibles avec un univers homogéne
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FIGURE 4.2 Mesures de N(< r) pour le relevé QDOT (a gauche), et les relevés Perseus—Pisces,
Stromlo-APN, et Cfa80 (& droite). Les quantités Z(2,r) et K (r) sont identiques & N(< r). Les
valeurs de Dy (1) obtenues sont également montrées.

aux grandes échelles, et permettaient déja d’exclure a plus de 50 des modéles cosmologiques
avec Dy(r) ~ 2 [92-94]. Méme conclusion pour les résultats du relevé LCRS (Las Campanas
Redshift Survey) [95, 96] qui ont permis d’accéder & des distances de 'ordre de 200 h~!Mpc, et
ont confirmé les observations des précédents relevés, sans pour autant parvenir & mesurer le «
plateau » attendu & Ds(r) = 3 pour les grandes échelles d’une distribution homogéne.

Les résultats se sont affinés a partir des années 2000. Les 14 677 galaxies du relevé PCSz ont
permis de mesurer Dy(r) = 2,992 £ 0,003 pour des distances allant de 30 & 400 A~ 'Mpc [97].
L’écart de Dy par rapport a 3, de 'ordre de 3 o, s’explique par le fait que I'univers n’a pas encore
atteint un régime d’homogénéité autour de 30 h~'Mpc, ce qui tire la valeur de Dy vers le bas. Mais
les relevés de galaxies [98-100] et de quasars SDSS [101], ainsi que le relevée WiggleZ [102, 103]
ont enfin mis a disposition suffisamment de traceurs pour mettre en évidence la transition vers
un plateau aux grandes échelles (voir Figures 4.3 et 4.4).

Dans le méme temps, d’autres analyses concluent que 'univers n’est pas statistiquement homo-
géne aux grandes échelles [104-109]. La mesure a grande échelle de N(< r) et Dy(r) requiert
une bonne maitrise des effets systématiques (voir section 3.3). Les résultats de ces analyses s’ex-
pliquent soit par une portée en r trop limitée (le régime d’homogénéité n’est pas encore atteint),
soit par le fait qu’elles négligent les effets systématiques.

Les différents échantillons de quasars SDSS sont particuliérement adaptés & une analyse d’ho-
mogénéité. Puisque les quasars de ces relevés se situent & grand z, le volume comobile total est
bien plus grand que celui disponible pour les analyses SDSS et WiggleZ (respectivement 0,25 et
~ 1h~3 Gpc3). Nadathur et al. [101] a déja proposé une mesure de N (< r) et Do(r) & partir de
18 722 quasars du relevé SDSS I et I, dans la gamme 1,0 < z < 1,8, dans un volume d’environ
16 h=3 Gpc3. Notre échantillon de quasars BOSS couvre un volume comobile légérement plus
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FI1GURE 4.3 Rapport du nombre moyen de galaxies du relevé SDSS, divisé par le nombre moyen
d’objet d’'un catalogue random homogéne situé dans des sphéres de rayon R, centrées sur les
positions des galaxies (carrés blancs). Les courbes grises donnent les résultats pour 5 tranches
en ascension droite. Autour de 200 h~'Mpc, ce rapport s’approche de 1, indiquant que la
distribution de galaxie est homogéne a partir de cette échelle.
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FIGURE 4.4 Mesure dans différentes bandes de redshift de Ds(r) & partir des galaxies du relevé
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la valeur attendue (soit Dy = 2,97). La courbe bleue est obtenu a partir de I’ajustement d’un

modéle ACDM.
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grand (~ 17 h=3 Gpc?), posséde une statistique plus importante (45 044 quasars) et une sélec-
tion de cible homogéne. Il est donc plus adapté & une analyse d’homogénéité que 1’échantillon de
quasars SDSS I-I1. Le relevé final de quasars eBOSS se situe pour l'instant dans un volume co-
mobile plus faible, qui est cependant largement compensé par sa plus grande statistique (98 143
quasars). Notons que lorsque le relevé eBOSS sera complété, il couvrira un volume comobile
encore plus important que ceux des relevés BOSS et SDSS (~ 26h~3Gpc?). Enfin, une analyse
similaire est actuellement réalisé en utilisant les relevés de LRGs BOSS et eBOSS [110].

4.2 Etudier I’homogénéité a partir d’un relevé a 3 dimensions

4.2.1 Quelles observables ?

Dans la section 1.4.2, nous avons défini la fonction de corrélation &(r) comme ’excés de proba-
bilité, par rapport & une distribution homogéne, de trouver deux objets séparés par une distance
r. Lorsque I’échelle caractéristique de ’homogénéité est atteinte, on s’attend & obtenir {(r) ~ 0.
Toutefois, les équations 1.25 et 1.26 montrent que la définition de cette observable nécessite la
connaissance de la densité de matiére moyenne p. L’existence d’une densité moyenne de matiére
requiert que la distribution de matiére soit homogéne a grande échelle : il est donc incorrect
d’utiliser {(r) pour établir 'homogénéité de 'univers. En revanche, la mesure du nombre d’ob-
jets dans des spheéres de comptage N(< r) et de la dimension de corrélation fractale Da(r),
définies dans la section 4.1.3, ne requiérent pas a priori la connaissance de la densité moyenne
de traceurs.

Les spheéres de comptage sont susceptibles de ne pas étre totalement incluses dans le volume
d’observation du relevé. Le nombre de sphéres incomplétes est d’autant plus important que
r est grand, ce qui réduit drastiquement la précision de notre mesure aux grandes échelles.
Nous pouvons contourner ce probléme en utilisant le catalogue random (voir section 3.1.1) pour
prendre en compte toutes les sphéres, y compris celles qui ne sont pas complétement incluses
dans le relevé. On définit alors 'observable NV (< r) comme :

Nquasars ( < T)

NS = N (< 1)

(4.6)

Pour une distribution homogeéne, N (< r) = 1. Si 'on définit Dy(r) & partir de N (< r), nous
obtenons :

dInN(< )

Dy(r) = dInr

+3. (4.7)

4.2.2 Quels estimateurs ?

Nous définissons un estimateur simple de N'(< r) :

N _ Jy dd(s)ds
NPR(<r) = m, (4.8)
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ot dd(r) et rr(r) sont les nombres de paires normalisés définis dans 1’équation 3.2. La dénomi-
nation « PH » est choisie car cet estimateur est analogue a I’estimateur de Peebles-Hauser pour
la fonction de corrélation. Le terme constant (n,(n, — 1))/(n¢(ngy — 1)) permet de normaliser
le nombre d’objets du catalogue random par rapport au nombre de quasars du relevé. Cette
normalisation revient & normaliser la densité moyenne du catalogue d’objets randoms & celle
du catalogue de quasars, donc & prendre comme densité moyenne celle du catalogue quasar. La
valeur de N PH(< 1) dépend donc de la valeur attribuée a la densité moyenne. Cependant, cela
n'affecte N PH(< r) que par un facteur multiplicatif constant : dans le cas d'une distribution
homogéne, on s’attend donc & ce que N PH(< r) atteigne une valeur constante. De plus, lorsque
I'on calcule 135 H(r), ce terme constant disparait. C’est pourquoi nous préférons utiliser ﬁg Hr)
pour vérifier si I’hypothése d’homogénéité est vérifiée.

Il est également possible d’estimer AV (< r)a partir d’un estimateur plus sophistiqué, inspiré de

Iestimateur de Landy Szalay pour la fonction de corrélation :

1+ Euslr) = EREE ditr) = 24 + o)

, (4.9)

ot N(r) est le nombre de paires séparées par une distance r pour une distribution homogéne.
Si on considére que 77(r) est un estimateur de N(r), on obtient alors comme estimateur pour

/\/(<7“) :

r N(s) x3
TLS(— ) — N(<r) fo N(s )N fg[dd(s) —2dr(s) +rr(s)]ds
NP (<) = N(<r)  [IN(s)ds = Jy rr(s)ds

(4.10)

Cet estimateur présente ’avantage d’étre moins corrélé entre différentes valeurs de r que 'es-
timateur A PH(< ) et d’avoir une variance plus faible, comme montré sur la Figure 4.5. En
revanche, l'effet de la normalisation du nombre de paires du catalogue random est plus complexe
que pour l'estimateur N PH(< 7); en particulier, cet effet ne s’annule plus dans le calcul de

DQ(T).

Notre analyse d’homogénéité va donc se dérouler en deux temps. La premiére étape consiste a
établir I'homogénéité en s’assurant que l'estimateur N PH(< 1) atteigne une valeur constante, et
que Bg H(r) tende vers 3. Une fois I'hypothése d’homogénéité confirmée, nous pouvons définir
une densité de matiére moyenne p, et il est alors permis d’utiliser ’estimateur ﬁ%s(< ). Avec
cet estimateur, nous pouvons améliorer la précision sur la mesure de Do(7) aux grandes échelles,
et comparer nos résultats aux prédictions du modéle ACDM.

Le nombre de paires d’objets par intervalle fixé dr croit proportionnellement & 72, jusqu’a at-
teindre les tailles caractéristiques des limites du relevé. A partir de ces échelles, le nombre de
paires ne croit plus aussi rapidement avec la distance comme le montre la Figure 4.6. Puisque
N (< r)est calculé a partir des rapports de nombre de paires, on gagne alors de moins en moins
d’information lorsque r augmente. Nous choisissons donc de restreindre notre analyse & 7,44
= 1500 A~ 'Mpc pour les deux relevés, et de s’affranchir du calcul des distances pour les paires
d’objets séparées par r > Tpqz-

Comme pour le calcul de (), il est important de prendre des précautions quant a la valeur de
r & laquelle on estime nos différentes grandeurs. Pour des intervalles de largeur Ar et centrés en
T -
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FIGURE 4.5 Rapport des erreurs entre DYH(r) et DIS(r).
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FIGURE 4.6 Evolution de la densité du nombre de paires r~2.dN/dr avec la distance pour les
relevés eBOSS (en haut) et BOSS (en bas). Les paires sont calculées a partir des catalogues
random, qui possédent les mémes propriétés géométriques que les relevés. Pour le relevé eBOSS,
les résultats sont aussi montrés séparément pour le SGC et le NGC. Pour le SGC, on voit une
diminution du nombre de paires autour de 500 = 'Mpc, due a la séparation autour de § = 10.

— On estime NV (< r) a la distance r; + %, car il s’agit du nombre intégré de paires d’objets :
on estime donc N (< r)jusqu’a la borne supérieure du bin considéré.

— Pour Ds(r), on choisit ici de calculer la dérivée logarithmique entre deux bins adjacents
en N(<r) :
InN(<r) —InN(< rg)

Do(r) =
2(7) Inry —Inre

(4.11)

ou ri, r2 sont les bornes supérieures de deux bins adjacents de N (< r). On estime alors
Dy(r) a la distance Inr = (Inry — Inrg)/2, soit r = y/(r172). Certaines analyses calculent
l/)\g(r) a partir de 3 intervalles adjacents de N (< r). Nous préférons nous restreindre a
deux intervalles, car cela limite les corrélations en r pour l'observable Do (7).
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FIGURE 4.7 Matrices de corrélation pour NPH(< r) et DEH(r) (en haut), et pour N=5(< r) et
DXS(r) (en bas) pour le relevé eBOSS (NGC + SGC), aprés correction des effets systématiques.

4.3 Erreurs statistiques et effets systématiques

4.3.1 Comparaison entre les observables et leurs estimateurs

Les matrices de covariance de N'(< r) et Dy(r) sont estimées de la méme maniére que pour &(r),
en utilisant la méthode des bootstraps. Les matrices de corrélation de N(< r)et Da(r) pour
les relevés BOSS et eBOSS sont montrées sur les Figures 4.7 et 4.8. Nous constatons que les
éléments diagonaux des matrices de corrélation sont bien plus importants avec 'estimateur de
Peebles-Hauser qu’avec celui de Landy-Szalay. Comme attendu, I’observable Dy(r) est nettement
moins corrélée que N (< r), la matrice étant méme presque diagonale pour ﬁ%s (r).

Lorsque nous générons une réalisation de bootstraps, nous la normalisons par rapport au nombre
total de traceurs du relevé. Or, puisqu’une réalisation est obtenue par une combinaison aléatoire
de cellules avec remise, le rapport du nombre de paires de quasar sur le rapport du nombre
de paires d’objets randoms peut-étre légérement différent de celui du «vrai» relevé. Si nous
normalisons toutes les réalisations par le rapport de paires du relevé, nous introduisons une
erreur de normalisation dans chacune de nos réalisations de bootstraps, qui se traduit par une
augmentation des éléments non diagonaux de la matrice de covariance. Si nous normalisons
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FIGURE 4.8 Mémes matrices de corrélation pour le relevé BOSS que sur la Figure 4.7.

chaque réalisation en utilisant son véritable nombre de paires, cet effet disparait fortement. La
Figure 4.9 montre cette différence pour N (< r) pour I'échantillon BOSS. Notons que cet effet
est particuliérement marqué pour NTH(< 7).

4.3.2 Effets systématiques sur la mesure de D,(r)

Nous traitons les effets systématiques liés aux inhomogénéités de la sélection de cible en ap-
pliquant aux quasars la coupure en magnitude apparente i = 21,3 (pour le relevé BOSS uni-
quement), ainsi que la pondération en fonction de la profondeur du relevé photométrique (voir
section 3.3).

Par ailleurs, lorsque nous calculons AV (< r), nous ne nous limitons pas uniquement aux sphéres
complétement contenues dans le relevé, mais nous employons le catalogue randoms pour utiliser
toutes les paires de quasars du relevé. Pour s’assurer que l'utilisation d’un catalogue homogéne
ne biaise pas notre mesure, nous testons notre analyse avec des distributions mono-fractales
(D2(r) = C'ste) simulées avec Dy plus petit que 3.

La premiére étape de ce test consiste & générer les distributions mono-fractales Nous utilisons ici
la méthode proposée par Castagnoli & Provenzale ([111]). Nous commengons par créer un cube
de coté L = 10~ Gpc, centré sur I'observateur, et dans lequel le relevé BOSS est totalement
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FIGURE 4.9 Mémes matrices de corrélation pour le relevé BOSS que sur la Figure 4.7, mais
cette fois-ci avec une normalisation du nombre de paires ajustée pour chaque réalisation.

inclus. Nous divisons ensuite ce cube en M = 8 sous-cubes de coté L/m (ot M = m?3, donc
m = 2). Chaque sous-cube se voit attribuer une probabilité de survie p. Nous répétons cette
procédure dans chaque sous-cube ayant survécu a ’étape précédente. Si nous réalisons un nombre
infini d’itérations, nous obtenons une distribution mono-fractale, qui posséde la méme valeur de
Dy & toutes les échelles :

log pM log p
Dy =227 — 4.12
27 Togm 3 log2’ (4.12)

Sip =1, on retrouve Dy = 3. Si p < 1, on obtient Dy < 3.

La seconde étape consiste & générer les positions des points de la distribution finale dans les
sous-cubes survivants. Nous tirons dans chaque sous-cube un nombre de points selon une loi de
Poisson, de moyenne A. La position de chaque objet est ensuite choisie aléatoirement dans le
sous-cube. Cette étape nous permet a la fois d’adapter le nombre d’objets de la simulation au
nombre d’objets du relevé (en prenant une valeur de A plus petite que 1), et d’éviter d’introduire
une trop grande régularité aux petites échelles. Si 'on avait placé les points de la distribution
au centre de chaque sous-cube, nous aurions introduit une régularité qui aurait biaisé la valeur
de Dy(r) mesurée.
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FIGURE 4.10 Valeurs de Ds(r) moyennes obtenues pour les simulations brutes (c’est-a-dire,
sans appliquer la géométrie du relevé.), pour Dy =2,99, 2,995, et 2,999 (soit p = 0,9931, 0,9965,
0,9993). L’erreur correspond a l’écart type entre les 200 simulations.

6000 —6000

FI1GURE 4.11 Exemple de simulation de distribution mono-fractale, avec Dy = 2,995. Les points
bleus représentent ’ensemble des points simulés, les points rouges représentent les points situés
dans la fenétre d’observation du NGC BOSS. Les distances sont données en h~'Mpc.

La formule de I’équation 4.12 est vraie pour un nombre infini d’itérations. Toutefois, les ressources
informatiques & notre disposition ne nous permettent pas d’excéder £ = 11. Pour tester la
fiabilité de notre méthode de simulation malgré cette limitation, nous générons des groupes de
200 simulations pour une valeur de Dy donnée. Nous calculons ensuite le Da(r) moyen des 200
simulations, en ne prenant en compte que les objets pour lesquels la sphére de comptage est
intégralement comprise dans le cube initial. Les résultats obtenus pour différentes valeurs de
D4 sont montrés sur la Figure 4.10. La valeur moyenne est 1égérement plus faible que la valeur
attendue, mais est constante. Pour k = 11, la derniére itération de nos simulations crée des
cubes de taille 10000/2! ~ 5 h=!Mpc. Puisque le plateau pour Da(r) est atteint autour de 200
h~'Mpc, ce nombre d’itérations est suffisant pour cette analyse.

Nous convertissons les positions des points en coordonnées sphériques, puis en coordonnées
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FIGURE 4.12 Valeur moyenne de Dy reconstruite avec Iestimateur DY (r) (a gauche) et DES(r)
(a droite) pour 200 simulations aprés analyse. Les erreurs sont obtenues a partir de la déviation
standard des 200 simulations. Les courbes pointillées correspondent & la valeur de D- initiale-
ment simulée.

observationnelles (a, d et z). Nous appliquons ensuite a la distribution la géométrie et les masques
angulaires du relevé BOSS, sa completeness et sa distribution en redshift n(z) (voir Figure 4.11).
Nous adaptons ensuite le nombre d’objets simulés a la statistique du relevé, puis nous générons
un nouveau catalogue random, avec le méme n(z) que le catalogue simulé. Cette opération est
répétée pour chacune des 200 simulations et pour chaque valeur de Dy. Nous calculons enfin
Do (r) avec nos deux estimateurs. Les résultats obtenus pour Dy =2,99, 2,995, et 2,999 sont
montrés sur la Figure 4.12. Pour l'estimateur PH, la valeur moyenne des 200 simulations est
légérement plus élevée que la valeur simulée. Pour 'estimateur LS, elle est légérement plus faible
que la valeur attendue, mais en accord avec la valeur de la simulation brute de la Figure 4.10.

La Figure 4.13 montre les valeurs Ds(r) pour chaque simulation, simulées avec Dy = 2,995.
On note que la majeure partie des simulations tendent vers Do = 3, et que quelques unes ont
des valeurs de Ds beaucoup plus faible que la valeur simulée D> : en moyenne, nous retrouvons
Dy = 2,995. Notre technique de simulation permet de créer une distribution avec une dimension
de corrélation Dy sur I'ensemble de la distribution, alors que nous reconstruisons Da(7) dans la
fenétre d’observation de notre relevé. Lorsque la fenétre d’observation se situe & ’endroit ot un
cube de grande taille n’a pas survécu, nous reconstruisons une valeur de Dy plus faible que la
valeur simulée. Inversement, si I’on restreint I’échantillon & une zone ou aucun cube de grande
taille n’a été supprimé, on obtient une valeur de Dy trés proche de 3. La probabilité de survie
des cubes étant tres élevée pour des distributions mono-fractales avec Dy proche de 3, ce cas
de figure est nettement plus probable, ce qui explique le nombre important de simulations pour
lesquelles Dy = 3.
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FIGURE 4.13 Ensemble des mesures de DEH(r) et DYS(r) pour chacune des 200 simulations,
toutes simulées avec Dy = 2,995.

4.4 Reésultats

4.4.1 Prédiction théorique de N (< 7)et Dy(r)

Pour pouvoir comparer nos résultats au modéle ACDM , nous utilisons le modéle non-linéaire
décrit dans la section 3.4.1, qui était en trés bon accord avec nos mesures de £(r) pour BOSS et
eBOSS. Nous convertissons £(r) en N (< r) a partir de I’équation suivante :

fg(l +&(s))s%ds .

N(<r) = 73

(4.13)

La dimension de corrélation fractale Dy(r) est ensuite obtenue a partir de I’équation 4.7.

Comme pour la mesure de £(r), les observables N (< r)et Da(r) sont mesurées pour la distri-
bution des quasars, avec un certain biais bg : nous avons déja mesuré ce biais dans la section
3.4.2 pour les relevés BOSS et eBOSS. Nous obtenons V(< 7) pour la distribution de la matiére
avec :

N(<r) —1=2el=sr= 0 (4.14)

Aprés avoir corrigé N (< r)du biais, nous obtenons Dy(r) en utilisant 1’équation 4.7. Dans la
limite ou |Da(r) — 3| < 1, nous obtenons :

(4.15)
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Nous avons vu précédemment que le rapport d’amplitude entre la fonction de corrélation de la
matiére et celle d’un traceur était amplifié par l'effet des distorsions dans I’espace des redshifts.
Lorsque nous corrigeons nos observables pour étudier la distribution de matiére, nous devons
également prendre en compte cet effet. C’est pourquoi nous corrigerons par la suite nos données
en utilisant le biais effectif beg, qui prend en compte leffet des RSDs linéaires (voir équation
3.10).

4.4.2 Veérification de ’hypothése d’homogénéité

Notre premier objectif est de montrer que 'univers est homogéne en utilisant les estimateurs
N PH(< 1) et 135 H(r) et en restant le plus conservatif possible. Pour vérifier 'hypothése d’ho-
mogénéité, nous choisissons de ne pas appliquer de pondération pour corriger les effets systé-
matiques. En effet, cette pondération vise a rendre constante la densité de quasars observés, et
peut biaiser notre mesure vers I’homogénéité.

L’utilisation de masques et de la coupure en magnitude apparente est aussi motivée par le
souhait d’obtenir une sélection de cibles homogéne. Toutefois, contrairement a la correction par
pondération, les zones masquées et la coupure en magnitude apparente ne sont pas déterminées
A partir de la densité de quasars observés. Nous les appliquons donc aux échantillons de quasars
utilisés pour cette analyse. Les points verts de la Figure 4.14 montrent les résultats obtenus
pour les estimateurs N PH(< ) et 135 H(r). Les points noirs montrent les résultats obtenus sans
appliquer de masque ni de coupure en magnitude. Les résultats des deux échantillons de données
sont similaires. On obtient dans les deux cas NPH(< 7) = Cste et lA?QP H(r) = 3 aux grandes
échelles, ce qui prouve la robustesse de notre mesure.

Pour les deux relevés, on constate deux régimes différents pour N PH(< ) suivant les échelles
considérées. A petite échelle, N PH(< r) est compatible avec une loi de puissance, N PH(< r)
r~7. Si nous ajustons une telle loi entre 5 et 26 A~ 'Mpc, nous mesurons v = 0,62 £ 0, 03 pour le
relevé BOSS et v = 0,49+ 0,01 pour le relevé eBOSS, ce qui équivaut & Dy(r) = 2,38 £0,03 et
Do(r) = 2,5140,01. A petite échelle, nos résultats sont donc quantitativement en accord avec les
premiéres mesures historiques de Da(r) (voir section 4.1.4). Quand r augmente, le comportement
de NPH(< 1) est différent : pour des échelles supérieurs & la centaine de h~*Mpe, NPH(< r)
devient constant. Nous observons clairement une transition vers un régime d’homogénéité avec
cet estimateur. Toutefois, nous avons vu dans la section 4.3.1 que N PH(< 1) était trés corréls,
en particulier aux grandes échelles. C’est pourquoi nous préférons nous reposer sur la mesure de
EEH(T), beaucoup moins corrélé que /VPH(< ), pour établir ’homogénéité de la distribution de
quasars.

Pour 'estimateur Bg H(r), nous observons également une transition progressive vers un régime
d’homogénéité a grande échelle, pour les deux relevés BOSS et eBOSS. Entre 250 h~'Mpc et
1200 h~*Mpc, nous mesurons 3 — <]3§H(T)> = (0,24 2,6) x 1073(10) pour le relevé BOSS, et
3 — <1A)§H(r)> = (1,54 1,6) x 1073(10) pour le relevé eBOSS.

Ces résultats sont obtenus pour la distribution de quasars. Pour obtenir une mesure de N PH(< )
et 1/55 H(r) pour la distribution de matiére, nous devons corriger les observables du biais effectif
des quasars beg. Cependant, dans la section 3.4.2, beg est mesuré en ajustant la fonction de
corrélation des quasars sur le modéle ACDM : notre mesure du biais dépend donc de 'hypothése
d’homogénéité. Les analyses de lentillage faible (weak lensing en anglais) permettent de mesurer
directement la distribution de matiére, et montre que 'amplitude de la fonction de corrélation
de la matiére est au moins la moitié de celle prédite par le modéle ACDM [112]. Si 'on combine



Etude de I’homogénéité cosmique

98

1.1

\ 1.05} .
i §
y ki
S
\ 107 107
"i‘
%
¥
K 4
%

Y9999 vvrrvne
gt
r[h~1.Mpc]

1.1H .
10&HH a
f

o L %HM%*%*%‘%‘#H%ff#ﬁ
"y 107 107

.

¥

\" .
0" S 17
r[h~1.Mpc]

DQ(T’)

31 T T T
3.0 ety
v A\ ]
2,91 1 .
i
2.8 t |
270 { : :
DR et
' 2.08) ﬁﬁﬁ .
2.5 } 206 1
2.4} .
2.4}
} i 2,92} ﬂ .
B (| T2 10
r[h~1.Mp(]
31 T T T
3.0
2.0b * .
?
281 ! :
1
270 i : :
Y 3. ﬁﬁmxmmi’mﬂ“
i 208f it .
2.5 2061 .
2,941 .
24*% f
2,92 .
ﬁ 1 1
24 107 10
r[h~t.Mp(]

FIGURE 4.14 Mesures de NPH(< r) et DPH(r) pour les quasars du relevé BOSS (en haut), et
eBOSS (en bas). Les points noirs sont obtenus en retirant les masques, et les triangles verts
avec masques et coupure en magnitude apparente (pour BOSS). La ligne pointillée correspond a
I'ajustement d’une loi de puissance entre 5 et 26 h~Mpc (pour les triangles verts). On constate
que N PH(< 1) est constant, et ﬁg H(r) = 3 comme attendu pour un univers statistiquement

homogéne
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les résultats du lentillage faible a ceux des structures a grande échelle, on obtient og = 0,79 £+
0,07 (1lo) dans la gamme 0,15 < z < 0,7 [113]|. I est donc raisonnable de considérer que
I'amplitude de &£(r) pour la matiére ne doit pas étre radicalement différente pour 0,9 < z < 3,5,
et que le biais des quasars doit étre significativement plus grand que 1. La contrainte sur la
mesure de 3 — (ﬁg H(r)) doit donc étre plus forte pour la distribution de matiére que pour celle

des quasars. Nous pouvons donc conclure que la distribution de matiére est homogéne entre 250
h~'Mpc et 1200 h~'Mpc.

4.4.3 Quantifier ’homogénéité et mesure de Ds(r)

L’estimateur Bg’ H(r) montre clairement que notre univers est homogéne pour des échelles com-
prises entre 250 A~ 'Mpc et 1200 A~ 'Mpc. Nous pouvons donc maintenant nous intéresser aux
estimateurs N5(< r) et ]35’8(7’) pour quantifier le degré d’homogénéité de la distribution de
matiére. Nous appliquons cette fois-ci la pondération pour corriger les effets systématiques. Nous
utilisons les valeurs de biais effectif mesurées dans la section 3.4 pour convertir les observables de
la distribution de quasars a celle de la matiére. La Figure 4.15 montre les mesures de N LS(<r)
et ﬁ%s(r) pour BOSS et eBOSS, corrigées du biais.

Comme pour l'estimateur de Peebles-Hauser, la transition d’une loi de puissance vers un régime
d’homogénéité est nettement visible. Le modéle ACDM non-linéaire de la section 3.4.1 reproduit
de maniére satisfaisante les données du relevé BOSS pour ﬁ%s (r) (x% = 20,2 pour 17 degrés de
liberté). Pour N LS(< r), on constate que de nombreux points sont significativement en désaccord
avec le modéle. Toutefois, A LS(< ) est un estimateur trés corrélé a grande échelle : en prenant
en compte la matrice de covariance, le x? de I'ajustement vaut 25,3 (pour 18 degrés de liberté).
Pour le relevé eBOSS, le degré d’accord avec le modéle est moins bon : pour N LS(< r) avec
I'ensemble de la matrice de covariance, on obtient x? = 60,2 pour 21 degrés de liberté, et pour
ﬁ%s(r)7 on obtient x? = 40,5 pour 22 degrés de liberté.

La Figure 4.16 montre un agrandissement de ji\/LS(< ) et ﬁlgs(< r) — 3 pour la matiére,
aux grandes échelles. Les points bleus correspondent aux données corrigées, les points verts
aux données sans correction des effets systématiques. Comme attendu, la correction des effets
systématiques rapproche ﬁ%s(< r) de 3. Pour les quasars, nous mesurons 3 — <ﬁ%s(r)> = (6,8+
3,7) x 1074(10) pour le relevé BOSS, et 3 — (]_3]58(7“» = (4,6 £ 1,6) x 107*(10) pour le relevé
eBOSS. Si'on corrige ces deux mesures du biais effectif, on obtient 3 — <ﬁ%s(r)> =(3,9£2,1)x
107°(10) pour le relevé BOSS, et 3 — <132Ls(r)> = (6,0£2,1) x 107°(10) pour le relevé eBOSS.
L’estimateur ﬁ%s(< r) — 3 est donc en accord a 20 avec un univers homogéne pour le relevé
BOSS, en accord & 3¢ pour le relevé BOSS. Il permet également de fortement contraindre la
valeur de 3 — Dy(r) pour la distribution de quasar et de la matiére.

L’écart de (ﬁLS( )) par rapport & 3 pour I’échantillon eBOSS peut sembler significatif, il peut
S exphquer par la présence d’effets systématiques résiduels. La Flgure 4.18 montre la mesure de
DES(< 7) — 3 pour le NGC et le SGC : on mesure alors 3 — (DES(r)) = (2,3 £ 1,7) x 1073(10)

pour le NGC, et 3— (DE5(r)) = (12,2+2,7) x 1075(10) pour le SGC. Le NGC d’eBOSS, moins
sensible aux effets systématiques, et en excellent accord avec 'homogénéité.

4.4.4 Comparaison avec d’autres analyses d’homogénéité cosmique

Dans la section 4.1.4, nous mentionnons certaines études qui ne concluent pas que notre univers
est homogéne aux grandes échelles. En particulier, nous nous intéressons a I’étude de Sylos Labini,
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FIGURE 4.15 Mesures de N5(< r) et DLS(r) pour la matiére pour le relevé BOSS (en haut), et
eBOSS (en bas). Les points sont corrigés du biais effectif (4.4.1). La courbe rouge correspond est
obtenue a partir du modéle ACDM non-linéaire décrit dans la section 3.4.1. Les lignes pointillées
correspondent aux valeurs de N'(< r)et Do(r) a 1 % de ’homogénéité, et les lignes tiretées a 1
%o. L'effet du pic BAO sur est visible autour de 100 h~!Mpc sur 'agrandissement de Do(r).
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FIGURE 4.17 Mesures de N'S(< r) et DE¥S(r) pour la matiére pour le NGC d’eBOSS (en noir)
et le SGC d’eBOSS (en rouge).
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FIGURE 4.18 Mesures de N(< r) pour les différents échantillons de galaxies SDSS [106].

qui réalise une mesure de N (< r) et Dy(r) avec échantillon de galaxies DR7 (voir Figure 4.18).
Pour une plage de distances de 5 < r < 20 h~'Mpc, cette analyse obtient une loi de puissance
avec v = 0,88 £ 0,05, qui correspond & Dy = 2,124 0,05. Pour 30 < r < 150h~!Mpc, la loi de
puissance ajustée donne v = 0,20 £ 0,05, soit Do = 2,80 %+ 0,05, mais ’accord entre la loi de
puissance et les données n’est pas parfait. Si nous ajustons une loi de puissance a nos données
dans la méme plage de distance, nous obtenons v = 0,11+£0,01 pour eBOSS et v = 0,08 £0,01
pour BOSS. Nos résultats sont donc qualitativement en accord : pour 30 < r < 150h~t Mpc,
les distributions de galaxies et de quasars ne sont pas homogénes. La Figure 4.14 montre en effet
que 'univers ne devient statistiquement homogéne qu’a partir de distances plus importantes,
inaccessibles avec 1’échantillon de galaxies DRY.

Dans larticle de Scrimgeour et al. [103], le degré d’homogénéité cosmique est quantifié par la
mesure du rayon d’homogénéité Ry, défini comme la valeur de r pour laquelle les mesures de
N (< r)et Do(r) atteignent les valeurs d’une distribution homogeéne a 1 % prés, autrement dit,
N(< r)= 1,01 et Dy(r) = 2,97. Elles sont représentées par les lignes pointillées noires sur la
Figure 4.15. Le rayon d’homogénéité est aussi défini aux valeurs de N (< r)et Da(r) a 1 %o
(lignes tirretées noires sur la Figure 4.15). A partir de nos résultats, nous pouvons mesurer Ry
en ajustant un polynoéme sur nos données autour de la transition et en mesurant la valeur de r
pour laquelle ce polynéme croise la valeur & 1 % ou 1 %¢. La Table 4.1 montre que nos résultats
sont en trés bon accord avec les prévisions du modéle ACDM . Comme attendu, la valeur de Ry
du ACDM diminue avec le redshift, car plus z est grand, moins I'univers est structuré : le régime
d’homogénéité est donc atteint plus tot.

Toutefois, la mesure de Ry a 1 % est dégénérée avec la mesure du biais. En effet, ces deux
quantités sont mesurées a partir des mémes échelles, de I'ordre de la dizaine de h~'Mpc, et
sont sensibles & 'amplitude de £(r) et son intégrale N (< r), mesurées pour les quasars. Un
éventuel désaccord concernant Ry entre le modéle ACDM et notre mesure serait alors absorbé
par 'ajustement du biais. Ce probléme est moins important pour Ry défini a 1 %o, car le biais
est moins sensible aux valeurs de £(r) & grande échelle : 'accord entre le modele ACDM et
notre mesure revient a montrer que le modéle décrit convenablement la transition a 1 %o de
I’homogénéité.



Etude de I’homogénéité cosmique 103
1% 1 %o
NS(<r)  D¥(r) | N¥(<r)  DBS(r)
BOSS 35,2+1,1 26,9+1,0 | 100,5+9,0 88,2+3,6
ACDM, z =2.4 35,1 26,8 91,6 87,8
eBOSS 45,1+0,70 37,6+0,6 | 125,3+6,0 111,6+8,3
ACDM, z =1,55 45,3 38,0 115,1 101,8

TABLE 4.1 Valeur de rayon d’homogénéité Ry a 1 % et 1 %o pour eBOSS et BOSS. Les valeurs
obtenues pour le modéle ACDM & z = 1,55 et z = 2,4 sont également montrées.

4.5 Discussions

Pour mesurer nos différentes observables, nous utilisons un catalogue random dont la distribution
en redshift est identique a celle des données. Si la densité de quasars varie dans une couche Az,
la distribution de random présentera la méme variation : ces deux variations vont donc s’annuler
lors du calcul de nos différents estimateurs. Cela signifie que nous sommes insensibles a toute
variation de la densité de quasars avec le redshift. Nous ne montrons pas que p = Cste, mais
seulement p = p(z). Autrement dit, nous prouvons que la distribution de quasars est isotrope
dans chaque couche en redshift, ce qui correspond a la définition de I’isotropie spatiale. Cet effet
est rarement discuté dans les autres analyses d’homogénéité avec des relevés a 3 dimensions, qui
sont également insensibles a des variations de densité le long de la ligne de visée. Ce probléme
vient du fait qu’il est impossible de différencier ’évolution d’un type de source avec le redshift
d’une variation de la densité de matiére noire [114]|. Pour contourner ce probléme, il faudrait
étre en mesure de prédire I’évolution du traceur considéré. Autrement dit, il faudrait prédire
I'évolution de pquasars/Pmat €n fonction du redshift.

Dans cette analyse, nous mesurons directement la densité de quasars observés en fonction de
Pangle et du redshift, AN (0, ¢, z)/ dQ dz. Lorsque nous convertissons cette densité en coordonnées
comobiles, nous lui appliquons un Jacobien J(z) = H(z)/cD%(z). Notre analyse, qui montre que
la densité p = J(z) x AN (0, ¢, z)/ dQ2dz est constante aux grandes échelles, implique donc que
dN (6, ¢, z)/ dQ dz ne dépend que de z. Nous pouvons donc conclure que nous prouvons l'isotropie
spatiale de I'univers, indépendamment de n’importe quel modéle ou cosmologie fiducielle.

En combinant I'isotropie spatiale et le principe de Copernic, on peut prouver que 'univers est
homogeéne. Nous vérifions ainsi le Principe Cosmologique, qui est 'un des postulats du modéle
ACDM . D’autres modéles cherchent & s’affranchir du Principe de Copernic, afin d’expliquer
le phénoméne d’expansion accélérée de 'univers sans avoir besoin d’invoquer une constante
cosmologique. Ces modéles supposent que notre univers est situé au centre d’un vide cosmique,
c’est-a-dire une zone ot la densité de matiére est plus faible que la densité moyenne de ['univers.
L’univers est isotrope autour de l’origine, et inhomogene le long de la ligne de visée donc p = p(z).
Il obéit alors & la métrique Lemaitre-Tolman-Bondi (LTB)!. Tester le principe de Copernic est
extrémement difficile. Une méthode consiste & étudier les distorsions du spectre de corps noir du
CMB [115, 116], qui peuvent apparaitre si nous nous situons au milieu d’un large vide cosmique.
Ce test du principe de Copernic, proposé par Caldwell et al. , est illustré et décrit dans la Figure
4.19. Les résultats de cette analyse permettent d’exclure un vide cosmique suffisamment grand
pour rendre compte de I'accélération de I’expansion de I'univers.

1. Une image communément donnée pour décrire un univers avec métrique LTB est un univers en «pelures
d’oignon».
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FIGURE 4.19 Ilustration d’un test du principe de Copernic [116]. La matiére dans les zones
bleu et rouge et rouge est réionisée, les photons du CMB vont donc pouvoir interagir avec les
électrons par effet Thomson. La zone bleue foncée correspond a un vide cosmique, situé autour
de I'observateur O. Deux effets vont alors contribuer & distordre le spectre de corps noir du
CMB. La matiére située dans le vide a tendance a s’éloigner de 'observateur. Les photons issus
de la surface de derniére diffusion observés depuis le point A (par exemple depuis les points
1,2 et 3) peuvent interagir dans ce vide par effet Thomson. Ils peuvent donc étre réémis vers
I'observateur O, et auront subi un décalage spectral par effet Doppler. La matiére dans la zone
rouge suit le flux de Hubble. Les photons réémis vers 1'observateur O depuis le point B ne vont
donc pas subir de décalage spectral par effet Doppler. En revanche, une partie des photons de
la surface de derniére diffusion au point B sont originaires du vide cosmique : ceci va générer
une anisotropie de température due a l’effet Sachs-Wolfe. Cet effet va également distordre le
spectre de corps noir du CMB.

Notons qu’il est impossible d’observer 'univers en dehors de notre cone de lumiére. Deux ob-
jets situés a deux redshifts différents sont aussi observés a des temps cosmiques différents. Nous
n’avons aucun moyen d’avoir accés a la distribution & 3 dimensions de la matiére a un temps
cosmique fixé. Cela signifie qu'une mesure directe de I’homogénéité a partir d’'un relevé a 3
dimensions est impossible. D’autres analyses permettent cependant d’étudier I’homogénéité a
I'intérieur de notre céone de lumicére. Un premier exemple est fourni par Hoyle et al. [117], qui
utilise ’évolution du taux de formation d’étoiles des LRGs pour montrer que l'univers est ho-
mogeéne. Cette technique permet de sonder l'intérieur de notre cone de lumiére, mais dépend
fortement du modéle d’évolution de formation stellaire choisi. Une autre analyse, proposée par
Zibin et Moss [118] utilise une combinaison de sondes secondaires du CMB (effet Sachs-Wolfe
intégré, effet Sunyaev-Zel’dovich cinétique, effet Rees-Sciama et lentillage du CMB) pour tester
I’homogénéité dans une gamme de redshifts plus élevés que la ndtre, entre la réionisation et la
recombinaison.

Nous avons montré que notre analyse permettait de prouver I'isotropie spatiale, indépendam-
ment du modéle cosmologique choisi. Nous pouvons adopter une approche différente, qui repose
sur la définition d’une cosmologie fiducielle et sur la métrique FLRW. Cette approche permet
alors de réaliser un test de cohérence avec le modéle ACDM . Nous montrons que la transition
d’un régime structuré & un régime homogéne est bien décrite par ce modéle, et que les prédictions
du rayon d’homogénéité Ry sont compatibles avec les valeurs mesurées. De plus, 'utilisation des
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estimateurs A/ LS(<r) et ﬁ%s (r) nous permet de contraindre I'écart & 'homogénéité de la distri-
bution de matiére de 'univers. Ces conclusions ne sont toutefois pas totalement indépendantes

de ’hypothése d’homogénéité.






Chapitre 5

Détection des oscillations acoustiques
de baryons

5.1 Quelques considérations générales

5.1.1 Les observables

Pour mesurer £(r) et la position du pic BAO, nous avons besoin de transformer les coordonnées
observationnelles des quasars en coordonnées cartésiennes (en h~'Mpc). Pour effectuer cette
transformation, il est nécessaire de définir une cosmologie fiducielle, c’est-d-dire de fixer les
paramétres cosmologiques du modéle ACDM . Fixer ces paramétres cosmologiques fixe également
la position théorique du pic BAO dans la fonction de corrélation et celle des oscillations dans
le spectre de puissance. La position du pic est alors ajustée, tandis que la forme de la fonction
de corrélation sans pic BAO (nommeée broadband en anglais) est reproduite a 1’aide d’un modéle
qui comporte généralement plusieurs paramétres de nuisance. Nous mesurons alors «, le rapport
entre la position mesurée et la position théorique du pic BAO. Ce rapport se décline en o, oy
et ajso [119].

Dans la direction transverse, I’échelle BAO est obtenue par la mesure de 'angle g0 :

Oao = (5.1)

DM(Z) ’

ou g = rg(zq) (voir équation 1.34). On définit alors o, le rapport entre 'angle prédit par la
cosmologie fiducielle GJJ;ZZO et I'angle mesuré :

id
oo = B0 _ Du(@)/ra 52)
" Opao DI () jplid '
M (2)/Ty

Le long de la ligne de visée, ’échelle BAO se caractérise par ’écart en redshift Azpao :

Azpao =rqH(z) = (5.3)

DH(Z) ’

107
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ot Dp(z) = H(z)™! est la distance de Hubble. On définit alors ay, le rapport entre I'écart en

redshift prédit par la cosmologie fiducielle Az{;zO et I’écart en redshift mesuré :

id
Azpao _ Du(2)/ra
Azpao D{{id(z) Tglcid.

(5.4)

Quand la statistique du relevé est trop faible pour obtenir une mesure de o et ag, il est
préférable de réaliser une mesure isotrope de ce rapport en combinant les distances Dy (z) et
Dys(z) pour former la distance Dy (z) :

Dy (2) = [2Dy(2) D2(2)]Y/3 . (5.5)

Une mesure isotrope permet alors de contraindre le rapport a;s, :

_ Dy(2)/ra

Qiso = m . (5.6)
v (2)/rg
Il est donc possible de contraindre les paramétres cosmologiques & partir de leur influence sur
les quantités H(z), Dps(z) et rq4 & partir des équations de Friedmann et de I’équation 1.36. La
mesure de la position du pic BAO est trés robuste, car il est improbable qu’un effet systématique
puisse générer un pic de corrélation. La plupart des effets systématiques seront absorbés par le
broadband, et vont seulement élargir le pic et réduire la précision de la mesure. Cependant,
la faiblesse de 'amplitude du pic nécessite un échantillon de données conséquent (voir section
5.1.2).

Du fait des effets non-linéaires, les positions des galaxies vont étre déplacées par rapport a la
prédiction du modéle linéaire : ces déplacements entrainent un élargissement du pic BAO. Les
techniques de reconstruction permettent d’estimer le déplacement subit par chaque galaxie, et
de la replacer a une position proche de celle qu’elle aurait en ’absence d’effet non-linéaire [120].
Cet effet est surtout important a petit z, et impacte peu la mesure du pic BAO pour les quasars
BOSS et eBOSS.

5.1.2 L’état de ’art des mesures de BAO

La premiére détection de pic BAO a été réalisé en 2005 par Eisenstein et al. [34]. A partir de la
mesure de la fonction de corrélation de 46 748 LRGs du relevé SDSS (sur 3816 deg? et dans la
gamme 0,16 < z < 0,47), il a été possible de mettre en évidence un pic de corrélation significatif
autour de 100 h~'Mpc, proche de la valeur & laquelle était attendu le pic BAO (voir Figure 5.1).
La Figure 5.2 montre I’ensemble des mesures de BAOs actuelles. Les échantillons de LRGs LOWZ
et CMASS du relevé BOSS [72]| permettent d’obtenir les limites les plus précises sur la position
du pic, grace, entre autre, 4 I'utilisation de techniques de reconstruction. L’échantillon CMASS
permet une mesure anisotrope du pic BAO (Dpy/rs = 14,94540,210 et Dy /rs = 20,754+0,73,
a z = 0,57), alors que I’échantillon LOWZ, qui posséde une statistique plus faible, ne permet
qu’une mesure isotrope (Dy /rs = 8,467 + 0,167, & z = 0,32). L’échantillon de galaxies 6dFGS
[121] permet de mesurer la position du pic & un plus petit redshift, et posséde une précision
plus modeste que les échantillons sus-mentionnés (Dy /rs = 3,047 + 0,137, & z = 0,106). Le
relevé de galaxies WiggleZ mesure la position du pic dans une gamme en redshift similaire a
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FIGURE 5.1 Fonction de corrélation mesurée par Eisenstein et al. (2005) [34]. Le pic BAO est
clairement visible, & environ 3c.

celle des galaxies BOSS, et fournit des mesures de Dy (z) dans 3 tranches de redshift (Dy /rs =
11,232 4£1,020, & 2 = 0,44, Dy /rs = 14,182 £ 0,920, & z = 0,60 et Dy /rs = 18,276 = 1, 166,
az=0,73[122]).

La mesure de la fonction de corrélation des foréts Lyman « [123] et de la fonction de corrélation
croisée Lyman-a quasar [124| permet de contraindre la position du pic a un redshift plus élevé.
A partir de ces données, on obtient Dy /rs = 36,489 4 1,152 et Dy /rs = 9,145 £ 0,204, pour
un redshift moyen de 2,34. La Figure 5.2 résume ’ensemble de ces mesures de distances.

5.1.3 BAO et cosmologie
Contraindre 2, a partir des mesures de BAQO seules

Habituellement, dans le cadre de la mesure de 1’échelle BAO, les mesures des relevés a 3 di-
mensions sont combinés avec la valeur de rs mesurée par le CMB. Il est cependant possible de
procéder & quelques tests cosmologiques quantitatifs en considérant 1’échelle BAO comme une
échelle standard, mais sans la calibrer &4 ’aide du CMB. La combinaison des mesures de BAOs

de la section 5.1.2 permet de mesurer 25 = 0, 73J_r8:§g (30) 1, ce qui implique une détection d'une

1. A P’aide de I’équation 1.12, en négligeant 2, et avec Qi = 0, et en utilisant des mesures a différents z.
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FIGURE 5.2 Résumé des différentes mesures de distances BAO [119]. Les lignes de couleurs
montrent les prédictions des valeurs des distances obtenues & partir des paramétres cosmolo-
giques Planck 2015. Les couleurs des symboles correspondent aux mesures des mémes distances
les lignes de couleurs. Les symboles pleins montrent les résultats obtenus par les analyses du
relevé BOSS. La division par 1/z est effectuée pour des raisons de lisibilité du graphe. Les points
associés a 'analyse de la fonction de corrélation croisée foréts Lyman-a quasar sont décalés par
rapport a leur véritable redshift (z = 2,34), toujours pour des raisons de lisibilités.

constante cosmologique, a plus de 30. Méme si ces tests contraignent nettement moins les pa-
ramétres cosmologiques du modéle ACDM , ils fournissent une mesure totalement indépendante
du CMB.

Si I'on considére le CMB comme une simple mesure de rg & z = 1100, la contrainte sur Q5 est
alors beaucoup plus forte : 24 =0, 72t8:8§2. Cette mesure correspond & une détection a plus de
20 o de I'énergie du vide. On obtient aussi une contrainte forte sur la densité totale de I'univers

Qm +Qp =1, Ollfg’gié, compatible avec un univers plat.

Contraindre les modéles d’énergie noire et la courbure de 'univers

Dans la section 1.5.4, nous avons montré que la mesure de la position des oscillations acoustiques
du CMB contraint fortement les valeurs des paramétres du modéle ACDM . L’utilisation des
mesures de ’échelle BAO & plus bas redshift permet de contraindre des modéles cosmologiques au
dela du modele ACDM . 11 est alors possible de tester la courbure de 'univers (modéle open-CDM,
avec Q. # 0) et 'équation d’état de I’énergie noire. Le modéle wCDM considére le paramétre
w de I'équation d’état de I’énergie noire comme un paramétre libre (au lieu de w = —1 pour
Iénergie du vide du modéle ACDM). Le modéle wow,CDM considére que ce paramétre peut
évoluer linéairement avec le facteur d’échelle :

w(a) = wp + we(ag —a) . (5.7)
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FIGURE 5.3 Contrainte dans le plan €,,-Q2x obtenue a partir des données BAO seules (contours
verts). Les contours noirs correspondent a 'ajout de la mesure de ry du CMB.

Pour cette paramétrisation, le paramétre d’équation d’état w vaut wg & a = ag = 1, et wg + wy
pour a < ag. Puisque les meilleures contraintes sur w sont obtenues a des redshifts intermédiaires,
et non pas a z = 0, les erreurs statistiques de wq et w, sont fortement corrélées. Pour contourner
ce probléme, on paramétrise alors w(a) comme :

w(a) = wy + welap — a) . (5.8)

Le parameétre a, est nommé facteur d’échelle de pivot, auquel on associe un redshift de pivot
zp. Le pivot est choisi afin de réduire autant que possible la corrélation entre les parameétres
wp et wq. La Figure 5.4 montre des exemples de contraintes obtenues par la combinaison des
données BAO, des données supernove et des données Planck, pour différents modéles d’énergie
noire. On remarque que l'ajout des BAOs améliore fortement les contraintes sur les parameétres
cosmologiques : ’amélioration est particuliérement significative lorsque la valeur de la courbure
de 'univers dans le modéle est laissée libre.

5.2 Mesure de la position du pic BAO avec les quasars BOSS et
eBOSS

Puisque 'amplitude du pic BAO est trés petite, il est nécessaire d’avoir une statistique consé-
quente pour étre en mesure de le détecter et de déterminer avec précision sa position. D’autre
part, cette mesure est peu sensible aux effets systématiques. C’est pourquoi nous choisissons
de ne pas appliquer de coupure en magnitude apparente pour les relevés BOSS et eBOSS. En
revanche, nous conservons la correction par pondération en fonction de la profondeur, car elle
ne dégrade pas la statistique de nos échantillons.
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FI1GURE 5.4 Contraintes cosmologiques pour différents modéles d’énergie noire, obtenues a ’aide
des données BAO, Planck et des supernovae. Les différents contours correspondent aux contours
de confiance a 68 %, 95 % et 99,7 %. On note que les mesures de supernovee et de BAO sont trés
complémentaires pour contraindre les paramétres cosmologiques des différents modéles d’énergie
noire, tout particuliérement quand la courbure de l'univers est laissée libre [119].

5.2.1 Modéle simple et mesure de significance du pic

Nous nous intéressons dans un premier temps & la mesure de la significance d’un pic BAO
situé a la position prédite par le modéle ACDM dont les paramétres sont fixés par le CMB.
Nous modélisons le pic BAO par une gaussienne dont les paramétres sont ajustés sur le modéle
ACDM défini dans la section 3.4.1. Le broadband, qui correspond & la fonction de corrélation sans
pic BAO, est modélisé a I'aide d’un polynome. On modélise donc &(r) par :

&(r) = Apao exp(—(r — TBAO)Z/ZU%AO) +ar?+br 4 c. (5.9)
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Echantillon x? (broadband + BAO) | x? (broadband seul) | Ax?

NGC eBOSS 15.03 15,77 0.74

SGC eBOSS 17,67 24,45 6,78

NGC + SGC eBOSS 17,12 93,24 6,12

BOSS 11,57 12,81 324

BOSS (chunks 12 et 13) 12,95 18,89 5,93

BOSS (chunks 12 et 13), 2,2 < 2 < 3,5 9,06 13,65 459

TABLE 5.1 Valeurs de x? pour le modéle de BAO + broadband et le modéle de broadband seul.
La différence de x? entre les deux modéles est également montrée.

Les paramétres de la gaussienne valent Agao = 3,1 x 1073 , opao = 10h " 'Mpc et rpap =
100,7 h~'Mpc, et les paramétres a,b et c sont laissés libres. Nous ajustons ce modéle sur des
distances allant de 40 & 200 h~'Mpc. Nous ajustons ensuite sur la méme gamme en 7 le méme
modéle, mais en fixant 'amplitude de la gaussienne Ap 40 & 0. Nous calculons ensuite la différence
Ax? entre les x? des deux ajustements, pour estimer la significance d’un pic BAO dans les
échantillons de quasars BOSS et eBOSS. Puisque ’ensemble des paramétres de la gaussienne
sont fixés, les deux ajustements possédent le méme nombre de degrés de libertés, ce qui rend
plus aisé I'interprétation de la quantité Ax?2.

La Figure 5.5 montre le résultat des deux ajustements pour les fonctions de corrélation du NGC,
du SGC, et de I’échantillon complet d’eBOSS. Les valeurs de x? obtenues pour les deux modéles,
ainsi que la valeur du Ax? se trouvent dans la Table 5.1. La fonction de corrélation du NGC
d’eBOSS est compatible avec un broadband seul, et ne montre pas de pic BAO significatif. Au
contraire, celle du SGC d’eBOSS montre un excés significatif au niveau du pic BAO, compatible
avec une détection & plus de 2¢. Si nous laissons 'amplitude de la gaussienne comme paramétre
libre, on mesure Agao = (6,6 & 2,1) x 1073 : Pamplitude du pic observé est supérieure & la
valeur prédite par le modéle ACDM (Apao = 3,1 x 1073), mais statistiquement compatible avec
elle. La mesure de &(r) pour la combinaison du NGC et du SGC est compatible avec un pic BAO
a plus de 20, avec une amplitude en accord avec celle prédite par le modéle ACDM (Apao =
(3,6 +1,3) x 1073).

Méme si, en raison de sa faible statistique, le relevé BOSS n’était pas destiné & détecter de pic
BAO dans la fonction d’autocorrélation des quasars, nous proposons une mesure de la significance
d’un pic BAO dans ces données. La Figure 5.6 montre le résultat de I’ajustement pour la fonction
de corrélation du relevé BOSS. Nous réalisons d’abord 'ajustement sur 1’échantillon fiduciel du
relevé BOSS (2,2 < z < 2,8). L’ajustement est meilleur avec un pic BAO qu’avec le seul
broadband, mais la faiblesse de la différence de x? du Ax? entre les deux modéles ne permet pas
de mettre en avant de détection nette d’un pic BAO. Puisque le signal BAO est peu sensible aux
effets systématiques, nous augmentons la statistique en ajoutant & I’échantillon les quasars des
chunks 12 et 13. Cet ajout permet d’augmenter la valeur du Ayx? & 5,93 (voir Table 5.1), et est
compatible avec une détection & plus de 20. Si on réalise ’ajustement en laissant I’amplitude du
pic libre, on obtient un Ax? de 9,44, mais Agao = (7,9 £2,6) x 1073, L’amplitude n’est alors
compatible qu’a 20 avec le ACDM . Afin d’augmenter davantage la statistique du relevé BOSS,
nous étendons la gamme en redshift a 2,2 < z < 3,5. Toutefois, la fonction de corrélation de
cet échantillon présente un Ax? = 4,59 plus faible que pour I'échantillon précédent. Nous ne
pouvons donc qu’a une détection marginale du pic BAO pour les quasars BOSS.
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FIGURE 5.5 Ajustement du modéle de I'équation 5.9 sur £(r), pour le NGC, le SGC, et la
combinaison du NGC et SGC d’eBOSS. La courbe verte continue correspond au modéle BAO
+ broadband, la courbe bleue tiretée au modele de broadband seul. La fonction de corrélation
est multipliée par 72 afin de rendre le pic plus visible.

5.2.2 Mesure de «

Nous nous intéressons maintenant & la variation du x? avec ajg, pour les échantillons présentés
dans la section précédente. Nous définissons comme modéle pour la fonction de corrélation le
modéle ACDM avec biais non-linéaire défini dans la section 3.4.1. Les valeurs de biais utilisées
correspondent & celles du tableau 3.4. Nous déplagons la position du pic afin de couvrir la gamme
0,6 < ajs0 < 1,6, avec un pas da;s, = 0,001. Pour chaque valeur de «;s,, nous ajoutons le méme
broadband que celui de I'équation 5.9 pour prendre en compte les effets systématiques résiduels,
et nous marginalisons sur les paramétres a,b et c. La fonction Ax?(as,) correspond alors a
I'écart entre le x? du meilleur ajustement et le x? de I'ajustement & ov0.

La Figure 5.7 montre les fonctions Ax?(c;s,) obtenues pour le relevé eBOSS, et la Figure 5.8
celles pour le relevé BOSS. Pour chaque figure, le meilleur ajustement de ;g est donné dans le
Tableau 5.2, avec les erreurs & 1lo. Les mesures obtenues pour le relevé BOSS sont compatibles
avec ;g = 1 & moins de 20, celles du relevé eBOSS sont compatibles a 1o.
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FIGURE 5.6 Ajustement du modéle de ’équation 5.9 pour différents échantillons de quasars du
relevé BOSS. Les couleurs des courbes correspondent aux mémes que celles de la Figure 5.5.

TABLE 5.2 Résultats de I'ajustement de s, pour les différents échantillons BOSS et eBOSS.
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(c) BOSS, échantillon étendu (2.2 < z < 3.5 et
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BOSS (chunks 12 et 13)
BOSS (chunks 12 et 13), 2,2 < z < 3,5

Echantillon Ujso
NCGC eBOSS 1,00970:04
SGC eBOSS 1,018+0:0%
NGC | SGC eBOSS 1,009 0004
BOSS 1,0955 0027

+0,044
ous 388
1,088_/064

Les erreurs correspondent aux écarts & —1 et +10 par rapport au meilleur ajustement.

(B) BOSS, échantillon étendu (2.2 < z < 2.8 et
chunks 12 et 13)
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FIGURE 5.7 Mesure de Ax?(a;s,) pour le NGC, le SGC et la combinaison du NGC et du SGC
de I’échantillon eBOSS. Les lignes correspondent a4 Ayx? = 1 et Ax? = 4, ce qui permet de
repérer les erreurs sur a;s, a 1 et 2 o.

5.3 Contraintes sur les paramétres cosmologiques

La mesure du paramétre a;s, de 1’échantillon eBOSS (NGC + SGC), combinée aux mesures de
BAO des échantillons CMASS et LOWZ, aux mesures de luminosité de supernovae ou 4 la mesure
locale de Hy [125], permet de contraindre les paramétres cosmologiques de modéles au-dela
du modéle ACDM sans utiliser le CMB. Ces contraintes sont obtenues a partir d’une approche
fréquentiste [126] . Pour un modéle cosmologique défini par n parameétres § = (61, ..., 6,,), et pour
un jeu d’observables z = (z1, ..., xx) mesurée avec une erreur Gaussienne o, = (01,...,0x), on
définit la fonction de vraisemblance comme :

1 (xz - xi,model)z
L(x,0.;0) = H malexp <—% , (5.10)

OU Zmodel = (T1,models ---» TN model) correspond aux valeurs des observables x prédites par le
modéle. Par la suite, on minimise la quantité :

X2 (x,04;0) = —2In(L(x, 043 0)). (5.11)
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FIGURE 5.8 Mesure de Ax?(ays,) pour différents échantillons de quasars BOSS. Les lignes
correspondent & Ax2 =1 et Ax? =4, ce qui permet de repérer les erreurs sur s, & 1 et 2 o.

Pour obtenir les niveaux de confiance, on détermine dans un premier temps la valeur X?) corres-
pond & la plus petite valeur de x?(z,0,;0) obtenue en laissant tous les paramétres libres. Les
niveaux de confiance dans un plan de 'espace des parameétres (6;,6;) sont réalisés de la maniére
suivante. Pour chaque valeur fixe de (6;,6;), x*(z,04;0) est calculé & nouveau avec n — 2 para-
métres libres. L’écart Ax?(6;, 6;) entre la valeur obtenue et X% permet de calculer le niveau de
confiance CL(6;,6;) :

1 inf
1— CL(6;,6:) = / e /2gNaor/2-1q¢ 5.12
(0.6 V2Naor I'(Ngof /2) JAx2(6:,65) (512)

ou I est la fonction gamma, et ou le nombre de degrés de liberté Nyo¢ vaut 2. Les minimisations
de x? sont réalisées a I'aide de MINUIT [127].

La Figure 5.9 montre les contraintes obtenues dans le plan w-£2,,, pour un modeéle wCDM, et dans
le plan Qx-£2,,, pour un modéle oCDM. L’ajout de la mesure de «;s, eBOSS, située a z = 1, 55,
affine les contraintes obtenues par les précédentes mesures.
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FIGURE 5.9 Contraintes de parameétres cosmologiques obtenus en combinant aux mesures de
distances existantes le meilleur ajustement de a;s, pour I'échantillon de quasars eBOSS (voir
section 5.2.2). Les contours correspondent aux limites a 1 et 2 . Les figures de gauche combinent
les mesures de distances des échantillons LOWZ, CMASS et quasars eBOSS aux mesures de
distances des supernove, et les figures de gauche & la mesure locale de Hy. Les contraintes
obtenues en combinant les analyses des foréts Lyman-a sont également montrées.
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FIGURE 5.10 Contraintes pour le modéle ACDM dans le plan 2, — 25 obtenues en combinant
la mesure de s, les mesures de distances des galaxies LOWZ, CMASS BOSS et de eBOSS, et
la mesure locale de Hy.

La Figure 5.10 montre la contrainte obtenue en combinant la mesure de 1’échelle BAO des
quasars BOSS et eBOSS & celles des galaxies CMASS et LOWZ et de la mesure locale de Hy
pour un modéle ACDM dans le plan €2, — 2. Cette combinaison nous permet d’obtenir une
contrainte sur 25 et £, indépendante du CMB et de la mesure de distances obtenue & partir
des foréts Lyman «. Les effets systématiques auxquels sont sensibles les analyses basées sur
les foréts Lyman o sont susceptibles de générer des pics dans la fonction de corrélation. Au
contraire, les mesures de fonction de corrélation de traceurs sont des analyses robustes, dont les
effets systématiques ont été étudiés et sont bien maitrisés. Il est donc souhaitable de confirmer
les résultats des foréts Lyman-a avec ceux d’une analyse plus robuste.

5.4 Discussion et perspectives

Les mesures de la position du pic dans la fonction de corrélation quasar-quasar d’eBOSS permet
d’effectuer une mesure de distance a z > 0,7, lorsque l'univers est dominée par la matiére et
encore en phase d’expansion décélérée. C’est pourquoi cette mesure est trés complémentaire
avec les résultats des échantillons de galaxies CMASS et LOWZ, qui fournissent des mesures de
distance au moment ot 'univers est dominé par I’énergie noire et en phase d’expansion accélérée.
Cependant, si nous combinons notre mesure a celle des foréts Lyman «, aussi située a z > 0,7
et précise a ~ 2%, l'information apportée par notre mesure est pour I'instant limitée. Lorsque
le relevé eBOSS sera complété, 'analyse de la fonction de corrélation des quasars fournira une
mesure Sur (s, précise a 2 %, indépendante de celle donnée par les analyses de foréts Lyman a.

Pour le relevé BOSS, il est difficile de conclure quant a la présence d’un pic BAO & cause de
la faible densité de quasars observés dans la gamme 2,2 < z < 2,8. Les résultats obtenus sont
toutefois prometteurs pour les relevés du futur instrument DESI (Dark Energy Spectroscopic
Instrument [128]), qui va permettre, entre autre, d’augmenter le nombre de quasars observés
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FIGURE 5.11 Mesures de H(z) pour les différentes analyses BOSS et eBOSS, comparées aux
prévisions pour les relevés de 'instrument DESI. La courbe grisée représente les résultats obtenus
(a1 o) par la collaboration Planck en 2015.

dans cette gamme en redshift (~ 50 deg=?), et de proposer ainsi une mesure complémentaire
a celle des forets Lyman-«. La Figure 5.11 montre les prévisions de la mesure de H(z) pour le
relevé DESI.



Conclusion

Les principaux objectifs de ce travail de thése étaient une étude de I’homogénéité cosmique, et
une mesure de I'échelle BAO en vue de caractériser les modéles d’énergie noire. L’étape commune
a ces deux volets est I’étude de la structuration (ou clustering) des quasars des relevés BOSS et
eBOSS. Nous avons donc présenté une méthode d’analyse pour mesurer la fonction de corrélation
d’une distribution a 3 dimensions de traceurs, et nous avons étudié en détails les différents effets
systématiques susceptibles d’impacter cette mesure. En particulier, nous avons mis en évidence
que les sélections de cibles quasars de BOSS et eBOSS ne sont pas parfaitement homogénes,
et nous avons montré que la combinaison d’une simple coupure en magnitude apparente et
d’une pondération permettait de fortement réduire I'impact de cet effet systématique sur nos
observables. Aprés application de ces corrections, nous avons mesuré le biais et la dispersion
de vitesse des distributions de quasars BOSS et eBOSS, et mis en évidence leur évolution en
fonction du redshift.

L’étude de la structuration des quasars & grande échelle nous a permis de vérifier « I'isotropie
spatiale » de I'univers, indépendamment de toute cosmologie fiducielle. L’isotropie spatiale, qui
stipule que notre univers est isotrope dans chaque tranche de redshift, combinée au principe de
Copernic, permet de montrer que 'univers est homogéne aux grandes échelles, dans la gamme
0,9 < z<2,8.

Une fois '’homogénéité établie, nous avons utilisé un nouvel estimateur de Dy(r), de variance
poissonienne, pour mesurer la dimension de corrélation fractale de I'univers. En corrigeant nos
observables des valeurs de biais des quasars, nous avons montré que, pour le relevé eBOSS, nous
mesurons 3 — (]35’8(7“)) = (4,6 = 1,8) x 107°(10) entre 250 A~ 'Mpc et 1200 h~'Mpc, dans la
gamme 0,9 < z < 2, 2. Pour le relevé BOSS, nous obtenons 3—<ﬁ%s(r)> = (3,9£2,1)x107%(10),
dans la gamme 2,2 < z < 2,8. Ce nouvel estimateur nous a également permis de montrer que
le modéle ACDM décrit admirablement bien la transition d’un régime structuré vers un régime
homogéne : il s’agit 14 d’un nouveau test de cohérence de ce modéle.

D’autre part, nous avons mesuré la position du pic BAO dans les fonctions de corrélation des
quasars BOSS et eBOSS. Nous détectons un pic BAO a 2,5 ¢ pour les deux relevés, et mesurons
Qjso, le rapport entre la position du pic mesuré et la position prédite pour une cosmologie
fiducielle (PLANCK 2013). Nous mesurons ainsi ajs, = 1,074f8:83§ pour le relevé BOSS, et

Qiso = 1, 009f8:8§2 pour le relevé eBOSS. Si I'influence de ces nouvelles mesures sur les contraintes
des paramétres cosmologiques est pour l'instant limitée, la mesure de la position du pic pour
le relevé eBOSS est trés encourageante pour la suite du relevé, qui devrait permettre, une fois
complété, une mesure de aj,, précise a 2 %. Le résultat obtenu pour le relevé BOSS est, quant
a lui, encourageant pour le relevé DESI, qui permettra de quadrupler la statistique de quasars
sélectionnés de maniére homogéne dans la gamme 2,2 < z < 2, 8.
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L’univers aux grandes échelles : études de I’homogénéité cosmique et de I’énergie noire & partir
des relevés de quasars BOSS et eBOSS

Résumé : Ce travail de thése se sépare en deux volets. Le premier volet concerne I’étude de ’homogénéité de I'univers, et le
second une mesure de I’échelle BAO, qui constitue une régle standard permettant de mesurer I’évolution du taux d’expansion
de l'univers. Ces deux analyses reposent sur ’étude de la structuration (ou clustering) des quasars des relevés BOSS et
eBOSS, qui couvrent la gamme en redshift 0,9 < z < 2,8. Les mesures des observables caractérisant la structuration de
I'univers aux grandes échelles sont trés sensibles aux effets systématiques, nous avons donc étudiés ces effets en profondeur.
Nous avons mis en évidence que les sélections de cibles quasars BOSS et eBOSS ne sont pas parfaitement homogénes,
et corrigé cet effet. Au final, la mesure de la fonction de corrélation des quasars, £(r), nous a permis de mesurer le biais
des quasars by sur la gamme en redshift 0,9 < z < 2,8. Nous obtenons la mesure actuelle la plus précise du biais,
bg = 3,85 £ 0,11 dans la gamme 2,2 < z < 2,8 pour le relevé BOSS, et bg = 2,44 £ 0,04 dans la gamme 0,9 < z < 2,2
pour le relevé eBOSS. Le Principe Cosmologique stipule que notre univers est isotrope et homogéne a grande échelle.
Il s’agit d’un des postulats de base de la cosmologie moderne. En étudiant la structuration & trés grande échelle des
quasars, nous avons prouvé l'isotropie spatiale de l'univers dans la gamme 0,9 < z < 2,8, indépendamment de toute
hypothése et cosmologie fiducielle. L’isotropie spatiale stipule que 'univers est isotrope dans chaque couche de redshift. En
la combinant au principe de Copernic, qui stipule que nous ne nous situons pas a une position particuliére dans 'univers,
permet de prouver que notre univers est homogéne aux grandes échelles. Nous avons effectué une mesure de la dimension
de corrélation fractale de I'univers, D2(r), en utilisant un nouvel estimateur, inspiré de l'estimateur de Landy-Szalay pour
&(r). En corrigeant notre estimateur du biais des quasars, nous avons mesuré 3 — <ﬁ12“s(r)) = (6,042,1) x 1073(10) entre
250 h:lMpc et 1200 h—Mpc pour le relevé eBOSS, dans la gamme 0,9 < z < 2,2. Pour le relevé BOSS, nous obtenons
3 —(DES(r)) = (3,94 2,1) x 107°(10), dans la gamme 2,2 < z < 2,8. De plus, nous montrons que le modéle ACDM
décrit trés bien la transition d’un régime structuré vers un régime homogéne. D’autre part, nous avons mesuré la position
du pic BAO dans les fonctions de corrélation des quasars BOSS et eBOSS, détecté a 2,5 o dans les deux relevés. Si nous
mesurons le paramétre «;so, qui correspond au rapport entre la position du pic mesuré eto l(ifosition prédite par une

cosmologie fiducielle (en utilisant les parameétres Planck 2013), nous mesurons a;so = 1, 0741_07045 pour le relevé BOSS, et

Qiso = 1, 009t8’8§i pour le relevé eBOSS. Ces mesures, combinées uniquement & la mesure locale de Hp, nous permettent

de contraindre l'espace des paramétres de modéles au-dela du ACDM.

Mots-clefs : Structure a grande échelle, relevé spectroscopique, quasars, homogénéité cosmique, énergie noire, BAO

The universe on large scales : studies of cosmic homogeneity and dark energy with the BOSS et
eBOSS quasar surveys

Abstract : This work consists in two parts. The first one is a study of cosmic homogeneity, and the second one a measure-
ment of the BAO scale, which provides a standard ruler that allows for a direct measurement of the expansion rate of the
universe. These two analyses rely on the study of quasar clustering in the BOSS and eBOSS quasar samples, which cover
the redshift range 0.9 < z < 2.8. On large scales, the measurement of statistical observables is very sensitive to systematic
effects, so we deeply studied these effects. We found evidences that the target selections of BOSS and eBOSS quasars are
not perfectly homogeneous, and we have corrected this effect. The measurement of the quasar correlation function, £(r),
provides the quasar bias in the redshift range 0.9 < z < 2.8. We obtain the most precise measurement of the quasar bias
at high redshift, bo = 3.85 & 0.11, in the range 2.2 < z < 2.8 for the BOSS survey, and bg = 2.44 4 0.04 in the range
0.9 < z < 2.2 for the eBOSS survey. The Cosmological Principle states that the universe is homogeneous and isotropic on
large scales. It is one of the basic assumptions of modern cosmology. By studying quasar clustering on large scales, we have
proved “spatial isotropy”, i.e. the fact that the universe is isotropic in each redshift bins. This has been done in the range
0.9 < z < 2.8 without any assumption or fiducial cosmology. If we combine spatial isotropy with the Copernican Principle,
which states that we do not occupy a peculiar place in the universe, it is proved that the universe is homogeneous on large
scales. We provide a measurement of the fractal correlation dimension of the universe, Da(7), which is 3 for an homogeneous
distribution, and we used a new estimator inspired from the Landy-Szalay estimator for £(r). If we correct our measurement
for quasar bias, we obtain 3 — (ﬁ%s(r» = (6.0 £2.1) x 1075(10) between 250 h~*Mpc and 1200 h~!Mpc for eBOSS, in

the range 0.9 < z < 2.2. For BOSS, we obtain 3 — <ﬁ12“5(r)) = (3.94+2.1) x 1073(10), in the range 2.2 < z < 2.8. Moreover,
we have shown that the ACDM model provide a very nice description of the transition from structures to homogeneity. We
have also measured the position of the BAO peak in the BOSS and eBOSS quasar correlation functions, which yield a 2,5
o detection in both surveys. If we measure the a;s, parameter, which corresponds to the ratio of the measured position of
the peak to the predicted position in a fiducial cosmology (here Planck 2013), we measure a;so = 1'074458:831; for BOSS,

and ajso = 1.009f8:8§i for eBOSS. These measurements, combined only with the local measurement of Hp, allows for
constraints in parameter space for models beyond ACDM.

Keywords : Large scale structures, spectroscopic survey, quasars, cosmic homogeneity, dark energy, BAO
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