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Résumé

L’accélération de l’expansion de l’univers est aujourd’hui modélisée par la présence
d’une énergie noire représentée par une constante cosmologique Λ qui ne trouve
pas d’interprétation physique entièrement satisfaisante. Les principales alternatives à
cette constante sont des modèles d’énergie noire dynamique ou alors de modifications
des lois de la relativité générale. La mesure du taux de croissance des structures f σ8

au travers de l’observation du champ de vitesses des galaxies est un moyen efficace
pour détecter d’éventuelles déviations au modèle standard et discriminer entre éner-
gie noire dynamique et gravité modifiée. Dans cette thèse, j’étudie l’utilisation des
indicateurs de distance que sont les supernovae de type Ia pour mesurer f σ8. Mon
travail se concentre sur l’élaboration d’une simulation du relevé ZTF pour étudier
les biais et systématiques de l’analyse de f σ8. Cette analyse repose sur l’utilisation
d’un estimateur de vitesse qui utilise les mesures d’un module de distance d’une SN
Ia et du redshift de la galaxie hôte associée. Les vitesses sont ensuite utilisées dans la
maximisation d’une fonction de vraisemblance dont f σ8 est un paramètre libre. Une
simulation de 27 réalisations de ZTF équivalant à six ans de relevé permet de montrer
que la limite en magnitude pour la classification spectroscopique des SNe Ia se mène
à un biais de sélection après un redshift z ∼ 0.06. Ce biais se répercute sur f σ8. Limiter
les données avec une coupure à z ∼ 0.06 permet d’obtenir une mesure non-baisée de
f σ8 avec une précision de 19%. Ce résultat est déjà comparable aux résultats obtenus
avec les galaxies à bas redshift. De plus, une correction parfaite du biais pour inclure
les SNe Ia à plus haut redshift ne réduit pas significativement l’erreur sur f σ8.
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Abstract

The acceleration of the expansion of the Universe is modeled by the presence of
dark energy, represented by a cosmological constantΛ, for which there is no entirely
satisfactory physical interpretation. The main alternatives to this constant are models
of dynamic dark energy or modifications to the laws of general relativity. Measuring
the growth rate of f σ8 structures through observations of the velocity field of galaxies
is an effective way of detecting possible deviations from the standard model and
discriminating between dynamical dark energy and modified gravity. In this thesis, I
study the use of distance indicators such as type Ia supernovae to measure f σ8. My
work focuses on developing a simulation of the ZTF survey to study the biases and
systematics of f σ8 analysis. This analysis relies on the use of a velocity estimator that
uses measurements of a distance modulus of an SN Ia and the redshift of the associated
host galaxy. The velocities are then used in the maximization of a likelihood function
with f σ8 as a free parameter. A simulation of 27 ZTF mocks, each one equivalent to
six years of survey, shows that the magnitude limit for spectroscopic classification of
SNe Ia leads to a selection bias after a redshift z ∼ 0.06. This bias is reflected in f σ8.
Limiting the data with a cutoff at z ∼ 0.06 yields an unbiased measure of f σ8 with an
accuracy of 19%. This result is already comparable to those obtained with low-redshift
galaxies. In addtion, the use of a perfect bias correction to include SNe Ia at higher
redshifts does not significantly reduce the error on f σ8.
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Introduction

Le modèle standard de la cosmologie suppose que la gravité est décrite à toutes les
échelles par la relativité générale (RG) et que son contenu est dominé par deux com-
posantes exotiques, la matière noire froide et une composante d’énergie noire décrite
par une constante cosmologiqueΛ. La nature exacte et l’interprétation physique de
cette constante restent inconnues. Pour l’expliquer certains modèles proposent de la
remplacer par un nouveau champ. D’autres modèles modifient les lois de la relativité
générale pour expliquer les observations sans avoir recours à l’énergie noire. Bien que
ces différents modèles soient semblables dans leur description de l’expansion de l’Uni-
vers, on peut les différencier par l’observation des structures de matière aux grandes
échelles. Le taux de croissance des structures f σ8 est un paramètre lié à l’évolution
des structures aux grandes échelles. Les mesures les plus communes de ce paramètre
sont réalisées par l’observation des distorsions de l’espace des redshifts (RSD). Ces
distorsions sont dues au fait que la vitesse d’une galaxie modifie le redshift observé,
ce qui a pour conséquence de distordre le champ de densité estimé. La fonction de
corrélation à deux points, normalement isotrope, se retrouve compressée sur la ligne
de visée. La mesure de l’anisotropie de cette fonction de corrélation permet la mesure
f σ8.

Une autre possibilité pour mesurer f σ8 est de pouvoir directement estimer les
vitesses. L’estimation des vitesses requière la mesure du redshift d’une galaxie mais
aussi de sa distance. Jusqu’à présent les indicateurs de distances utilisées dans une
telle mesure étaient les galaxies, par l’utilisation des relation de Tully-Fisher et du
Plan Fondamental. Ces indicateurs sont bien moins précis que les supernovae de
type Ia. Cependant la statistique des SNe Ia ainsi que leur répartition dans le ciel ne
les rendaient pas compétitives pour cette mesure. Les nouveaux relevés de SNe Ia
changent maintenant la donne avec le relevé ZTF et Rubin-LSST qui vont permettre
de mesurer des dizaines de milliers de SNe Ia dans l’Univers proche.

Dans cette thèse on s’intéresse à l’utilisation des SNe Ia pour une mesure du taux
d’évolution des structures f σ8. Ces chandelles standards font l’objet d’un regain d’in-
térêt particulier en cosmologie. En effet, les relevés actuels (ZTF), prochains (Rubin)
et futurs (Roman) révolutionnent la statistique des SNe Ia et ouvrent ainsi la porte
à l’analyse des structures aux grandes échelles. Ce travail de thèse se concentre sur
les observations de SNe Ia du relevé ZTF. Pour préparer l’analyse de ces données,
nous avons produit des simulations réalistes des courbes de lumière des SNe Ia de
ZTF, incluant les effets de sélection et le bruit instrumental et nous avons effectué
l’analyse nécessaire pour dériver f σ8, en se basant sur la méthode du maximum de
vraisemblance (JOHNSON et al. 2014 ; HOWLETT et al. 2017a).

10



Table des matières

Le Chapitre 1 commence par un rappel des bases théoriques et du modèle standard
de la cosmologie. Il présente aussi une rapide revue des tensions que présente encore
ce modèle et des solutions possibles qui motivent la recherche et l’analyse propo-
sées dans ce travail de thèse. Le Chapitre 2 introduit la physique des structures aux
grandes échelles. En particulier, on s’intéresse au champ de vitesse, aux paramètres
cosmologiques qui y sont liés et à ses effets sur nos observations. Le Chapitre 3 discute
de l’observation des supernovae de type Ia et de leur utilisation comme chandelles
standards et traceurs du champ de vitesse dans le cadre d’analyses cosmologiques.
Le Chapitre 4 présente le relevé photométrique ZTF dans lequel ce travail de thèse
a pris place. Le Chapitre 5 expose le travail sur la simulation des observations de
ZTF. On y décrit aussi l’analyse du diagramme de Hubble des données simulées et
l’estimation des vitesses particulières à partir de celui-ci. Enfin, le Chapitre 6 pré-
sente la méthode utilisée pour estimer f σ8, les principaux résultats obtenus ainsi que
quelques variations de l’analyse.
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1 Cosmologie

Étymologiquement, la cosmologie désigne la science qui cherche à comprendre
le cosmos. De fait, elle vise à étudier, par les observations, l’origine, la dynamique
et le futur de notre Univers. Pendant longtemps l’Homme n’a pu compter que sur
ses yeux pour observer le ciel et l’interprétation de ce qu’il y voyait était emprunt
de sa culture. On parle de cosmogonies pour désigner les mythes qui décrivent la
création de l’Univers. On sait que l’astrométrie était déjà pratiquée il y a 3000 ans, en
Mésopotamie, par les Babyloniens, pour les raisons religieuses évoquées ci-dessus,
mais aussi pour la navigation. Au cours de la Grèce antique, le système héliocentrique
est déjà connu et l’astronome Aristarque de Samos fait des premières estimations des
distances Terre-Lune et Terre-Soleil. Les techniques et instruments d’astrométries
continuent de se développer au Moyen-Orient et en Asie au cours du moyen-âge
européen. A la renaissance, l’étude des sciences et notamment de la mécanique céleste
va se développer. Au début du XVIe siècle Copernic propose son modèle héliocentrique.
D’abord rejeté par l’église, ce modèle s’imposera au cours du XVIIe siècle, grâce aux
progrès techniques dans le domaine de l’observation, avec par exemple la lunette
de Galilée, mais aussi grâce aux avancées dans la description de la mécanique des
astres, avec les lois de Kepler, puis les lois de gravitation de Newton. C’est au cours du
XXe siècle, avec la théorie de la relativité restreinte puis générale que la cosmologie se
développera et s’imposera comme le champ de recherche moderne que l’on connaît
aujourd’hui.

Dans ce chapitre, on se propose de résumer les principaux aspects de la cosmologie.
Dans la Sec. 1.1, on présente la théorie et les équations qui permettent la description
de notre Univers. Dans la Sec. 1.2, on décrit le statut actuel du modèle standard de la
cosmologie. Enfin, dans la Sec. 1.3 on expose certaines des limites de ce modèle ainsi
que ses possibles extensions.

1.1 Développement de la cosmologie standard
Au début du XXième siècle, la physique a connu plusieurs révolutions conceptuelles.

Ce changement de paradigme se manifeste par les développements de la relativité res-
treinte, qui remet en question le concept de temps comme quantité absolue, et de la
mécanique quantique, qui introduit un caractère non déterministe pour la physique à
l’échelle des particules. Par la suite, la relativité générale propose une nouvelle théorie
de la gravité qui repose sur une description dynamique de l’espace-temps. La construc-
tion de ces théories résulte d’un dialogue entre les développements théoriques et les
observations expérimentales. Ces dernières de plus en plus précises grâce aux progrès
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1 Cosmologie – 1.1 Développement de la cosmologie standard

technologiques. Ces échanges entre théorie et observations ont permis des avancées
dans la compréhension des phénomènes physiques aux petites et grandes échelles
et posent les fondations des deux grands modèles de la physique moderne que sont
les modèles standards de la physique des particules et de la cosmologie. C’est à ce
dernier que l’on va s’intéresser ici. Dans cette section on présente le modèle standard
de la cosmologie, de sa base qu’est la relativité générale, à ses limites actuelles. Cette
section est basée en grande partie sur les lectures de PEEBLES 1993 et DODELSON et
SCHMIDT 2020.

1.1.1 La Relativité Générale d’Einstein
Relativité restreinte

A la fin du XIXe siècle, l’observation que la lumière a une vitesse indépendante du
référentiel, rend incompatible les théories de l’électromagnétisme et de la mécanique
newtonienne. En 1905, Einstein va réconcilier les deux théories en appliquant le
principe de relativité qui stipule que "Les lois de la physique sont les mêmes dans
tous les référentiels inertiels" (EINSTEIN 1905). L’application de ce principe aux lois
de l’électromagnétisme mène à des changements conceptuels forts : la vitesse de la
lumière est la même dans tous les référentiels inertiels et, par conséquent, la mesure du
temps n’est pas invariante entre ces référentiels. Les transformations de Galilée, entre
deux référentiels inertiels, des coordonnées d’espaces (x, y, z) sont alors remplacées
par les transformations de Lorentz des coordonnées d’espace-temps (t , x, y, z). La
relativité restreinte a une place particulière dans la physique moderne par le fait que
l’on considère que toute théorie valide doit être compatible avec cette dernière. C’est
en particulier le cas pour la théorie de la relativité générale, que Einstein va développer
par la suite, et sur laquelle repose le modèle actuel de la cosmologie.

Le principe d’équivalence

Le principe d’équivalence d’Einstein est une extension du principe d’équivalence
faible. Ce dernier propose que la masse inertielle des objets est identique à leur
masse gravitationnelle. Il a pour conséquence le résultat déjà connu de Galilée et
présent dans la description Newtonnienne de la gravité, que, la vitesse de chute des
objets est indépendante de leur masse. Einstein va l’étendre en proposant que, le
principe d’équivalence faible est valide, et que, localement, un observateur isolé ne
peut pas différencier s’il est soumis à un champ gravitationnel ou à une accélération
constante. Cette observation est le premier pas vers le concept d’une gravité comme
une conséquence géométrique de la forme de l’espace-temps et non plus comme une
force.

L’équation d’Einstein

L’idée de donner une forme à l’espace-temps est formalisée en termes mathéma-
tiques à l’aide de la géométrie différentielle : l’espace-temps est une variété dite Rie-
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1 Cosmologie – 1.1 Développement de la cosmologie standard

mannienne et peut-être localement courbée. Pour l’étudier, on dote l’espace-temps
d’une métrique gµν qui va permette de définir la notion de distance dans l’espace-
temps. La courbure de l’espace-temps est caractérisée par le tenseur de Riemann

Rκ
λµν = ∂µΓκλν−∂νΓκλµ+Γ

η

νλ
Γκµη−ΓηµλΓκνη. (1.1)

où ∂µ ≡ ∂
∂xµ et les Γηµν sont les symboles de Christophel définis par

Γ
η
µν =

1

2
gηλ

(
gµλ+ gνλ−∂λgµν

)
. (1.2)

Les symboles de Christophel jouent un rôle important en relativité générale : ils
permettent de définir la dérivée covariante des tenseurs sur l’espace-temps

∇ηT
µ1···µp
ν1···νq

=∂ηT
µ1···µp
ν1···νq

(1.3)

+Γµ1

ηλ
T
λ···µp
ν1···νq

+·· ·+Γµp

ηλ
T µ1···λ
ν1···νq

−Γλην1
T
µ1···µp

λ···νq
−·· ·−Γληνq

T
µ1···µp

ν1···λ (1.4)

A partir du tenseur de Riemann on construit le tenseur de Ricci

Rµν = Rκ
µκν , (1.5)

et enfin la courbure scalaire
R= Rµ

µ (1.6)

Les objets mathématiques que l’on vient de définir sont au cœur de l’équation
d’Einstein. Cette équation, publiée en 1916 (EINSTEIN 1916), relie la courbure de
l’espace-temps à son contenu décrit par le tenseur énergie-impulsion Tµν. Elle s’écrit

Rµν− 1

2
Rgµν+Λgµν = 8πGTµν, (1.7)

où on utilise le système d’unité naturelle c = ℏ= 1, G est la constante gravitationnelle et
Λ est la constante cosmologique. Cette constante est un ajout permis dans la théorie,
nous verrons qu’elle joue aujourd’hui un rôle central pour la compréhension de
l’accélération de l’expansion de l’Univers. On peut aussi remarquer que le terme 8πG
permet de retrouver les équations de Newton dans la limite d’un champ gravitationnel
faible. On regroupe généralement une partie du terme de gauche en un tenseur appelé
tenseur d’Einstein

Gµν = Rµν− 1

2
Rgµν. (1.8)

L’équation d’Einstein est construite de façon à respecter la conservation locale du
tenseur énergie-impulsion imposée par le théorème de Noether

∇µGµ
ν =Λ∇µgµν =∇µT µ

ν = 0. (1.9)
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La paternité de l’équation d’Einstein a été sujet à débat. En effet Hilbert propose
dans le même temps, une action dont le principe variationnel par rapport à une
variation de la métrique δgµν mène à la même équation (Eq. 1.7) (HILBERT 1915).
Cette action dite "Einstein-Hilbert" s’écrit

SEH =
∫

d 4x
p−g

[
1

16πG
(R−2Λ)+Lm

]
, (1.10)

où g est le déterminant de la métrique et Lm le lagrangien des champs que l’on
considère dans la théorie (matière, radiation,...).

1.1.2 Résoudre l’équation d’Einstein pour l’Univers
Principe cosmologique

L’équation d’Einstein n’est pas simple à résoudre dans le cas général. Pour res-
treindre les solutions possibles, Einstein propose ce qu’on appelle le principe cosmo-
logique, qui repose sur l’hypothèse qu’il n’existe pas d’observateur privilégié dans
l’Univers. Ce principe peut s’énoncer comme suit : "A des échelles suffisamment
larges, l’Univers apparaît homogène et isotrope". Bien que, lors de son énonciation,
ce principe ne puisse pas être vérifié par manque de moyens techniques, il est rapide-
ment accepté. L’un des arguments modernes en faveur de ce principe est l’observation
par Planck des anisotropies du CMB de l’ordre de 10−5 K.

FIGURE 1.1 – Carte des anisotropies en température du CMB produite lors de l’analyse
Planck 2018. La faible amplitude des anisotropies, de l’ordre du µK , est
un argument en faveur du principe cosmologique. Crédits : esa.int
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1 Cosmologie – 1.1 Développement de la cosmologie standard

Une métrique pour décrire l’Univers

L’expression générale pour la métrique d’un univers euclidien est donnée par

d s2 =−d t 2 +ai j (t ,x)d xi d x j (1.11)

Un choix de coordonnées orthogonales mène à ai j = 0 pour i ̸= j . On va ensuite
appliquer le principe cosmologique. L’homogénéité implique que les termes ai i (t ,x)
doivent être indépendants de la position : ai i (t ,x) = ai i (t ). L’isotropie impose que la
métrique soit la même dans toute les directions ∀i ai i (t) = a(t). La métrique s’écrit
alors

d s2 =−d t +a2(t )
(
d x2 +d y2 +d z2) , (1.12)

où on choisit a(t ) comme un paramètre adimensionné tel que a(t0) = 1 pour un temps
t0 choisi. Le paramètre a(t) est appelée facteur d’échelle, sa variation temporelle
décrit l’expansion de l’Univers. Cette métrique, valable dans le cas euclidien, peut être
généralisée à trois géométries d’univers en introduisant la courbure gaussienne de
l’Univers k tel que

k = 1

R2
0

, (1.13)

où R0 est le rayon de courbure et a la dimension d’une distance. Le signe de k déter-
mine alors la géométrie de l’Univers

k > 0 Univers fermé
k = 0 Univers plat
k < 0 Univers ouvert

(1.14)

La métrique dit de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) s’écrit alors

d s2 =−d t 2 +a2(t )

{
dr 2

1−kr 2
+ r 2 (

dθ2 + sin2θdφ2)} . (1.15)

La forme de la métrique FLRW dans l’Eq. 1.15 est pathologique pour la coordonnée r
en r = R0 dans le cas d’un Univers fermé k > 0. Ce problème est évité si l’on procède
au changement de coordonnée r →χ avec r = Sk (χ), où la fonction Sk (χ) est définie
par

Sk (χ) =


R0 sin

(
χ

R0

)
k>0

χ k=0

R0 sinh
(
χ

R0

)
k<0

. (1.16)

La métrique prend la forme

d s2 =−d t 2 +a2(t )
{
dχ2 +S2

k (χ)
(
dθ2 + sin2θdφ2)} . (1.17)
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Le contenu de l’Univers : tenseur énergie-impulsion

La section précédente présente la métrique FLRW qui décrit la forme de l’espace-
temps de l’Univers. On a donc décrit la partie droite de l’équation d’Einstein (Eq. 1.7).
Il faut maintenant décrire la partie gauche de l’équation : le contenu de l’univers.
Ce contenu est représenté, dans la théorie de la relativité générale par le tenseur
énergie-impulsion T µ

ν .
Le principe cosmologique impose, comme pour la métrique FLRW, la forme du

tenseur énergie-impulsion

T µ
ν =


−ρ(t )

P (t )
P (t )

P (t )

 , (1.18)

où ρ est une densité d’énergie et P une pression. Le tenseur énergie-impulsion de
l’Eq. 1.18 correspond à celui d’un fluide parfait au repos c’est-à-dire de quadri-vecteur
vitesse uµ = (−1,0,0,0). On écrit parfois

T µν = (
ρ+P

)
uµuν+pgµν. (1.19)

Si on applique la dérivé covariante définie par l’Eq. 1.4 sur le tenseur énergie-impulsion
de l’Eq. 1.18 pour obtenir l’équation de conservation locale (Eq. 1.9), on obtient que la
seule composante non identiquement nulle est

∇µT µ
0 = ∂ρ

∂t
+3

ȧ

a

(
ρ+P

)= 0. (1.20)

On appelle équation d’état la relation

P = wρ, (1.21)

où w est appelé paramètre de l’équation d’état. L’Eq. 1.20 peut se réécrire

ρ̇ =−3ρ (1+w)
ȧ

a
. (1.22)

On peut résoudre cette dernière équation sous la forme

dρ

ρ
=−3(1+w)

d a

a
. (1.23)
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La solution générale d’une telle équation est

ρ(a) = ρ0 exp

[
−3

∫ a

a0

(1+w)
d a′

a′

]
(1.24)

w=cst= ρ0

(
a

a0

)−3(1+w)

, (1.25)

où ρ0 et a0 sont respectivement la densité d’énergie et le facteur d’échelle à t0.

Les équations que l’on vient de dériver sont valables de manière générale. Il faut
maintenant déterminer le paramètre d’état des espèces contenues dans l’univers. Du
point de vue de la physique statistique, la fonction de partition fi (x,p, t ) d’une espèce,
dénombre les particules dans chaque élément infinitésimal d 3p de l’espace des phases
(x,p). La connaissance de fi (x,p, t) permet donc d’obtenir la densité d’énergie par
l’intégrale

ρi (x, t ) = gi

∫
d 3p

(2π)3
fi (x,p, t )Ei (p), (1.26)

où gi est la dégénérescence de l’espèce et Ei l’énergie. De même, la pression est
donnée par

Pi (x, t ) = gi

∫
d 3p

(2π)3
fi (x,p, t )

p2

3Ei (p)
. (1.27)

En général, pour connaître l’évolution de la fonction f , on doit résoudre l’équation de
Boltzmann

d f

d t
=C [ f ], (1.28)

où d
d t = ∂t + ẋ.∇x + ṗ.∇p et C [ f ] est le terme de collision qui correspond aux inter-

actions. Cette approche est celle utilisée par les codes de résolutions des équations
Boltzmann tels que CAMB 1 et CLASS 2. Elle est utile pour l’étude de la formation des
structures où l’on doit considérer les inhomogénéités de la distribution des différentes
espèces de l’Univers. Dans le cadre de l’évolution générale de l’Univers, les hypothèses
d’isotropie et d’homogénéité vont avoir pour conséquence de retirer la dépendance
spatiale de la fonction de partition, on a fi (x,p, t ) ≡ fi (p, t ) et donc ρi (x,p, t ) ≡ ρi (p, t )
et Pi (x,p, t) ≡ Pi (p, t). De plus, si l’espèce étudiée est considérée en équilibre à la
température T, sa fonction de partition est soit la statistique de Bose-Einstein (pour les
bosons) soit la statiqtique de Fermi-Dirac (pour les fermions). On a alors la solution
pour f

fFD/BE(E) = 1

exp
[
(E −µ)/T

]±1
, (1.29)

où on a +1 pour Fermi-Dirac, −1 pour Bose-Einstein, E est l’énergie E = √
p2 +m2

et µ est le potentiel chimique de l’espèce. On va appliquer ces équations aux deux

1. https://camb.info/
2. https://lesgourg.github.io/class_public/class.html
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1 Cosmologie – 1.1 Développement de la cosmologie standard

espèces que l’on considère en général, la matière non-relativiste et les photons.

Pour la matière non-relativiste, c’est à dire lorsque l’énergie de masse domine sur

l’énergie thermique m ≫ T et que l’énergie peut être approximée par E ≃ m
(
1+ p2

2m2

)
,

la fonction de partition de l’Eq. 1.29 devient alors la même pour les fermions et les
bosons

fnr (T ) ≃ e−(m−µ)/T e−p2/2mT , (1.30)

Le calcul de la densité (Eq. 1.26) et de la pression (Eq. 1.27) nous donnent

ρnr (T ) ≃ g m5/2

2π3/2 T 3/2e(µ−m)/T

Pnr (T ) ≃ g m3/2

2
p

2π3/2 T 5/2e(µ−m)/T
. (1.31)

et l’équation d’état est

wnr = Pnr

ρnr
≃ Tp

2m

m≫T→ 0 (1.32)

On considère donc que la matière non-relativiste a un paramètre d’état w nul. Ce qui,
d’après l’Eq. 1.25, mène à une solution pour l’évolution de la densité d’énergie

ρnr = ρnr,0a−3. (1.33)

Cette solution est celle considérée pour la matière connue, dite matière baryonique.

Pour les espèces relativistes, telles que les photons ou les neutrinos, on a T ≫ m,µ
(pour les photons µ= 0), les calculs de la densité et de la pression mènent à

ρr (T ) = gi
ζ(3)π2

30 T 4
{

1 Bosons
3
4 Fermions

Pr (T ) = 1
3ρr (T )

. (1.34)

On en déduit immédiatement que l’équation d’état pour les espèces relativistes est

wr = 1

3
. (1.35)

En utilisant ce résultat dans l’Eq. 1.25, on obtient l’équation d’évolution de la densité
pour les espèces relativistes

ρr = ρr,0a−4. (1.36)

Pour obtenir le tenseur énergie-impulsion général de l’Univers, on néglige toutes
les interactions entre les espèces présentes. On peut alors exprimer le tenseur-énergie
de notre Univers comme la somme des tenseurs énergie-impulsion de tous les consti-
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tuants i de notre Univers
T µ

ν =∑
i

[Ti ]
µ
ν . (1.37)

Les équations de Friedmann

En rassemblant la métrique de l’Eq. 1.17 dans la partie gauche de l’équation d’Ein-
stein (Eq. 1.7) et l’expression du tenseur-énergie impulsion de l’Eq. 1.37 dans la partie
droite, on obtient les deux équations de Friedmann(

ȧ

a

)2

= 8πG

3

∑
i
ρi + Λ

3
− k

a2
(1.38)

ä

a
=−4πG

3

∑
i
ρi (1+3wi )+ Λ

3
. (1.39)

On peut faire la remarque qu’en rassemblant les Eqs. 1.38 et 1.39 on obtient à nouveau
l’Eq. 1.22. Une autre observation qui concerne la constante cosmologiqueΛ est que
dans la seconde équation de Fridman (Eq. 1.39) celle-ci est le seul terme de la partie
droite qui peut être positif, et donc, contrebalancer la décélération de l’expansion
de l’Univers (ä < 0 ) causée par la gravité. Einstein l’a introduite pour utiliser cette
propriété et rendre son modèle d’Univers statique.

Paramètres cosmologiques

Le paramètre de Hubble est la quantité à gauche de l’Eq. 1.38

H = ȧ

a
, (1.40)

et on note H0 la constante de Hubble, l’évaluation de H à notre époque t = t0. Le para-
mètre H a la dimension de l’inverse d’un temps mais est souvent exprimé comme une
"vitesse d’expansion" en km.s−1.Mpc−1. On peut reformuler le terme de la constante
cosmologique dans la première équation (Eq. 1.38) pour l’exprimer sous forme d’une
densité d’énergie

ρΛ = Λ

8πG
. (1.41)

Pour appliquer cette formulation à la seconde équation on résoud

Λ

3
=−4πG

3
ρΛ (1+3wΛ) (1.42)

On trouve alors la valeur du paramètre d’état de la constante cosmologique

wΛ =−1. (1.43)

Ce paramètre d’état correspond à celui d’un fluide parfait à pression négative.
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On peut faire la même opération avec le terme de courbure en posant

ρk =− 3

8πG

k

a2
. (1.44)

Les équations de Friedmann peuvent alors être exprimées comme

H 2 = 8πG

3

(
ρΛ+ρk +

∑
i
ρi

)
(1.45)

ä

a
=−4πG

3

(
ρΛ(1+3wΛ)+∑

i
ρi (1+3wi )

)
. (1.46)

On appelle densité critique ρcrit la densité pour laquelle l’Univers est euclidien, c’est à
dire la densité totale ρ = ρΛ+∑

i ρi telle que k = ρk = 0

ρcrit(a) = 3H 2(a)

8πG
(1.47)

On peut normaliser les densités par la densité critique à t0, pour obtenir les paramètres
de densité adimensionnés

Ωi (a) = ρi (a)

ρcrit,0
. (1.48)

On écrit alors la première équation de Friedmann

H 2(a) = H 2
0

(
ΩΛ+Ωk (a)+∑

i
Ωi (a)

)
(1.49)

On peut donner cette expression lorsque l’on considère la densité de matière (non-
relativiste)Ωm et celle de la radiation (photons + neutrinos)Ωr . En rendant explicite
la dépendance en a on obtient

H 2(a) = H 2
0

(
Ωr,0a−4 +Ωm,0a−3 +ΩΛ,0 +Ωk,0a−2) , (1.50)

où lesΩi ,0 sont les paramètres de densité à t0 et forme, par construction, la relation
de fermeture ∑

i ̸=k
Ωi ,0 = 1−Ωk,0. (1.51)

Il existe une autre convention dans laquelle on adimensionne par la densité critique à
tout temps ρcrit(a) à la place de ρcrit,0 fixée à t0 dans l’Eq. 1.48. La relation de fermeture
est alors valable à tout temps t . Dans la convention utilisée ici on a∑

i ̸=k
Ωi (a)E−2(a) = 1−Ωk (a)E−2(a), (1.52)

où E (a) est la fonction adimensionnée telle que H (a) = H0E (a). La Fig. 1.2, représente
l’évolution des paramètres de densité tels que mesurés par PLANCK COLLABORATION
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et al. 2020. On peut voir que l’Univers sort de la période dominée par la matière et
rentre dans celle dominée par l’énergie noire. Sur la Fig. 1.2 on a rajouté la densité
d’énergie des neutrinos Ων. Les neutrinos se comportent d’abord, dans l’Univers
jeune, comme des particules relativistes. Ils vont ensuite refroidir au fur et à mesure
de l’expansion de l’Univers et passer dans un régime non relativiste, leur énergie est
alors dominée par leur énergie de masse.
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FIGURE 1.2 – Évolution des paramètres de densité avec les valeurs mesurées par
PLANCK COLLABORATION et al. 2020. Le paramètre de densité de matière
(noire et baryonique)Ωm est représenté en bleu, le paramètre de den-
sité d’énergie noireΩΛ est représenté en vert, le paramètre de densité
d’énergie de radiation Ωr est représenté en rouge et le paramètre de
densité d’énergie des neutrinos est représenté en violet. Le paramètre
de courbureΩk est nul.

1.1.3 Redshift et mesure de distances
Loi de Hubble-Lemaître

En 1929, Edwin Hubble observe que le spectre des galaxies proches est décalé en
fonction de leur distances. Ce décalage est alors interprété comme la conséquence
d’un effet Doppler lié à une vitesse radiale de récession. A l’aide d’une mesure de
distance basée sur les céphéides et le diamètre angulaire des galaxies (Fig. 1.3), il
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établit la loi (HUBBLE 1929)
v = cz = H0D, (1.53)

où v est la vitesse de récession des galaxies, D leur distance et z le redshift (décalage
vers le rouge) qui quantifie le rapport entre la longueur d’onde observée λo et émise
λs

1+ z = λo

λs
. (1.54)

FIGURE 1.3 – Relation entre la vitesse de récession des galaxies et leurs distances
HUBBLE 1929

Ce résultat avait déjà été prédit comme un résultat de la relativité générale appli-
quée à des modèles d’Univers par Lemaitre en 1927 (LEMAÎTRE 1927). En effet, cette
observation est due à l’expansion de l’Univers et peut être reliée au facteur d’échelle
a.

Les trajectoires des photons à travers l’espace-temps sont décrites par les géodé-
siques nulles d s2 = 0 de la métrique FRLW de l’Eq. 1.17. On a donc, sur la ligne de
visée (dθ = dφ= 0), la relation

dχ=± d t

a(t )
. (1.55)

On considère maintenant une source qui émet un signal lumineux de longueur d’onde
λs , la période du signal dans le référentiel de la source est donc δts = c

λs
. Un premier

front d’onde est émis à ts et reçu à t0, on a∫ 0

χ
dχ′ =−

∫ t0

ts

d t

a(t )
. (1.56)
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Le second front d’onde est émis à ts +δts et reçu à t0+δto , on a une relation identique
à la précédente ∫ 0

χ
dχ′ =−

∫ t0+δto

ts+δts

d t

a(t )
. (1.57)

On a alors l’égalité∫ t0

ts

d t

a(t )
=

∫ t0+δto

ts+δts

d t

a(t )
(1.58)

=
∫ t0

ts

d t

a(t )
+

∫ t0+δto

t0

d t

a(t )
−

∫ ts+δts

ts

d t

a(t )
, (1.59)

qui nous donne la relation ∫ t0+δto

t0

d t

a(t )
=

∫ ts+δts

ts

d t

a(t )
. (1.60)

On peut considérer que a est constant entre t0 et t0 +δto et entre ts et ts +δts . On a
finalement la relation entre les intervalles de temps δto et δts

δto

δts
= a(t0)

a(t )
. (1.61)

Puisque la longueur d’onde mesurée par l’observateur est λo = cδto , elle est donnée
par

λo

λs
= a(t0)

a(ts)
= 1+ z. (1.62)

On peut faire la remarque que l’Eq. 1.62 n’est valable que dans le cadre où les hypo-
thèses de la métrique FLRW sont valides. C’est-à-dire que la source et l’observateur
sont supposés sans vitesses par rapport au référentiel co-mobile et sont séparés par
des échelles suffisamment grandes pour que l’Univers y soit considéré isotrope et
homogène. On va voir par la suite que la relation montrée par Hubble est une approxi-
mation qui n’est valable qu’à des distances faibles. En cosmologie il est possible de
définir plusieurs types de distances.

Distance co-mobile

La distance co-mobile χ correspond à la distance que l’on peut mesurer entre deux
points si on fige l’expansion de l’Univers aujourd’hui c’est-à-dire qu’elle est corrigée
pour cette expansion. On peut la définir en mesurant la variation de la coordonnée χ
pour un photon émis par une source à un temps te et qui nous parvient aujourd’hui à
t0. Ce cas est identique à celui de l’Eq. 1.56. La définition de H de l’Eq. 1.40 donne la
relation d a = aHd t , on peut alors faire le changement de variable t → a

χ(a) =−
∫ 1

a

d a′

a′2H(a)
=

∫ a

1

d a′

a′2H(a′)
. (1.63)
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Cette distance peut aussi s’écrire en terme de redshift z. On opère le changement de
variable a → z en utilisant l’Eq. (1.62). On a alors la relation entre d a et d z

d a =−a2d z, (1.64)

et la distance co-mobile s’écrit en fonction du redshift

χ(z) =
∫ z

0

d z ′

H(z ′)
. (1.65)

Distance co-mobile transverse

La distance co-mobile transverse D A est définie telle que la distance co-mobile
D⊥ entre deux objets situés à une même distance χ de l’observateur et séparés par
un angle infinitésimal δθ est donnée par D⊥ = D Aδθ. En reprenant la métrique de
l’Eq. 1.17 dans le cas décrit, on déduit que D A est donnée par

D A(z) = Sk
(
χ(z)

)
(1.66)

Distance de diamètre angulaire

La distance de diamètre angulaire dA se définie de manière similaire à la distance
co-mobile transverse. Contrairement à celle-ci, elle n’est pas mesurée dans un univers
fixé à t0. Elle est définie par le rapport entre la distance propre d = aD⊥ = D⊥

1+z entre
les deux objets au moment de l’émission de la lumière qui nous parvient aujourd’hui
et leur séparation angulaire δθ. On a donc

dA(z) = 1

1+ z

D⊥
δθ

= D A(z)

1+ z
= Sk

(
χ(z)

)
1+ z

(1.67)

Distance de luminosité

La distance de luminosité dL est la distance à laquelle devrait se trouver une source
de luminosité L qui émet de manière isotropique pour qu’on observe le flux F :

F = L

4πd 2
L

. (1.68)

Pour simplifier, on peut imaginer une source qui émet, de façon isotropique et à un
taux constant Ṅ , des photons d’énergie fixe E = hc

λ . La luminosité de la source est

L = Ṅ
hc

λs
. (1.69)
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Les photons qui nous proviennent depuis cette source sont émis dans un angle solide
Ωs , on peut donc écrire leur nombre

N = Ṅδts
Ωs

4π
= Lδts

λs

hc

Ωs

4π
. (1.70)

On va collecter ces mêmes photons sur une surface Ao , pendant un intervalle de
temps δto , et leur longueur d’onde observée est λo . Le flux mesuré est

F = N

δto Ao

hc

λo
= L

4π

λs

λo

δts

δto

Ωs

Ao
. (1.71)

En identifiant le flux F des équations (1.68) et (1.71), on peut donner l’expression de
la distance de luminosité

dL =
√
δto

δts

λo

λs

Ao

Ωs
. (1.72)

On a vu précédemment que δt0 = (1+ z)δts et λo = (1 + z)λs . On va maintenant
appliquer le même raisonnement que pour la distance co-mobile transverse mais en
inversant les rôles de la source et de l’observateur. La validité de ce raisonnement
est assurée par le théorème de réciprocité d’Etherington qui est valable pour tout
espace Riemannien, indépendamment des équations d’Einstein (ELLIS 2007). Ainsi,
à l’instant t0 auquel on reçoit les photons, la taille D⊥ sous-tendue par un angle δθ
vu depuis la source est D⊥ = Sk (χ)δθ, où χ est la distance co-mobile entre la source
et l’observateur. En généralisant à la surface Ao ≡ D2

⊥ on obtient Ao = S2
k (χ)Ωs . On a

finalement
dL(z) =

√
(1+ z)2S2

k

(
χ(z)

)= (1+ z)Sk
(
χ(z)

)
. (1.73)

Sur la figure 1.4, sont représentées les différentes distances pour les valeurs des
paramètres de densité mesurés par la collaboration Planck (PLANCK COLLABORATION

et al. 2020). On peut voir qu’à bas redshift les différentes distances coïncident. Les
relations redshift-distances sont souvent résumées sous l’appellation générique de
"Diagramme de Hubble". Ces relations sont primordiales pour la cosmologie, car elles
dépendent des paramètres de densité qui décrivent le contenu de notre Univers, ainsi
on peut confronter le diagramme de Hubble d’un modèle cosmologique donné à celui
obtenu avec les observations.
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FIGURE 1.4 – Distances cosmologiques en fonction du redshift. On utilise les para-
mètres mesurées par Planck (PLANCK COLLABORATION et al. 2020) qui
correspondent à un univers plat avecΩm,0 ≃ 0.3.

1.2 Le modèle de concordance ΛCDM
Dans la section précédente, nous avons présenté le formalisme de la cosmologie

standard et comment celui-ci découle de la théorie de la relativité générale. Cependant,
la construction du modèle standard de la cosmologie, le modèleΛCDM, repose sur
les contraintes que les observations vont apporter à la théorie.

1.2.1 Big-bang et nucléosynthèse primordiale
Une extrapolation des évidences observationnelles pour un Univers en expansion,

mène à considérer que celui-ci devait être très chaud et dense à ses débuts. Dans cet
univers primordial, les photons de haute énergie empêchent la formation de noyaux
atomiques. L’idée est alors proposée que la synthèse des éléments pourrait se produire
lorsque le plasma dont est constitué l’Univers primordial commence à refroidir sous
l’effet de l’expansion (GAMOW 1946; ALPHER et al. 1948). Les calculs basés sur le
modèle cosmologique et la physique nucléaires permettent de prédire la production
des noyaux léger, jusqu’au lithium 7Li (Fig. 1.5).
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FIGURE 1.5 – Évolution des abondances des éléments 4H, D, 3He et 7Li prédites dans
le modèle de la nucléosynthèse primordiale en fonction du rapport ba-
ryons sur photons. Les bandes représentent les contours de confiances
à 95%, les bandes jaunes sont les limites observationnelles et la bande
verticale représente le contour à 95% de la mesure du rapport baryons-
photons par le CMB. Credit : WORKMAN et OTHERS 2022

.

La comparaison des observations à cette théorie donne des contraintes sur la densité
d’énergie de matière baryoniqueΩb . Les contraintes actuelles (PLANCK COLLABORATION

et al. 2020) sont
Ωb,0h2 = 0.02242±0.00014, (1.74)

où h est le paramètre de Hubble réduit h = H0/100 km.s−1Mpc−1.

1.2.2 Fond Diffus Cosmologique
Le plasma de l’Univers primordial décrit dans la partie précédente est opaque pour

les photons. En effet, dans les premiers instants de l’Univers les photons sont très
énergétiques et ne permettent pas aux électrons et protons de rester liés pour former
de l’hydrogène par la réaction

p +e− ⇌ H +γ. (1.75)
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Les électrons libres, diffusent alors les photons par diffusion Thomson, ce qui empêche
ces derniers de voyager librement. Lorsque la température diminue avec l’expansion,
l’énergie des photons n’est plus suffisante pour ioniser les atomes d’hydrogène et les
électrons se recombinent avec les protons. Les photons peuvent alors voyager à travers
notre Univers. On appelle l’ensemble de ces photons, le fond diffus cosmologique
(CMB). Son époque d’émission est mesurée au redshift dit de la recombinaison z∗ =
1089.80±0.21 (PLANCK COLLABORATION et al. 2020).

Le CMB est détecté pour la première fois en 1965 par A. Penzias et R. Wilson (PENZIAS

et WILSON 1965). Ce rayonnement est presque parfaitement modélisé par la loi du
corps noir et sa température est mesurée précisément. En 1992 la mesure du monopole
du CMB par COBE donne la contrainte TCMB = 2.726±0.010 (MATHER et al. 1994), une
combinaison des différentes mesures disponibles en 2009 raffinera ce résultat avec
une contrainte TCMB = 2.72548±0.00057 (FIXSEN 2009). Les photons du CMB sont
la source la plus importante de densité d’énergie de rayonnement, cette densité est
obtenue en utilisant l’Eq. 1.34, le résultat est

Ωγ,0 ≃ 5.38×10−5. (1.76)

Bien que presque parfaitement homogène, le CMB contient de faibles variations
liées aux fluctuations initiales de la métrique R. Leur évolution va conduire à la
formation des structures que l’on connaît aujourd’hui. La corrélation spatiale entre
les fluctuations R est modélisée comme un champ gaussien aléatoire, c’est-à-dire
un champ dont l’information est encodée en espace de Fourier par le spectre de
puissance PR(k) (voir Sec. 2.1.1). Pour le CMB on peut exprimer généralement ce
spectre de puissance

k3

2π2
PR(k) ≃ As

(
k

k0

)ns−1

, (1.77)

où k0 est une certaine échelle pivot, As est l’amplitude des perturbations et ns l’in-
dex spectral qui indique la dépendance du spectre de puissance aux différentes
échelles. Les mesures actuelles pour une échelle pivot fixée à k0 = 0.05Mpc−1 (PLANCK

COLLABORATION et al. 2020) sont

ln
(
1010 As

)= 3.047±0.014 (1.78)

ns = 0.9665±0.0038. (1.79)

Puisque ns ≃ 1, le spectre de puissance est presque indépendant de l’échelle k.

1.2.3 Âge sombre et réionisation
Après l’émission des photons du CMB, alors que les étoiles ne sont pas encore

formées, l’Univers ne contient pas de photons visibles, on parle d’âge sombre. Les fluc-
tuations primordiales vont évoluer et finir par former des structures au sein desquelles
vont naître, par effondrement gravitationnel, des étoiles. Ces étoiles vont commencer
à émettre des photons qui vont ioniser le milieu interstellaire qui était neutre depuis
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la recombinaison, c’est la réionisation. Les électrons du milieu ionisé vont interagir
avec les photons du CMB par diffusion de Thomson, ce qui va avoir des conséquences
observationnelles pour le CMB. La probabilité d’un photon d’interagir est ∝ e−τ où τ
est la profondeur optique

τ=σT

∫ z∗

0
d z

ne (z)

(1+ z)H(z)
, (1.80)

avec σT la section efficace Thomson et ne (z) la densité moyenne d’électrons libres à z.
La mesure actuelle (PLANCK COLLABORATION et al. 2020) est

τ= 0.0561±0.0071 (1.81)

1.2.4 Matière noire
Dans les années 1930, le physicien Fritz Zwicky remarque un déficit important entre

l’estimation de la masse de l’amas du Coma, basée sur la luminosité et le nombre
des galaxies, et la vitesse de celles-ci (ZWICKY 1933; ZWICKY 1937). Il propose alors
l’existence d’une matière noire qui viendrait combler la masse manquante. D’autres
observations, réalisées notamment par Vera Rubin, sur la mesure de la courbe de
rotation des galaxies (RUBIN et FORD 1970) viendront appuyer l’existence de la matière
noire (Fig. 1.6).
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FIGURE 1.6 – Vitesse de rotation en fonction de la distance au centre de la galaxie NGC
6503. Les courbes disk et gas représentent la contribution de la matière
baryonnique à la masse, la courbe halo représente la contribution de la
matière noire nécessaire pour expliquer les données. Crédits : FREESE

2017

La matière noire n’est aujourd’hui pas expliquée par le modèle standard de la
physique des particules. Les observations nous indiquent qu’elle doit être massive et
qu’elle n’interagit pas (ou très peu) avec la matière baryonnique, comme le montrent
les images du Bullet Cluster (figure 1.7). De plus la formation des galaxies, amas et
super-amas permet de supposer que cette matière noire doit être non-relativiste,
c’est-à-dire froide (Cold Dark Matter).
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FIGURE 1.7 – Bullet cluster. La matière baryonnique est tracée grâce aux rayons-X
(en rouge), la distribution de la masse est mesurée grâce au lentillage
gravitationnel (en bleu). Crédits : NASA

La meilleure contrainte sur ce paramètre est (PLANCK COLLABORATION et al. 2020)

Ωcdm,0h2 = 0.11933±0.00091. (1.82)

On rassemble les densités d’énergie noire et baryonique dans le paramètre de
densité d’énergie de matière

Ωm =Ωb +Ωcdm, (1.83)

la mesure actuelle de ce paramètre (PLANCK COLLABORATION et al. 2020) est

Ωm,0 = 0.3111±0.0056 (1.84)

1.2.5 Energie noire
En 1998 et 1999, deux équipes indépendantes vont mesurer, à l’aide de mesures

de la relation distance-redshift des SNe Ia que l’expansion de l’univers est en phase
d’accélération (RIESS et al. 1998 ; PERLMUTTER et al. 1999). Cette observation réhabilite
la constante cosmologique Λ qui avait été abandonnée par Einstein, car comme
expliqué dans la Sec. 1.1.2, elle permet d’obtenir un modèle d’Univers en expansion
accélérée qui correspond aux observations. Cependant bien que l’existence de la
constante cosmologique soit permise dans le contexte de la relativité générale, celle-ci
ne trouve pas d’explication physique satisfaisante. Par exemple, son interprétation
comme énergie du vide est incompatible avec le résultat de la densité d’énergie de
Planck obtenue en théorie quantique des champs ρΛ = 10−120ρplanck (CARROLL 2001).
La mesure actuelle de la densité d’énergie noire (PLANCK COLLABORATION et al. 2020)
est

ΩΛ,0 = 0.6889±0.0056. (1.85)

32



1 Cosmologie – 1.3 Limites et évolutions possibles du modèle standard

Pour rechercher dans les observations une éventuelle évolution de l’énergie noire en
fonction du redshift z (voir Sec. 1.3.2), on utilise la paramétrisation CPL (CHEVALLIER

et POLARSKI 2000 ; LINDER 2003) pour décrire son équation d’état :

wΛ = w0 +wa(1−a) = w0 +wa
z

1+ z
. (1.86)

Cette équation d’état mène à l’expression de la densité d’énergie noire

ΩΛ =ΩΛ,0(1+ z)3(1+w0+wa )ewa
z

1+z . (1.87)

Les mesures actuelles ne semblent pas exposer de déviation significative d’une densité
d’énergie noire constante et restent compatibles avec w0 =−1 et wa = 0.

En résumé, le modèle standard de la cosmologieΛCDM repose sur six paramètres :
Ωb ,Ωcdm, H0, As , ns et τ. On remarque queΩΛ ne fait pas partie des paramètres car
il est contraint à travers la relation de fermeture de l’Eq. 1.51. En effet, on considère
que le modèleΛCDM a une courbure nulle, car celle-ci est mesurée comme très faible
Ωk,0 = 0.0007±0.0019 (PLANCK COLLABORATION et al. 2020). On a doncΩΛ,0 = 1−Ωm,0.
Le modèleΛCDM se révèle être un excellent modèle phénoménologique compatible
avec nos observations. Cependant, il reste certains points à éclaircir : la matière noire
et l’énergie noire, qui représentent la plus grande proportion du contenu de l’Univers,
sont de nature inconnue. Dans la prochaine section, on va discuter des observations
qui mettent aujourd’hui en tension le modèle standard et qui pourraient conduire au
développement de nouveaux modèles.

1.3 Limites et évolutions possibles du modèle
standard

Comme on l’a vu dans la section précédente, le modèle ΛCDM est concordant
avec la plupart des observations. Il existe cependant quelques tensions dont l’origine
physique ou expérimentale n’est pas encore déterminée, et qui pourraient nous mener
à de nouveaux modèles.

1.3.1 Tensions au sein du modèle ΛCDM
La tension H0

La tension sur la mesure de la vitesse d’expansion de l’Univers actuelle, la constante
de Hubble H0, est l’un des problèmes les plus discutés de la littérature en cosmologie.
Elle met en compétition deux mesures de ce paramètre. La première mesure est
réalisée à l’aide de l’observation du CMB, c’est à dire d’observations de l’Univers jeune.
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Ces mesures de la physique de l’Univers à haut redshift sont ensuite propagées par
la loi d’évolution du modèleΛCDM, H(z) (Eq. 1.40), pour donner une contrainte de
H(z = 0) = H0. L’une des mesures les plus récentes est (PLANCK COLLABORATION et al.
2020)

H Planck
0 = 67.66±0.42 km.s−1.Mpc−1, (1.88)

une mesure à environ ∼ 0.6% de précision. La seconde mesure de H0 est faite à l’aide
d’une échelle de distance dans l’Univers récent. Les mesures de distances géomé-
triques très proches permettent de calibrer la relation période-luminosité d’étoiles
variables appelées céphéides. Celles-ci sont utilisées pour calibrer la luminosité des
SNe Ia plus lointaines et dont le redshift est affecté par l’expansion de l’Univers. Cette
mesure permet d’obtenir aujourd’hui la valeur de la constante de Hubble (RIESS et al.
2022).

H SH0ES
0 = 73.04±1.04 km.s−1.Mpc−1, (1.89)

avec ∼ 1.4% de précision. La Fig. 1.8 montre l’évolution de la tension entre les deux
mesures au fil des années. Avec les mesures actuelles, la tension est aujourd’hui de
l’ordre de 5σ. Une alternative à la mesure des SNe Ia utilise le sommet de la branche des
géantes rouges (TRGB) pour calibrer l’échelle de distance. La mesure de FREEDMAN et
al. 2020, HC SP

0 = 69.6±1.7, est compatible avec celle du CMB, tandis que les mesures
de DHAWAN et al. 2022, H ZTF

0 = 76.94± 6.4 km.s−1.Mpc−1, et SCOLNIC et al. 2023,
H CATS

0 = 73.22±2.06 km.s−1.Mpc−1, restent compatibles avec les mesures calibrées
sur les céphéides. De nouvelles mesures indépendantes et de précisions comparables
commencent à apparaître. La collaboration H0LiCOW, par exemple, utilise la mesure
des décalages temporels entre l’apparition des images de quasars dans le cas de
lentillage gravitationnel fort. Une des mesures les plus récentes est H H0LiCOW

0 = 73.3±
1.8 km.s−1.Mpc−1 (WONG et al. 2020). Elle est en tension avec la mesure CMB. Cette
méthode devrait amener une mesure de H0 avec une précision de 1% avec les futures
données de Rubin Observatory, Roman et Euclid (BIRRER et al. 2023). Enfin, on s’attend
à ce que les ondes gravitationnelles, dont la mesure de H0 est aujourd’hui H GW

0 =
69+16

−8 km.s−1.Mpc−1 (ABBOTT et al. 2021), deviennent une sonde plus précise dans les
prochaines années.
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FIGURE 1.8 – Évolution de la tension de Hubble. Crédits : arxiv :2106.15656

Cette tension permet d’envisager une faiblesse du modèleΛCDM car elle peut être
comprise comme le résultat d’une loi d’évolution erronée pour H entre le CMB et
notre époque. Cette faiblesse pourrait laisser la place à l’élaboration de nouveaux
modèles cosmologiques. Cependant, la tension peut aussi être liée à la présence
de systématiques dans les mesures. Pour les SNe Ia on a évoqué, par exemple, des
corrélations entre luminosité et propriétés des hôtes des SNe Ia (RIGAULT et al. 2015),
ou un biais dans la calibration période-luminosité des céphéides (EFSTATHIOU 2020).
Pour le moment aucun consensus ne met en évidence de systématiques qui pourraient
expliquer entièrement le décalage entre les deux valeurs.

La tension S8

Cette tension porte sur l’observation des structures aux grandes échelles. L’ampli-
tude de l’agrégation de la matière dans notre Univers est quantifié par σ8, que nous
décrirons plus amplement dans le Chap. 2. Ce paramètre est, en particulier, mesuré
par l’étude des corrélations spatiales des galaxies, ou par la mesure des effets de len-
tillage gravitationnel faible. Le paramètre σ8 est relié aux amplitudes des anisotropies
du spectre primordial, As , et peut donc aussi être mesuré avec le CMB. Cette tension
est exprimé au travers du paramètre

S8 =σ8

√
Ωm

0.3
. (1.90)

On peut relever que cette tension est aussi liée au paramètre de taux de croissance
des structures f σ8 ≃Ω0.55

m σ8 qui sera discuté dans les prochains chapitres. Comme
pour H0, il existe là aussi une tension entre les mesures de l’Univers jeune et celle
de l’Univers récent. La mesure de Planck (PLANCK COLLABORATION et al. 2020) nous
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donne
SPlanck

8 = 0.834±0.016, (1.91)

tandis que la mesure de DES, issues de l’analyse des auto-corrélations et corréla-
tions croisées du lentillage gravitationnel faible et des positions des galaxies (DES
COLLABORATION et al. 2022), donne

SDES
8 = 0.776±0.017. (1.92)

Ces deux mesures sont incompatibles avec un intervalle de ∼ 2.5σ. Cette tension
n’apparaît pas seulement dans les données de DES, on la retrouve dans l’analyse
de KiDS-1000 (HEYMANS et al. 2021) qui mesure SKiDS

8 = 0.766+0.020
−0.014 avec la même

méthode que DES. Une tension similaire avec Planck est aussi observée sur une
mesure à l’aide des forêts Lyman-α des quasars à haut redshift de SDSS (PALANQUE-
DELABROUILLE et al. 2020). La Fig. 1.9 donne un aperçu de diverses mesures de S8.

FIGURE 1.9 – Aperçu des mesures de S8. Crédits : HEYMANS et al. 2021

1.3.2 Alternatives au modèle ΛCDM
Les modèles d’énergie noire

Une première extension au modèle standardΛCDM est de considérer que l’énergie
noire n’est pas une simple constante. La manière la plus simple est d’introduire un
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nouveau champ scalaire φ, décrit par le lagrangien

LDE = 1

2
∂µφ∂µφ−V (φ), (1.93)

où V (φ) est une énergie potentielle. Le tenseur énergie-impulsion d’un tel champ est
donné par

Tµν = ∂µφ ∂L
∂
(
∂νφ

) − gµνL. (1.94)

On obtient ainsi la densité d’énergie et la pression

ρφ = T00 = 1
2 φ̇

2 +V (φ)
Pφ = Ti i = 1

2 φ̇
2 −V (φ)

. (1.95)

La constante d’état w est alors

w = Pφ
ρφ

=
1
2 φ̇

2 −V (φ)
1
2 φ̇

2 +V (φ)
. (1.96)

La dynamique du champs scalaire est donnée par l’Eq. 1.22, on a alors pour φ

φ̈+3Hφ̇+ d

dφ
V (φ) = 0. (1.97)

On remarque que si le champ a une évolution lente φ̇≃ 0, on se retrouve dans la limite
d’une constante cosmologique w ≃ −1. A contrario, si le champ varie rapidement
φ̈2 ≫ V (φ), on a w = 1, on conclut que pour un champ scalaire −1 < w < 1. Une
constante d’état w <−1 est étudiée dans les modèles de phantom dark energy et a
pour conséquence un Univers où le facteur d’échelle tend rapidement vers l’infini,
on appelle cette fin d’Univers Big Rip. Différents choix pour le potentiel V (φ) vont
mener à différents modèles d’énergie noire. L’idée d’introduire un champ scalaire
cosmologique a été proposée avant la découverte de l’accélération de l’expansion de
l’Univers notamment dans WETTERICH 1988 et RATRA et PEEBLES 1988. Cette idée
est explorée pour l’énergie noire sous le terme de Quintessence dans CALDWELL et al.
1998. Une classe de modèle d’intérêt aujourd’hui est celle de l’Early Dark Energy (EDE)
qui propose de résoudre la tension de Hubble avec une énergie noire qui intervient
dans l’Univers jeune. Des contraintes en faveur de ces modèles sont apparues dans
l’analyse des données d’observation du CMB par la collaboration ACT (HILL et al.
2022; LA POSTA et al. 2022). Une revue de cette classe de modèles est proposée dans
POULIN et al. 2023.

La gravité modifiée

Une autre solution proposée pour tenter de résoudre les tensions du modèleΛCDM
et l’accélération de l’expansion de l’Univers est de modifier directement les lois de la
gravité. La relativité générale d’Einstein est bien testée et contrainte jusqu’aux échelles
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du système solaire, mais il est possible de construire des modèles qui dévient de
cette théorie à de plus grandes échelles. Une classe de ce type de théories sont les
théories f (R). Dans la gravité f (R) on va remplacer le scalaire de Ricci R de l’action
Hilbert-Einstein (Eq. 1.10) par une fonction de celui-ci

S f (R) =
∫

d 4x
p−g

[
f (R)

16πG
+Lm

]
. (1.98)

L’application du principe variationnel va alors mener à des équations différentes de
celles d’Einstein. Une large revue des modèles de gravité modifiée est proposée dans
CLIFTON et al. 2012.

Une approche moderne des modèles de gravité modifiée est proposée par la théorie
des champs effectifs (EFT)(GUBITOSI et al. 2013; BLOOMFIELD et al. 2013; PIAZZA et
VERNIZZI 2013) qui, basée sur les modèles de Horndeski (HORNDESKI 1974), propose
une paramétrisation générale du lagrangien de la relativité générale. Cette paramétrisa-
tion englobe plusieurs modèles dont f (R) mais aussi les théories de champs scalaires
d’énergie noire. Le formalisme de l’EFT est déjà implémenté dans des codes de résolu-
tion des équations de modèles cosmologiques tels que HiClass (ZUMALACARREGUI

et al. 2017) et EFTCAMB (HU et al. 2014). Il est intéressant de mentionner ici que l’ob-
servation des ondes gravitationnelles par les collaborations LIGO et VIRGO (THE

LIGO SCIENTIFIC COLLABORATION et THE VIRGO COLLABORATION 2017) a posé des
contraintes importantes sur la viabilité des modèles de gravité modifiée (AMENDOLA

et al. 2018b).

Ces deux types d’extension du modèleΛCDM vont devoir reproduire l’expansion
accélérée de l’Univers que l’on observe dans nos données. Il est assez difficile de
différencier modification de la gravité et modèle d’énergie noire sur un diagramme de
Hubble. Cependant, les modèles de gravité modifiée vont plus fortement impacter la
formation et l’évolution des structures qui est l’objet du prochain chapitre.
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Dans le Chap. 1 on a présenté le modèle standard de la cosmologie ΛCDM ainsi
que les aspects généraux de l’évolution de l’Univers à très grande échelle. Dans ce
cadre l’Univers était considéré homogène et isotrope. Ces hypothèses ne semblent pas
valables à de plus petites échelles : nos observations montrent que la matière forme
des structures sous l’effet de la gravité. Ainsi, l’étude de ces structures nous permet
de tester directement la relativité générale et le modèle standard de la cosmologie.
Dans cette thèse on s’intéresse particulièrement au champ de vitesse et au paramètre
du taux de croissance des structures qui y est lié. La modélisation de la physique aux
petites échelles est complexe et fait encore aujourd’hui l’objet de développements
théoriques. Le modèle le plus simple pour décrire cette physique est la théorie des
perturbations linéaires. Dans ce chapitre on va présenter certains aspects théoriques
et observationnels de la cosmologie liés au champ de vitesse de l’Univers inhomogène.
Dans la Sec. 2.1 on présente la théorie des perturbations linéaires et les paramètres
cosmologiques qui y sont liés. Dans la Sec. 2.2 on précise les effets observationnels
des vitesses particulières ainsi que certaines mesures de f σ8 qui en découlent.

2.1 Théorie des perturbations linéaires
La théorie des perturbations linéaires pose un premier cadre pour étudier la forma-

tion des structures et leur évolution dans l’Univers. Dans cette section, on présente
les bases théoriques et les paramètres cosmologiques d’intérêts tels que le facteur et
le taux de croissance des structures. Cette section se base ici aussi sur les lectures de
PEEBLES 1993, DODELSON et SCHMIDT 2020 et JONES 2017.

2.1.1 Contraste de densité et champ aléatoire gaussien
Contraste de densité

Comme écrit précédemment, on s’intéresse ici aux inhomogénéités dans l’Univers.
Pour quantifier les déviations locales à la densité moyenne, on utilise le champ scalaire
du "contraste de densité"

δ(x, t ) = ρ(x, t )

ρ̄(t )
−1, (2.1)

où ρ(x, t ) est la densité en chaque point x de l’espace à un temps t et ρ̄(t ) est la densité
moyennée sur l’espace au temps t .
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Espace de Fourier

L’étude du contraste de densité est souvent réalisée en espace de Fourier. On définit
la transformée de Fourier de δ(x, t )

δ(k, t ) =
∫ +∞

−∞
d 3xδ(x, t )e−i k.x (2.2)

δ(x, t ) = 1

(2π)3

∫ +∞

−∞
d 3kδ(k, t )e i k.x. (2.3)

En espace de Fourier les nombreuses équations différentielles sur δ(x, t ) s’expriment
plus simplement, grâce aux relations

∇δ(x, t ) ≡ i kδ(k, t ) (2.4)

∇2δ(x, t ) ≡∆δ(x, t ) ≡−k2δ(k, t ) (2.5)

Champ gaussien aléatoire, spectre de puissance et fonction de corrélation

Les modèles de fluctuations initiales font souvent l’hypothèse que ces fluctuations
sont décrites par un champ aléatoire gaussien 1. Il s’agit d’un champ dont les valeurs
sont corrélées spatialement, et tel que si on évalue ces fluctuations δ(x) en n points
x1, . . . ,xn leur probabilité jointe est décrite par une loi normale multidimensionnelle

P (δ(x1), . . . ,δ(xn)) = (2π)−
n
2 |C |− 1

2 exp

[
−1

2
δT C−1δ

]
, (2.6)

où C est la matrice de corrélation déterminée par la fonction de corrélation à deux
points Ci j = ξ(xi ,x j ) = ξ(xi ,ri j ) avec ri j = x j −xi . La condition d’homogénéité nous
dit que ξ ne dépend pas de la position on a alors ξ(xi ,ri j ) = ξ(ri j ). Cette fonction de
corrélation est égale à la covariance des fluctuations

ξ(ri j ) = 〈δ(xi )δ(x j )〉. (2.7)

La Fig. 2.1 présente une illustration d’un champ aléatoire gaussien.

1. Cette hypothèse est pour le moment vérifiée par les mesures du CMB par le télescope Planck,
voir PLANCK COLLABORATION et al. 2019
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FIGURE 2.1 – Illustration d’un champ aléatoire gaussien δ pour un spectre de puis-
sance P (k) = k−3.xi et x j sont les vecteurs entre l’observateur et les deux
points de l’espaces observés, ri j est le vecteur de séparation entre xi et
x j .

Une propriété intéressante des champs aléatoires gaussiens est que leur fonction
de corrélation peut être entièrement encodée dans une fonction en espace de Fou-
rier appelée spectre de puissance P (k). Le spectre de puissance est défini comme la
transformée de Fourier de la fonction de corrélation à deux points

ξ(r) = 1

(2π)3

∫ ∞

−∞
d 3kP (k)e i k.r (2.8)

P (k) =
∫ ∞

−∞
d 3rξ(r)e−i k.r (2.9)

Par définition on peut écrire en espace de Fourier

〈δ(ki )δ∗(k j )〉 =
∫

d 3xi

∫
d 3x j 〈δ(xi )δ(x j )〉e−i ki .xi e i k j .x j (2.10)

=
∫

d 3xi e−i (ki−k j ).xi

∫
d 3r j iξ(r j i )e−i k j .r j i (2.11)

= (2π)3δD (ki −k j )P (ki ), (2.12)

où δD est la distribution de Dirac. On remarque qu’en espace de Fourier, la covariance
des modes k est nulle et que leur variance est σ2

k = (2π)3P (k). La condition d’isotropie
mène à un spectre de puissance qui ne dépend plus que de la norme des modes
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P (k) ≡ P (k) avec k = |k|. On a alors

ξ(r ) = 1

2π2

∫ +∞

0
dkk2P (k)

sinkr

kr
. (2.13)

Variance du champ de la matière

En théorie linéaire on fait l’hypothèse que les fluctuations du champ de matière δm

peuvent encore être décrites par un champ aléatoire gaussien. Il est conventionnel
de regarder ces fluctuations moyennées dans une certaine fenêtre décrite par une
fonction W (x). En effet, en faisant une moyenne des observations sur un certain
volume, on supprime les non-linéarités des petites échelles. On peut par exemple
utiliser une fonction fenêtre sphérique de rayon R

WR (x) =
{

1 si |x| < R
0 sinon

(2.14)

La transformée de fourrier de cette fonction fenêtre est

WR (k) = 3 j1(kR)

kR
, (2.15)

où j1 est la fonction sphérique de Bessell telle que

j1(x) = sin x

x2
− cos x

x
. (2.16)

La variance du champ de matière dans une sphère de rayon R est alors donnée par

〈δ2(x)〉R =σ2
R = 1

2π2

∫
dk

k
Pδδ(k)

(
3 j1(kR)

kR

)2

. (2.17)

Historiquement, on utilise la variance dans des sphères de rayon R = 8 Mpc.h−1,
quantifiée par le paramètre σ8. Bien que parfois critiqué (SANCHEZ 2020), σ8 reste
très utilisé en cosmologie. Ce paramètre est proportionnel à l’amplitude du spectre de
puissance et on peut définir un spectre de puissance normalisé

P̃δδ(k) = Pδδ(k)

σ2
8

. (2.18)

2.1.2 Équations d’Einstein perturbées
Pertubation de la métrique FLRW

Les hypothèses d’isotropie et d’homogénéité ne sont plus vérifiées, la métrique
FLRW n’est donc ici plus valable. On doit permettre des perturbations de celle-ci. De
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manière générale la métrique FLRW perturbée s’écrit

d s2 = a2(η)
(
− [1+h00]dη2 +h0i d xi dη+ [

γi j +hi j
]

d xi d x j
)

, (2.19)

où η est le temps conforme tel que dη= a(t )d t , γi j est la partie spatiale de la métrique
FLRW de l’Eq.1.15 et hµν représente les perturbations. En général les composants de
h peuvent s’écrire

h00 = 2A (2.20)

h0i = Bi (2.21)

hi j =−2Cγi j +2Di j (2.22)

où A est un potentiel scalaire, Bi un vecteur, Ci une perturbation scalaire de la cour-
bure spatiale et Di j une distorsion spatiale de trace nulle (γi j Di j = 0). Cette métrique
perturbée peut-être décomposée en trois types de perturbations : scalaire, vectorielle
et tensorielle. Le vecteur Bi est décomposé en deux termes

Bi = B∥,i +B⊥,i , (2.23)

qui correspondent respectivement aux composantes de rotationnel nul ∇×B∥ = 0
et de divergence nulle ∇.B⊥ = γi j∇i B⊥, j = 0. La partie de rotationnel nul peut-être
ré-exprimée en fonction d’un scalaire

B∥,i =∇i B. (2.24)

Une décomposition semblable est réalisée avec le tenseur Di j

Di j =
(
∂i∂ j − 1

3
γi j∂p∂

p
)

D + (∇i D⊥, j +∇ j D⊥,i )+D i j , (2.25)

où D est un scalaire, D⊥ un vecteur de divergence nulle et D la composante de D de
trace et de divergence nulles. Cette décomposition, abrégée SVT (Scalaire-Vecteur-
Tenseur), est très utilisée en théorie des perturbations, elle est décrite plus en détail
dans BARDEEN 1980 ; HU et EISENSTEIN 1999 ; KODAMA et SASAKI 1984.

Les perturbations scalaires A,B ,C et D sont directement liées aux variations de den-
sité d’énergie, les vectorielles B⊥ et D⊥ déclinent généralement rapidement au début
de l’Univers et les perturbations tensorielles D sont à l’origine des ondes gravition-
nelles. Le théorème de décomposition, qui découle de l’isotropie de la métrique FLRW
implique qu’au premier ordre, les fluctuations évoluent de manière indépendantes.
On s’intéresse ici uniquement à l’étude des perturbations scalaires, car celles-ci sont
dominantes dans la formation des structures.

En Relativité Générale, les équations physiques sont indépendantes du choix de
coordonnées, appelé choix de jauge, ce qui permet de réduire le nombre de degrés
de liberté des équations. En théorie des perturbations linéaires, on considère des
transformations de coordonnées assez petites pour rester dans le régime linéaire.
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On montre alors que, pour les perturbations scalaires, on peut passer des quatre
fonctions scalaire A, B, C et D à deux fonctions invariantes de jauges. Le choix de ces
deux fonctions n’est pas unique, un choix très utilisé est celui des deux potentiels de
Bardeen dans la jauge Newtonienne conforme (B = D = 0, A =ψ, C =φ). Il permet de
réécrire la métrique

d s2 = a2(η)
(
−(1+2ψ)dη2 + (1−2φ)γi j d xi d x j

)
, (2.26)

où les deux potentiels scalaires ψ(x, t) et φ(x, t) peuvent être respectivement inter-
prétés comme le potentiel de la gravité newtonienne et une perturbation du facteur
d’échelle.

Perturbation du tenseur énergie-impulsion

Dans la même jauge, le tenseur énergie-impulsion perturbé s’écrit

T 0
0 =−ρ(t ) (1+δ) (2.27)

T 0
i = (ρ+P )vi (2.28)

T i
j = (P +δP )δi

j +PΠi
j (2.29)

où vi est le vecteur vitesse vi = d xi

dη etΠi
j est le tenseur de contrainte anisotrope. De

la même manière que précédemment le vecteur vi et le tenseur Πi j peuvent être
décomposés en termes SVT.

vi = ∂i v + v⊥,i (2.30)

Πi j =
(
∂i∂ j − 1

3
γi j∂p∂

p
)
Π+ (∇iΠ⊥, j +∇ jΠ⊥,i )+Πi j . (2.31)

Ces différents termes de perturbations peuvent être reliés aux différentes espèces
contenues dans l’Univers en résolvant les équations de Boltzmann (Eq. 1.28) corres-
pondantes.

Équations d’Einstein pour les perturbations

Les équations d’Einstein qui, en régime homogène, permettent d’obtenir les équa-
tions de Friedmann (Eqs. 1.38 et 1.39) vont maintenant nous apporter des équations
supplémentaires pour les perturbations. On décide ici, pour simplifier, de travailler
en espace plat γi j = δi j . De plus, on va passer en espace de Fourier. On peut montrer
que les perturbations de la décomposition SVT peuvent être exprimées en fonction
des vecteurs propres de l’opérateur Laplacien ∆Q =−k2Q (BARDEEN 1980; KODAMA

et SASAKI 1984). Par exemple, en espace plat Q = e i k.x. Les décompositions scalaires
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des perturbations s’expriment alors

s(x) ≡ s(k)Q pour les scalaires (2.32)

∂i v(x) ≡ k−1v(k)∂i Q pour les vecteurs (2.33)(
∂i∂ j − 1

3
γi j∂p∂

p
)

t (x) ≡ k−2t (k)

(
∂i∂ j + 1

3
γi j k2

)
Q pour les tenseurs (2.34)

(2.35)

Avec ce formalisme, la composante δG i
j = 8πGδT i

j de l’équation d’Einstein pour les
perturbations scalaires est

−k2(ψ(k)−φ(k)) = 8πGa2PΠ(k), (2.36)

Dans le cas d’un fluide parfait, le stress anisotrope est négligeableΠ≃ 0 et on a alors
ψ=φ. Le terme δG0

0 = 8πGδT 0
0 nous donne

−k2φ(k) = 4πGa2
(
ρδ(k)+H(ρ+P )

v(k)

k

)
. (2.37)

Aux échelles inférieures au rayon de Hubble, telles que kH−1 ≫ 1, cette équation tend
vers l’équation de Poisson

−k2φ= 4πGa2ρδ (2.38)

⇔ ∆φ= 4πGa2ρδ. (2.39)

2.1.3 Facteur de croissance des structures
Évolution des perturbations primordiales

On distingue différentes périodes d’évolution des fluctuations. Dans l’Univers jeune,
après le big-bang, les modes sont en dehors du rayon de Hubble et n’évoluent pas.
L’expansion va ensuite ralentir et les modes vont progressivement rentrer dans le
rayon de Hubble et commencer à évoluer et former les structures de matière. Lors de
la phase de domination de la matière, tous les modes évoluent de manière identique.
Dans l’Univers actuel, l’énergie noire et l’accélération de l’expansion provoquent la
diminution progressive des différents modes. On relie le potentiel φ(k, a) actuel aux
fluctuations primordiales R par

φ(k, a) = 3

5
R(k)T (k)

D+(a)

D+(amatter)
, (2.40)

où T (k) est appelée la fonction de transfert, D+(a) le facteur de croissance et amatter le
facteur d’échelle choisi à un temps où la matière domine. La fonction de transfert est
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définie par

T (k) = φ(k, amatter)

φ(k → 0, amatter)
. (2.41)

En utilisant l’équation de Poisson pour les échelles inférieures au rayon de Hubble on
obtient la relation pour la fluctuation de la matière

δm(k, a) = 2

5

k2

Ωm,0H 2
0

R(k)T (k)D+(a). (2.42)

En utilisant l’Eq. 1.77 on obtient le spectre de puissance

Pδδ(k) = 8π2

25

As

Ω2
m,0H 4

0

T 2(k)D2
+(a)

kns

kns−1
0

(2.43)

Évolution du facteur de croissance

En général, les équations du mouvement sont obtenues par la conservation du
tenseur énergie-impulsion ∇µT µ

ν = 0. Dans le cas des fluctuations de la matière δm ,
non relativiste, et à des échelles inférieures au rayon de Hubble, on peut adopter une
approche Newtonienne. On va considérer les coordonnées comobiles x telles que
pour un objet à une distance physique r on a

x = r

a
. (2.44)

On relie alors le gradient par rapport à r et celui par rapport à x

∇x = a∇r. (2.45)

La vitesse particulière v est reliée à la vitesse physique V par

V = ȧx+v(x, t ), (2.46)

où ȧx = Hr est la vitesse due à l’expansion. Les équations d’évolution sont

∂tδm + 1

a
∇x [(1+δ)v] = 0 Équation de continuité (2.47)

∂t v+Hv+ 1

a
(v.∇x)v =− 1

a
∇xφ− c2

s

a
∇xδm Équation d’Euler (2.48)

où c2
s = ∂P

∂ρ
est la vitesse du son. Puisque l’on considère de faibles variations, on peut

linéariser ces deux équations en ignorant tous les termes d’ordre supérieur à un :
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δ2, v2,δv . On obtient alors les équations

∂tδm + 1

a
∇x.v = 0 (2.49)

∂t v+Hv =− 1

a
∇xφ− c2

s

a
∇xδm . (2.50)

Si on associe les Eqs. 2.49 et 2.50 avec l’équation de Poisson (Eq. 2.39) on obtient

∂2
tδm +2H∂tδm = 4πGρmδm + c2

s

a2
∆xδm . (2.51)

En espace de Fourier

∂2
tδm +2H∂tδm +4πρm

(
k2c2

s

4πρa2
−1

)
δm = 0. (2.52)

On appelle longueur de Jeans la quantité λJ = 2πak−1
J =√

π(Gρ)−1cs qui caractérise
l’échelle à laquelle les forces de pression sont assez importantes pour s’opposer à
l’effondrement gravitationnel. Si k < k J , on est dans le cas d’un effondrement gra-
vitationnel et la solution pour δ est croissante. Dans le second cas k > k J les forces
de pression sont plus fortes que la gravité, les solutions pour δ sont des solutions
oscillantes. Aux échelles plus grandes que l’échelle de Jeans k ≫ k J ou pour des fluides
sans pression, comme la matière noire, on peut négliger le terme de pression et obtenir
l’équation

∂2
tδm +2H∂tδm = 4πGρmδm . (2.53)

De plus, si on remplace ρm par le paramètre adimensionnéΩm , on obtient

∂2
tδm +2H∂tδm − 3

2
H 2

0Ωm,0a−3δm = 0. (2.54)

Les solutions de cette équation sont de la forme

δm(x, t ) = δ̂m(x) (D+(t )+D−(t )) , (2.55)

où D+(t) est une solution croissante et D−(t) une solution décroissante. En appli-
quand l’Eq. 2.54 à H(t) on peut montrer que, dans le cas du modèle ΛCDM avec
courbure nulle, la solution décroissante est D−(t ) ∝ H (t ). Lorsque D+(t ) domine on a
δm(x, t ) = δ̂m(x)D+(t ) et l’Eq. 2.54 devient

∂2
t D++2H∂t D+− 3

2
H 2

0Ωm,0a−3D+ = 0. (2.56)

Dans le régime dominé par la matière on peut montrer que la solution à l’Eq. 2.56
est D+(a) = a. Dans le cas de l’Univers actuel, avec de la matière et une constante
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cosmologique, la solution de cette équation est

D+(a) = 5

2
Ωm,0E(a)

∫ a

0

d a′

[a′E(a′)]3 , (2.57)

où E(a) est la fonction définie par E(a) = H(a)H−1
0 et la constante d’intégration est

fixée telle que lima→∞ D+(a) = a.
Du point de vue du spectre de puissance on a

〈δ(k, a)δ(k′, a)〉 = D2+(a)

D2+(a0)
〈δ(k, a0)δ(k′, a0)〉 (2.58)

= D2+(a)

D2+(a0)
(2π)3δD (k−k′)Pδδ(k; a0) (2.59)

= D2+(a)

D2+(a0)
σ2

8,0(2π)3δD (k−k′)P̃δδ(k; a0). (2.60)

On en déduit l’expression générale de σ8

σ8(a) =σ8,0
D+(a)

D+(a0)
. (2.61)

2.1.4 Vitesses et taux de croissance des structures
Champ de vitesse

Si l’on reprend notre équation de continuité linéarisée (Eq. 2.49) on a

∇.v =−a∂tδm (2.62)

=−ȧ
a

D+(a)

dD+(a)

d a
δm (2.63)

=−aH f δm (2.64)

avec f le taux de croissance des structures

f = d lnD+
d ln a

. (2.65)

La solution de cette équation est de la forme

v(x) = aH f

4π

∫
x′−x

|x′−x|3δm
(
x′)d 3x′. (2.66)

On définit souvent la variable θ telle que

θ(x) =− 1

aH f
∇.v(x), (2.67)
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en régime linéaire on a θ = δ. Puisque, comme dit dans la Sec. 2.1.2 les perturba-
tions vectorielles diminuent rapidement, on peut poser que la vitesse provient d’un
potentiel v(x) tel que

v(x) =∇v(x). (2.68)

Cela permet d’écrire en espace de Fourier

v(k) =−aH f

k2
θ(k) (2.69)

si on prend le gradient de cette dernière équation

v(k) =−i aH f
k

k2
θ(k). (2.70)

Taux de croissance des structures

On peut revenir sur le taux de croissance des structures qui apparait dans l’Eq. 2.65.
Pour la période dominée par la matière, on obtient que, puisque D+(a) = a, alors f = 1.
Pour l’Univers avec matière et énergie noire la dérivée de l’Eq. 2.57 donne

f (a) = Ωm,0

a3E 2(a)

[
5a

2D+(a)
− 3

2

]
. (2.71)

La Fig. 2.2 montre l’évolution de f , σ8 et f σ8 en fonction du redshift z, dans le cadre
du modèleΛCDM.
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FIGURE 2.2 – Évolution des paramètres σ8, f et f σ8 en fonction du redshift z.

On peut ré-exprimer l’Eq. 2.56 en fonction de f

d

d ln a
f + f 2 +

(
Ḣ

H
+2

)
f = 3

2
ΩM (a), (2.72)

oùΩM est définit parΩM (a) =Ωm(a)/H 2(a) =Ωm,0a−3E−2(a). Dans le modèleΛCDM
dominé par la matière et la constante cosmologique on a

dΩM

d ln a
=−3ΩM (1−ΩM ). (2.73)

On peut réécrire l’Eq. 2.72 comme

−3ΩM (1−ΩM )
d

dΩM
f + f 2 +

(
2− 3

2
ΩM

)
f = 3

2
ΩM (2.74)

Une paramétrisation simple du taux de croissance des structures est alors proposée
comme

f ≃Ωγ

M , (2.75)

où γ est appelé l’index de croissance. En injectant l’Eq. 2.75 dans l’Eq. 2.74 et en
ne gardant que les termes du premier ordre en 1−ΩM on obtient alors (WANG et
STEINHARDT 1998)

γ≃ 6

11
+ 15

1331
(1−ΩM ). (2.76)
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Dans la limite d’un univers dominé par la matière,ΩM = 1 et on a γ≃ 6
11 ≃ 0.55. On

retrouve cette valeur ou une valeur proche γ = 0.6 dans de nombreux travaux (e.g.
PEEBLES 1993), elle représente la valeur attendue pour le modèle standard RG +ΛCDM.
Si en relativité générale le taux de croissance des structures f est indépendant de
l’échelle k, ce n’est pas toujours le cas pour les théories de gravité modifiée comme
les théories f (R) par exemple (NARIKAWA et YAMAMOTO 2010).

2.2 Conséquences observationnelles

2.2.1 Effet Doppler et aberration relativiste
Effet Doppler relativiste

Les photons émis par un objet astrophysique ne seront pas observés de la même
manière dans tous les référentiels. En effet, en relativité restreinte la vitesse entre le
référentiel de la source et de l’observateur va donner lieu à l’effet Doppler relativiste.
Pour le démontrer, on peut imaginer un observateur au repos par rapport au CMB et
proche d’une source astrophysique S qui émet des photons de manière isotrope dans
son référentiel propre (Fig. 2.3). Pour simplifier les calculs on va utiliser le système
d’unités naturelles (c = ℏ= 1). Dans ce système d’unités, l’objet astrophysique a une
vitesse v, et on place notre repère tel que v = vex et que la ligne de visée n soit contenue
dans le plan (O, x, y). Si l’on note θ l’angle entre v et n dans le référentiel de la source,
on a

n =
cosθ

sinθ
0

 . (2.77)
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FIGURE 2.3 – Schéma du référentiel de la source S en mouvement à la vitesse v , par
rapport à celui de observateur comobile. Les vecteurs ps/obs représentent
la partie spatiale du 4-vecteur du moment des photons dans les référen-
tiels de la source et de l’observateur, le vecteur nobs est la ligne de visée
de l’observateur, le vecteur ns est un vecteur analogue dans le référentiel
de la source.

Localement, on peut décrire l’espace-temps par une métrique de Minkovski ηµν =
(−d t ,d x0,d x1,d x2). Le déplacement d’un photon de fréquence ν émis dans la direc-
tion de l’observateur est alors représenté par son 4-vecteur quantité de mouvement

pµ
s =


ωs

−ωsns

=


ωs

−ωs cosθs

−ωs sinθs

0

 , (2.78)

où ωs = 2πν.
Pour voir comment ce photon est perçu par l’observateur on doit appliquer le boost

de Lorentz inverse correspondant à la vitesse v

Λ
µ
ν =


γ vγ 0 0

vγ γ 0 0
0 0 1 0
0 0 0 1

 , (2.79)
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où γ est le coefficient de Lorentz

γ≡ γ(v) = 1p
1− v2

(2.80)

On obtient alors le vecteur quantité de mouvement du photon dans le référentiel de
l’observateur

pµ

obs =Λ
µ
νpν

s =


ωsγ (1− v cosθs)
ωsγ (v −cosθs)

−ωs sinθs

0

 . (2.81)

Par identification on peut voir que la pulsation ωobs observée s’écrit

ωobs =ωsγ (1− v cosθs) (2.82)

et l’angle sous lequel est observé le photon est

cosθobs =−p1
obs

p0
obs

= cosθs − v

1− v cosθs
(2.83)

On peut inverser l’Eq. 2.83 pour obtenir cosθs

cosθs = cosθobs + v

1+ v cosθobs
. (2.84)

En injectant l’Eq. 2.84 dans l’Eq. 2.82 on a

ωobs =ωsγ

(
1− v

cosθobs + v

1+ v cosθobs

)
(2.85)

=ωsγ
1− v2

1+ v cosθobs
(2.86)

=ωs

p
1− v2

1+v.nobs
. (2.87)

On peut enfin obtenir le rapport entre λobs et λs

λobs

λs
= ωs

ωobs
= 1+v.nobsp

1− v2
. (2.88)

On a alors une expression pour le redshift du aux vitesses particulières

1+ zp = 1+v.nobsp
1− v2

. (2.89)

Une approximation au premier ordre en v de l’Eq. 2.89 nous donne (c)zp ≃ v.nobs ≃ vp

où la notation vp sera utilisée dans le reste de ce manuscrit pour parler de la vitesse
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sur la ligne de visée. Le terme redshift est ici un abus de langage. En effet, la projection
de la vitesse sur la ligne de visée peut-être positive ou négative, on peut donc avoir un
décalage vers le rouge ou vers le bleu.

La lumière reçue depuis une source provient d’un petit angle solide Ωs . Puisque
l’angle φ entre le plan (0, x, y) et l’axe z ne sera pas modifié par le boost de Lorentz,Ωs

ne dépend que de d cosθs. On peut trouver la relation entre d cosθs et d cosθobs en
reprenant le résultat de l’Eq. 2.83

d cosθobs =
d cosθs

1− v cosθs
+ v

cosθs − v

(1− v cosθs)2
d cosθs (2.90)

= 1− v2

(1− v cosθs)2
d cosθs . (2.91)

En utilisant l’Eq. 2.84 dans l’Eq. 2.91 on obtient

d cosθobs =
(
1− v2

)
(1+ v cosθobs)2(
1− v2

)2 d cosθs (2.92)

= (1+ v cosθobs)2

1− v2
d cosθs (2.93)

= (1+v.n)2

1− v2
d cosθs (2.94)

= (
1+ zp

)2 d cosθs . (2.95)

On a alors la relation entre les angles solides

Ωobs

Ωs
= (

1+ zp
)2 . (2.96)

Composition des redshifts

On peut utiliser les résultats précédents pour obtenir l’expression du redshift mesuré
par un observateur éloigné de la source. Si on prend d’abord un observateur 1, au
repos par rapport au référentiel du CMB et assez proche de la source S pour ne pas
être sensible à l’expansion de l’Univers. Puisque la source a une vitesse par rapport à
lobservateur 1, celui-ci mesure un effet Doppler (Eq. 2.88) tel que les photons émis
par la source lui apparaissent avec une longueur d’onde

λ1 = (1+ zp )λs , (2.97)

où λS est la longueur d’onde des photons lors de leur émission et zp le redshift dû à la
vitesse particulière de la source par rapport à l’observateur 1. On prend maintenant
un second observateur noté 2, au repos par rapport au CMB, mais qui se trouve cette
fois à une distance suffisante de l’observateur 1 pour ressentir les effets de l’expansion
cosmologique. L’observateur 2 mesure les mêmes photons que l’observateur 1 avec
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une longueur d’onde

λ2 = (1+ zcos)λ1 = (1+ zcos)(1+ zp )λs , (2.98)

où on note zcos le redshift dû à l’expansion de l’Univers. Enfin, on prend un dernier
observateur proche de l’observateur 2, mais avec une vitesse vobs par rapport au
référentiel du CMB. Un raisonnement analogue à la dérivation de l’effet Doppler entre
l’observateur 1 et la source donne

1+ zp,obs =
1−vobs.n√

1− v2
obs

. (2.99)

On a alors la longueur d’onde mesurée par le dernier observateur

λobs = (1+ zp,obs)(1+ zcos)(1+ zp )λs , (2.100)

d’où on tire l’expression du redshift observé

1+ zobs = (1+ zp,obs)(1+ zcos)(1+ zp ). (2.101)

Aberration relativiste et distance luminosité

On a vu dans l’Eq. 2.82 que l’angle solide d’émission des photons est modifié par la
vitesse de la source. En reprenant la relation de composition des redshifts (Eq. 2.101),
la distance luminosité de l’Eq. 1.73 peut se réécrire

dL,obs = (1+ zobs)

√
Aobs

Ωs
(2.102)

= (1+ zobs)

√
Ω1

Ωs

Aobs

Ω1
, (2.103)

oùΩ1 correspond à l’angle solide vu par un observateur au repos par rapport au CMB,
à proximité de la source. Le rapport Ω1

Ωs
correspond à une situation identique à celle

de l’Eq. 2.82 et Aobs
Ω1

correspond à la situation utilisée pour dériver l’Eq. 1.73. On a donc

dL,obs = (1+ zobs)(1+ zp )Sk (χ) = (1+ zp,obs)(1+ zp )2dL,cos. (2.104)

On remarque que nous n’avons pas pris en compte de correction de Aobs due à la
vitesse de l’observateur. En effet, ces corrections sont négligeables au premier ordre
(HUI et GREENE 2006).
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2.2.2 Distorsion de l’espace des redshifts
Espace des redshifts

L’effet Doppler relativiste dû aux vitesses va directement affecter nos observations.
Ses impacts sur la distribution des galaxies sont notamment dérivés dans KAISER 1987.
Lors des relevés de redshifts, la mesure du redshift de chaque galaxie est modifiée par
la vitesse de cette dernière. L’évaluation de la distance à une galaxie à l’aide de ce
redshift est alors, au premier ordre

robs = rcos +
v∥(xcos)

aH
. (2.105)

où v∥(xcos) = v(xcos).x̂cos est la vitesse projetée sur la ligne de visée. Ce qui est équi-
valent à avoir un vecteur position

xobs = xcos +
v∥(xcos)

aH
x̂cos. (2.106)

On parle d’espace des redshift pour désigner cet espace de distances déformées. On a
représenté l’effet des vitesses sur le redshift dans la Fig. 2.4. On distingue deux régimes.
Le premier, à gauche, est celui aux grandes échelles, où on peut utiliser une descrip-
tion linéaire. Les galaxies à l’avant et à l’arrière d’une sur-densité tombent sur celle-ci.
Les redshifts sont modifiés par la vitesse de ce mouvement et les distances semblent
alors être "écrasées" sur la ligne de visée, on parle d’effet Kaiser. Le second régime,
représenté à gauche, est celui non linéaire et qui prend place aux petites échelles. A
proximité de la sur-densité, les vitesses deviennent importantes. L’importante dis-
persion de vitesse va alors créer un effet d’élongation de l’espace des redshifts qu’on
appelle "doigt de dieu". On désigne généralement ces effets comme distorsions de
l’espace des redshifts (RSD).

56



2 Champ de vitesses dans l’univers inhomogène – 2.2 Conséquences
observationnelles

FIGURE 2.4 – Illustration des distorsions de l’espace des redshifts. Le cercle plein repré-
sente l’espace réel, celui en pointillé l’espace des redshifts. Les flèches
représentent la vitesse sur la ligne de visée. En bleu, la position d’une
galaxie de vitesse dirigée vers nous, en rouge celle d’une galaxie de vi-
tesse dirigée dans la direction opposée. A gauche : aux grandes échelles
on observe un écrasement de l’espace des redshifts, c’est l’effet Kaiser.
A droite : aux plus petites échelles, les vitesses allongent l’espace des
redshifts sur la ligne de visée, on parle d’effet du "doigt de Dieu".

La Fig. 2.5 représente une estimation de la fonction de corrélation des paires de
galaxies du relevé 2dFGRS (PEACOCK et al. 2001). Il s’agit d’un histogramme des paires
de galaxies en fonction de leur distance radiale et parallèle à la ligne de visée. On voit
apparaître les deux effets que l’on vient de décrire, aux grandes et petites échelles.
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FIGURE 2.5 – Fonction de corrélation des galaxies du relevé 2dFGRS. Les paires de
galaxies sont comptées en fonction de leur distance radialeσ et parallèle
π à la ligne de visée. Credit : PEACOCK et al. 2001

Puisque l’espace des redshifts n’est qu’une déformation de l’espace réel, la quantité
de matière est conservée, on peut écrire

[1+δ(xobs)]d 3xobs = [1+δ(x)]d 3xcos, (2.107)

et en coordonnées sphériques

[1+δ(xobs)]r 2
obsdrobsdΩ= [1+δ(x)]r 2

cosdrcosdΩ, (2.108)

où la partie angulaire dΩ n’est pas modifiée puisque les vitesses ont un effet unique-
ment sur la ligne de visée. On obtient alors

1+δ(xobs) = [1+δ(x)]
r 2

cos

r 2
obs

drcos

drobs
(2.109)

= [1+δ(x)]
(
1+ v∥

aHr

)−2
(
1+ 1

aH

∂

∂rcos
v∥

)−1

. (2.110)

Au premier ordre on a

1+δ(xobs) = [1+δ(xcos)]
(
1−2

v∥
aHr

)(
1− 1

aH

∂

∂rcos
v∥

)
. (2.111)
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Spectre de puissance des galaxies

Le terme v∥/aH de l’Eq. 2.111 correspond au déplacement spatial dû à la vitesse. Il
est en général assez faible, de l’ordre de ∼ 10 Mpc.h−1. Aux grandes échelles, on peut
le négliger pour obtenir, toujours au premier ordre

δ(xobs) = δ(xcos)− 1

aH

∂

∂rcos
v∥(xcos). (2.112)

On peut passer en Fourier

δm,obs(k) = δm(k)− i

aH

∫
d 3xe−i k.x ∂

∂rcos
v∥(x). (2.113)

On peut utiliser l’Eq. 2.70 pour obtenir

δm,obs(k) = δm(k)− i f
∫

d 3xe−i k.x ∂

∂rcos

[∫
d 3k′

(2π)3

k′.x̂
k ′2 θ(k′)e i k′.x

]
(2.114)

= δm(k)+ f
∫

d 3xe−i k.x
∫

d 3k′

(2π)3

(k′.x̂)2

k ′2 θ(k′)e i k′.x. (2.115)

On utilise souvent l’approximation appelée du "plan parallèle". Cette approximation
suppose que si on travaille dans un espace du ciel restreint en taille angulaire, tel que
la distance angulaire en les objets est négligeable par rapport à leur distance radiale,
on peut écrire x̂ ≃ ez . On a alors

δm,obs(k) = δm(k)+ f
∫

d 3k′

(2π)3

(k′.ez)2

k ′2 θ(k′)e i k′.x
∫

d 3xe−i (k−k ′).x (2.116)

= δm(k)+ f
∫

d 3k′ (k′.ez)2

k ′2 θ(k′)e i k′.xδD (k−k′) (2.117)

= δm(k)+ f θ(k)(k̂.ez)2. (2.118)

En posant µk = k̂.ez on a

δm,obs(k) = δm(k)+ f µ2
kθ(k). (2.119)

L’effet des vitesses particulières est donc d’ajouter un terme anisotrope au champ de
fluctuation de la matière. On va voir que c’est en fait la mesure de cette anisotropie
qui permet de mesurer f indirectement.

La distribution de matière est souvent observée à l’aide de celle des galaxies. Ces
deux distributions ne sont pas identiques et la relation entre celles-ci est l’objet d’étude
de l’expansion des biais (DESJACQUES et al. 2018). La relation la plus simple est de
supposer un biais linéaire δg = bδm , on écrit alors

δg ,obs(k) = bδm(k)+ f µ2
kθ(k). (2.120)
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On a alors le spectre de puissance de la distribution des galaxies

Pg g ,obs(k) = b2Pδδ(k)+2 f bµ2
kPθδ(k)+ f 2µ4

kPθθ(k). (2.121)

On peut commenter que l’Eq. 2.121 en régime linéaire se simplifie à

Pg g ,obs(k) = b2 (
1+βµ2

k

)2
Pδδ(k), (2.122)

où β = f /b. Ces résultats restent valides seulement dans l’approximation du "plan
parallèle", un développement d’ordre supérieur est proposé dans LAI et al. 2023. La
partie non linéaire des distorsions est généralement modélisée par une fonction F
telle que

Pg g ,obs(k) = b2 (
1+βµ2

k

)2
Pδδ(k)F (kσvµk), (2.123)

où σv est un paramètre de nuisance lié à la dispersion des vitesses et doit être déter-
miné. Une forme commune pour F est (SONG et PERCIVAL 2009)

F
(
kσvµk

)= 1

1+ (
kσvµk

)2 . (2.124)

Une autre paramétrisation utilisée est (PEACOCK et DODDS 1994)

F
(
kσvµk

)= e−(kσvµk)2
. (2.125)

On peut noter que ces deux paramétrisations sont empiriques et restent imparfaites
dans la description des non-linéarités (SCOCCIMARRO 2004).

Résultats actuels pour f σ8 et prévisions pour les futurs relevés

Les distorsions de l’espace des redshifts ont été très utilisées pour mesurer f σ8

jusqu’à maintenant. Parmi les mesures existantes on peut citer celles des relevés
WiggleZ (BLAKE et al. 2011), 6dFGRS (BEUTLER et al. 2012), SDSS-II (SAMUSHIA et al.
2012), SDSS-MGS (HOWLETT et al. 2015), FastSound (OKUMURA et al. 2016), VIPERS
(PEZZOTTA et al. 2017 ; TORRE et al. 2017), SDSS-III BOSS (BEUTLER et al. 2017 ; GRIEB

et al. 2017; SÁNCHEZ et al. 2017; SATPATHY et al. 2017) et SDSS-IV eBOSS (BAUTISTA

et al. 2020 ; GIL-MARÍN et al. 2020 ; MATTIA et al. 2021 ; TAMONE et al. 2020 ; HOU et al.
2020 ; NEVEUX et al. 2020). On a représenté ces mesures sur la Fig. 2.6. On observe que
les mesures sont, en majorité, compatibles avec le modèle standard GR +ΛCDM.
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FIGURE 2.6 – Mesures de f σ8 à l’aide des distorsions de l’espace des redshifts. On a
représenté les valeurs de f σ8 pour différentes valeurs de γ. En trait plein,
la valeur de f σ8 attendue pour le modèle standard RG +ΛCDM. En ligne
pointillée des exemples de valeurs de f σ8 pour les modèles de gravité
modifiée DGP(LINDER et CAHN 2007) et f (R)(TSUJIKAWA et al. 2009).

Sur la Fig. 2.7 on a tracé les prévisions pour les mesures RSD des futurs relevés DESI
(DESI COLLABORATION et al. 2016) et Euclid (AMENDOLA et al. 2018a).
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FIGURE 2.7 – Prévisions pour la mesure de f σ8 avec les RSD des relevés DESI (en vert)
et Euclid (en rouge).

On peut commenter que la précision des mesures RSD à haut redshift va permettre
d’obtenir une erreur sur f σ8 de l’ordre de ∼ 1%. Cette précision diminue à bas redshift
car l’estimation de la fonction de corrélation demande une grande statistique et le
nombre de galaxies diminue avec le redshift par effet de volume. Dans la suite nous
verrons qu’à bas redshift le champ de vitesse peut être directement mesuré à l’aide
d’une mesure de redshift et d’un indicateur de distance comme par exemple les SNe
Ia.
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3 Supernovae de type Ia :
chandelles standards et traceurs
directs du champ de vitesses

Les supernovae de type Ia, en plus d’être des phénomènes astrophysiques remar-
quables, font partie des sondes majeures de la cosmologie. Leurs propriétés per-
mettent des mesures de distance précises qui sont utilisées pour nous informer sur le
contenu de l’Univers à travers la construction de diagramme de Hubble. Avec l’arrivée
de nouveaux relevés, la statistique des SNe Ia atteint des niveaux suffisants pour ou-
vrir la porte à de nouvelles utilisations de ces sondes, telle que l’étude du champ de
vitesse des structures de matières. Dans la Sec. 3.1, on présente les supernovae et leurs
propriétés. Ensuite, dans la Sec. 3.2, on explique comment on construit un diagramme
de Hubble avec les SNe Ia. Dans la Sec. 3.3, on voit comment le diagramme de Hubble
est utilisé pour contraindre la cosmologie. Enfin, dans la Sec. 3.4, on montre comment
on peut utiliser les SNe Ia pour estimer le champ de vitesse des structures de matière.

3.1 Les supernovae
Les supernovae sont des explosions d’étoiles en fin de vie. Parmi tous les types de

supernovae (SNe), celles de type Ia (SNe Ia) sont parmi les plus lumineuses. A son pic,
la luminosité d’une SN Ia est comparable à celle de sa galaxie hôte. De plus, on observe
que la luminosité intrinsèque varie peu d’une SN Ia à une autre. Dans la suite nous
allons voir comment les propriétés des SNe Ia permettent de mesurer des distances et
comment, une fois associées à la mesure du redshift de leurs hôtes, les SNe Ia sont
utilisées comme de précises sondes cosmologiques.

3.1.1 Différents types de supernovae
La classification des supernovae est empirique, basée sur les caractéristiques de leur

spectre lumineux. Celui des SNe Ia se distingue par la présence d’une raie d’absorption
du silicium et l’absence d’hydrogène. Ces supernovae sont causées par l’explosion
thermonucléaire d’une naine blanche. Elles sont les plus lumineuses. Les autres
supernovae (Ib, Ic, II), sont provoquées par l’effondrement gravitationnel du cœur de
l’étoile (core collapse).
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3.1.2 Les supernovae de type Ia
Les étoiles progénitrices des SNe Ia sont des naines blanches. Les naines blanches

sont des étoiles très denses. L’équilibre des naines blanche est assurée par la pression
de dégénérescence des électrons qui permet de compenser la gravité. En 1931, Su-
brahmanyan Chandrasekhar démontre qu’il existe une masse critique, MC h ∼ 1.5 M⊙,
au-delà de laquelle la pression de dégénérescence ne compense plus la gravité. L’ac-
crétion progressive de matière d’une étoile compagnon par la naine blanche permet
d’atteindre cette masse critique. Il se produit alors une explosion thermonucléaire
suivi d’une déflagration, on parle de supernova. La nature de l’étoile compagnon
est encore débattue : il se pourrait que la naine blanche accrète la matière d’une
étoile compagnon non-dégénérée (géante rouge, par exemple) ou bien que l’étoile
compagnon soit aussi une naine blanche et qu’elles fusionnent.

3.1.3 Chandelles standard
Les chandelles standards sont des objets astrophysiques dont la luminosité intrin-

sèque est identique. On observe que la luminosité intrinsèque des SNe Ia est peu
dispersée autour d’une valeur moyenne L. Pour être plus précis, on verra dans la
Sec. 3.3.1 que cette dispersion peut-être réduite grâce à la détermination empirique
entre les caractéristiques des SNe Ia et leur luminosité intrinsèque, on parlera alors de
chandelles standardisables. Pour des chandelles standards la mesure du flux F permet
de déduire une mesure de la distance de luminosité dL ,

dL =
√

L

4πF
. (3.1)

Nous avons vu dans la Sec. 1.1.3 que la mesure de distances de luminosité associées
à celle des redshifts correspondants, permet de retracer l’histoire de l’expansion de
l’univers. Celle-ci est représentée graphiquement dans un diagramme de Hubble.

Parmi les supernovae, il semble que seules les SNe Ia puissent êtres utilisées comme
chandelles standards 1. On veut donc pouvoir identifier et rejeter les autres types de
supernovae. L’analyse de leur spectre permet une identification presque sans faute
mais est très gourmande en temps de télescope. La classification à l’aide des courbes
de lumière photométriques est moins gourmande en temps d’observation mais aussi
moins fiable.

1. Certains travaux semblent montrer que les SNe II peuvent aussi être standardisées (DE JAEGER

et al. 2020)
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3.2 Construction du diagramme de Hubble des SNe
Ia

Le diagramme de Hubble retrace l’histoire de l’expansion de l’univers. Chaque point
du diagramme est une paire redshift-module de distance (z,µ). Le redshift est mesuré
grâce au spectre de la galaxie hôte de la SN Ia. Dans cette section, ainsi que dans
les suivantes, certaines propriétés des SNe Ia et de leur diagramme de Hubble sont
illustrées à l’aide des données préliminaire de la DR2 de ZTF. Le relevé ZTF est plus
amplement décrit dans le Chap. 4.

3.2.1 Photométrie
Les SNe Ia sont observées dans plusieurs intervalles de longueur d’onde à l’aide

d’un télescope muni de filtres et d’une caméra.
Le spectre d’émission (ou densité de flux) d’une SN Iaφ(λ, t ), représente la puissance

émise par unité de longueur d’onde a un temps t . On préfère utiliser la phase p qui est
donnée par p = t − t0 avec t0 un temps de référence, généralement pris comme celui
au pic de luminosité. La luminosité totale L(p), homogène à une puissance, d’une SN
Ia est donnée par

L(p) =
∫ +∞

0
φ(p,λ)dλ, (3.2)

et le nombre de photons émis par unité de temps est

N (p) =
∫ +∞

0
φ(p,λ)

λ

hc
dλ. (3.3)

On peut écrire la luminosité dans un filtre b de transmission Tb(λ)

Lb(p) =
∫ +∞

0
φ(p,λ)Tb(λ)dλ, (3.4)

et le nombre de photons associé

Nb(p) =
∫ +∞

0
φ(p,λ)

λ

hc
Tb(λ)dλ. (3.5)

Les SNe Ia observées sont situées à des distances comobiles de plusieurs centaines
de Mpc de la Terre. A cause de l’expansion de l’univers, la phase p et la longueur
d’onde λ observées, pobs et λobs, sont différentes de celles dans le référentiel propre
de la supernovae ps et λs . On a la relation

pobs = ps(1+ z) (3.6)

λobs =λs(1+ z), (3.7)

où z est le redshift de la SN Ia. Le flux reçu par un observateur sur Terre au travers
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d’un filtre situé dans son référentiel est donné par

F (pobs;Tb) = 1

4πd 2
L

∫ +∞

0
φ

( pobs

1+ z
,λs

)
Tb (λs (1+ z))dλs , (3.8)

et le nombre de photons reçus par unité de temps et de surface est finalement donné
par

S(pobs;Tb) = 1+ z

4πd 2
L

∫ +∞

0
φ

( pobs

1+ z
,λs

) λs

hc
Tb (λs (1+ z))dλs . (3.9)

En pratique, les appareils de mesure ne permettent pas d’obtenir directement le
flux ou le compte de photons. Les photons reçus par le détecteur sont convertis en
électrons par effet photo-électrique. Après amplification on obtient le signal que
l’on observe dans une unité appelé ADU (Analog Digital Units) et qui est propre à
l’instrument. On peut obtenir ce signal en modifiant la fonction de transmission Tb

pour qu’elle prenne en compte la transmission de l’instrument et que l’amplitude du
signal soit donné en ADU. La courbe qui représente l’évolution du signal en fonction
du temps est appelé la courbe de lumière.

Dans la figure 3.1, on montre trois exemples de courbes de lumières de SN Ia
observées par ZTF dans trois filtres g, r et i (Voir Chap. 4), à des redshift différents.
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FIGURE 3.1 – Courbes de lumière pour trois SNe Ia de la DR2 du relevé ZTF à trois
redshifts différents.

3.2.2 Système de magnitude
La magnitude bolométrique (c.-à-d. indépendante de la longueur d’onde) corres-

pondant à un flux F observé est

m =−2.5log10

(
F

Fref

)
, (3.10)
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où Fref est le flux d’une source de référence. On appelle point-zéro du système de
magnitude la quantité

Z P = 2.5log10 (Fref) , (3.11)

qui permet de récrire 3.10 comme

m =−2.5log10 (F )+Z P. (3.12)

On peut remarquer que c’est la mesure du point-zéro pour des étoiles dont le flux de
photons est connu qui permet de passer du système d’unité ADU à un flux de photons.
Dans une bande b particulière on peut noter la magnitude

mb =−2.5log10 (Fb)+Z Pb . (3.13)

où Fb est le flux au travers de cette bande et Z Pb est calculé à partir du flux de référence
dans cette même bande.

La magnitude peut aussi être définie avec le nombre de photons reçus S en corri-
geant pour le facteur (1+ z)

m =−2.5log10

(
S

(1+ z)Sref

)
(3.14)

où Sref est le nombre de photons reçus depuis une source de référence à z = 0.
Historiquement c’est l’étoile Vega qui a été utilisée comme source de référence,

aujourd’hui on utilise communément le système de magnitude AB qui se base sur une
source de densité spectrale φAB (ν) = 3631 Jy (1 Jy = 10−26 W.m−2.Hz−1).

Une définition importante pour la cosmologie avec les SNe Ia est celle de la magni-
tude absolue à 10 pc. Elle représente la magnitude mesurée un observateur placé à
10 pc de l’étoile.

M =−2.5log

(
L

4π(10 pc)2

)
+Z P. (3.15)

Cette magnitude est indépendante du modèle cosmologique et ne dépend que de L
pour des SNe Ia considérées comme chandelles standards.

3.2.3 Le module de distance
Puisque les SNe Ia se trouvent à différents redshifts, les photons observés dans

un filtre du télescope n’ont pas été émis dans la même bande spectrale dans le ré-
férentiel de la SN Ia. Il nous faut une observable pour laquelle l’intégrale sur λs est
indépendante du redshift. Le flux reçu au travers d’une bande arbitraire b placée dans
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le référentiel de la SN Ia s’écrit

Fb(pobs; z) = 1

4πd 2
L

∫ +∞

0
φ

( pobs

1+ z
,λs

)
Tb (λs)dλs (3.16)

= Lb
(pobs

1+z

)
4πd 2

L

. (3.17)

On peut y associer la magnitude

mb(pobs; z) =−2.5log10

(
Lb

(pobs
1+z

)
4πd 2

L

)
+Z Pb . (3.18)

La magnitude absolue à 10 pc des SNe Ia dans une bande b est donnée par

Mb(pobs; z) =−2.5log10

(
Lb

(pobs
1+z

)
4π(10 pc)2

)
+Z Pb (3.19)

On définit alors le module de distance µ comme

µ= m −M (3.20)

= mb −Mb (3.21)

= 5log10

(
dL

10 pc

)
. (3.22)

Le module de distance est indépendant de la bande utilisée et peut être exprimé
analytiquement dans le cadre d’un modèle cosmologique.

Les quantités définies dans cette section constituent les éléments de base pour
tracer le diagramme de Hubble.

3.2.4 Diagramme de Hubble simple
L’observation de la courbe de lumière de la SN Ia dans plusieurs bandes permet

d’inférer sa magnitude au maximum de luminosité (pobs = 0) dans une bande de
référence (on utilise par convention la bande Bessell-B) placée dans son référentiel
mB ≡ mB (p = 0) (En général on mesure mB à une constante additive près, voir Sec. 3.3
pour les détails de la méthode). On peut alors mesurer le module de distance µ à la
constante MB près et qui devra être ajustée (Voir Sec. 3.3). Si, de plus, on connaît le
redshift z de la supernovae, on peut comparer la prédiction théorique µ(z) à celle
mesurée µ= mB −MB .
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FIGURE 3.2 – Diagramme de Hubble simple des SNe Ia. Dans cette figure les SNe Ia
sont considérées comme des chandelles parfaitement standards.

Le diagramme de Hubble simple de la Fig. 3.2 est tracé dans un cas parfait, sans
erreurs de mesure, et où les SNe Ia sont des chandelles parfaitement standards.

3.3 Des données aux contraintes cosmologiques
La section précédente présente une construction simple du diagramme de Hubble.

Ici, nous allons détailler les étapes qui, depuis l’observation des courbes de lumière
permettent la contrainte de paramètres cosmologiques.

3.3.1 Standardisation
Comme indiqué en Sec. 3.1.3, il existe une variabilité de la luminosité entre chaque

SN Ia. Cette dispersion des luminosités des SNe Ia est de l’ordre de ∼ 0.4 mag. En 1993
Phillips montre qu’il existe une corrélation entre la luminosité maximum des SNe
Ia et le temps de déclin de leur courbe de lumière : les SNe Ia les plus lumineuses
ont une courbe de lumière plus large (PSKOVSKII 1977; PHILLIPS 1993). A la suite
de ces observations, Tripp montre une nouvelle corrélation entre la luminosité au
maximum et la mesure de couleur de la supernova : les supernovae les plus bleues
sont les plus lumineuses (TRIPP 1998). Ces corrélations (Fig. 3.3) sont prises en compte
pour diminuer les variations des magnitudes absolues des SNe Ia en introduisant deux
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paramètres de correction linéaire dans la relation de Tripp

M∗ = M −αx1 +βc, (3.23)

où l’on peut distinguer les paramètres communs à toute les SNe Ia : M la magnitude
absolue de la population, α le paramètre de correction linéaire du stretch et β le
paramètre de correction linéaire pour la couleur des SNe Ia ; et les variables propres à
chacune des SNe Ia : M∗ la magnitude absolue d’une supernova, x1 son paramètre de
largeur 2 (stretch) et c sa couleur.
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FIGURE 3.3 – Corrélation entre la luminosité intrinsèque et les paramètres de couleur
c et de largeur x1 de la courbe de lumière. A gauche, on voit que plus la
SN Ia est bleue plus elle est brillante. A droite, on voit que plus la courbe
de lumière est large plus est elle brillante.

Il existe différents modèles pour obtenir les paramètres de stretch et de couleur
d’une SN Ia. Le modèle qui a été le plus utilisé et testé jusqu’à maintenant est le
modèle SALT2 (GUY et al. 2007; GUY et al. 2010) qui va être détaillé dans la section
suivante.

D’autres corrélations, entre la luminosité et l’environnement des SNe Ia sont
connues et investiguées. Par exemple, on observe une corrélation de la magnitude
avec la masse de l’hôte (Fig. 3.4) (SULLIVAN et al. 2010). Des travaux récents comparent

2. Le paramètre de largeur a varié au cours du temps : PHILLIPS 1993 utilise ∆m15 qui décrit la
diminution de luminosité d’une SN Ia 15 jours après sont maximum dans la bande Bessel-B, dans
PERLMUTTER et al. 1997 le paramètre de stretch s est introduit, il correspond directement à un coefficient
de la largeur temporelle de la courbe de lumière, la phase corrigée du stretch est ps = p/s, le modèle
SALT de GUY et al. 2005conserve ce paramètre, dans GUY et al. 2007 le modèle SALT2 adopte une
nouvelle paramètrisation avec le coefficient d’expansion autour du spectre moyen x1.
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différentes observables de l’environnement et leur corrélation avec la magnitude des
SNe Ia (BRIDAY et al. 2022).

8.0 8.5 9.0 9.5 10.0 10.5 11.0 11.5 12.0

logM/M�

−30.4

−30.2

−30.0

−29.8

−29.6

−29.4

−29.2

−29.0

M
B

FIGURE 3.4 – Corrélation entre la magnitude des SNe Ia et la masse de leur hôte dans
les données de la DR2 de ZTF.

3.3.2 Le modèle SALT2
Le modèle SALT2 est un modèle spectro-temporel pour les SNe Ia. Son principe

repose sur une expansion d’ordre un de la densité de flux des SNe Ia. La densité de
flux φ d’une SN Ia est exprimée

φ(ps ,λs) ∝ x0
[
M0

(
λs , ps

)+x1M1
(
λs , ps

)]
ecC L(λs ) (3.24)

∝ x0φx1,c (ps ,λs), (3.25)

où ps désigne la phase de la courbe de lumière par rapport au temps t0 du maximum
de luminosité et λs la longueur d’onde. Les fonctions M0(ps ,λs) et M1(ps ,λs) sont,
respectivement, le spectre moyen et une variation de ce spectre à l’ordre 1. Ces deux
fonctions dépendent de la phase (dépendance temporelle) et de la longueur d’onde.
Le paramètre x1 peut alors être considéré comme un coefficient du premier ordre de
cette expansion. C L (λs) est une fonction d’extinction liée à la couleur c de la SN Ia.
Enfin, x0 est un facteur de normalisation qui décrit l’amplitude du spectre.

Les fonctions M0, M1 et C L sont déterminées lors d’un entraînement sur des don-
nées spectrométriques et photométriques. Une fois ces fonctions obtenues on dispose
d’un modèle spectro-temporel paramètré pour les SNe Ia qui peut-être utilisé pour
obtenir, par ajustement, les paramètres t0, x0, x1 et c de n’importe quel autre jeu de
données observationnelles d’une SN Ia. La Fig. 3.5 montre le modèle obtenu après
entraînement dans BETOULE et al. 2014.
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FIGURE 3.5 – Modèle de spectre SALT2 pour x1 = 0 et c = 0 pour plusieurs valeurs de
la phase par rapport au pique de luminosité.

En pratique, on compare les données photométriques, c’est-à-dire une quantité
proportionnelle au nombre de photons S(pobs) décrit dans l’équation 3.9, avec la
prédiction du modèle

SSALT(pobs;Tb) = (1+ z)x0

∫ +∞

0
φx1,c (ps ,λs)Tb (λs (1+ z))

λs

hc
dλs . (3.26)

afin d’ajuster les paramètre t0, x0, x1 et c. Cet ajustement est souvent fait en minimi-
sant un χ2

χ2
S ALT =∑

i

(
Sobs,i −SSALT(pobs,i (t0) ,Tb,i ; x0, x1,c)

σi

)2

. (3.27)

où Sobs,i et σi sont respectivement le nombre de photons observés et l’erreur sur cette
mesure.

A la suite de cet ajustement on obtient les paramètres t0,i , x0,i , x1,i et ci de chaque
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SN Ia ainsi que la matrice de covariance de x0, x1 et c

CSALT,i =

 σ2
x0,i Covx0x1,i Covx0c,i

Covx0x1,i σ2
x1,i Covx1c,i

Covx0c,i Covx1c,i σ2
c,i ,

 (3.28)

La connaissance des paramètres x0, x1 et c nous donne un modèle proportionnel
à la densité de flux φ de la SN Ia. En identifiant les Eqs. 3.9 et 3.26 on voit que le
paramètre x0 contient l’information cosmologique

x0 ∝ d−2
L . (3.29)

A l’aide du modèle de densité de flux donné par SALT, on peut calculer le flux au pic
de luminosité dans la bande B du référentiel de la SN Ia

FB = x0

∫ +∞

0
φx1,c (0,λs)TB (λs)dλs , (3.30)

et sa magnitude, à une constante Z P près,

mB =−2.5log10(x0)+Z P. (3.31)

C’est ce dernier paramètre qui est utilisé dans la construction du diagramme de
Hubble. Pour obtenir la matrice de covariance de mB , x1 et c , on transforme la matrice
de covariance

C (mB ,x1,c)
SALT = JC (x0,x1,c)

SALT J T . (3.32)

où J est la matrice jacobienne telle que

J =

∂mB
∂x0

0 0
0 1 0
0 0 1

=

− 2.5
x0 ln10 0 0

0 1 0
0 0 1

 . (3.33)

L’équation du module de distance 3.21 se réécrit

µ= mB −M∗
B = mB − (MB −αx1 +βc ) (3.34)

où MB , α et β sont des constantes communes à toutes les SNe Ia qui doivent être
déterminées. On peut faire la remarque que la connaissance de la constante Z P de
l’Eq. 3.31 n’est pas nécessaire. Tant que cette constante est commune à toutes les
SNe Ia d’un jeu de données elle sera absorbée dans le paramètre libre MB lors de
l’ajustement du diagramme de Hubble (voir Sec. 3.3).

L’erreur du modèle SALT est propagée pour chaque SN Ia de (mB ,i , x1,i , ci ) à µi

σ2
µ,i = AC (mB ,x1,c)

SALT AT , (3.35)
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où le vecteur A est tel que
A = (

1 α −β)
. (3.36)

La correction à l’aide du modèle SALT2 permet d’atteindre une dispersion de l’ordre
de ∼ 0.10 mag. La Fig. 3.6 montre la dispersion du diagramme de Hubble des données
de ZTF, avant et après la standardisation.
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FIGURE 3.6 – Diagramme de Hubble des SNe Ia des données préliminaires de la DR2
de ZTF avant (à droite) et après (à gauche) standardisation.

La dispersion après standardisation, appelée dispersion intrinsèque, peut-être mo-
délisée de plusieurs façons. La plus simple est de la considérer comme une variation
aléatoire gaussienne de la magnitude avec un écart-type σM ∼ 0.10. Des modèles plus
poussés montre qu’une partie de la dispersion est dépendante de la longueur d’onde,
les principaux modèles sont G10 (GUY et al. 2010) et C11 (CHOTARD et al. 2011).

3.3.3 Contraintes cosmologiques
Le modèle SALT2 nous permet donc, à l’aide de la mesure d’un flux d’une SN Ia,

de modéliser sa densité spectrale par 3 paramètres : une magnitude mB , le stretch
x1 et la couleur c. Ces paramètres sont utilisés pour estimer le module de distance µ
(Eq. 3.34). Cependant, cette modélisation contient trois paramètres libres MB , α et
β, non liés au modèle cosmologique. Ce sont des paramètres de "standardisation"
qui minimisent la dispersion des distances. Ces paramètres peuvent être considérés
comme des paramètres de nuisance dans le cadre d’une analyse cosmologique. On
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peut donc noter pour une SN Iai

µi ≡µ(mB ,i , x1,i ,ci ; MB ,α,β). (3.37)

Pour un redshift z donné on a une expression théorique du module de distance µ
(Eq. (3.22)). Cette quantité dépend des paramètres cosmologiquesΩ au travers de la
distance luminosité (Eq. (1.73))

µth,i =µth(zi ;Ω) (3.38)

Ces deux expressions peuvent être comparées pour estimer les paramètres cosmolo-
giques en même temps que ceux de nuisance. On peut par exemple minimiser un χ2

(BETOULE et al. 2014)
χ2(Ω, MB ,α,β) =∆µT C−1

∆µ∆µ∆µ, (3.39)

où∆µ est le vecteur de données des ∆µi =µi −µth,i et C∆µ∆µ la matrice de covariance
associée. Une autre méthode est d’explorer la fonction de vraisemblance

L(Ω, MB ,α,β) = (2π)−
n
2
∣∣C∆µ∆µ∣∣− 1

2 exp

[
−1

2
χ2

]
. (3.40)

La Fig. 3.7 montre l’exemple des contraintes sur le paramètre d’état de l’énergie noire
w et la densité de matièreΩm obtenues dans BETOULE et al. 2014. Cette analyse utilise
une méthode de χ2 semblable à 3.39.
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FIGURE 3.7 – Contrainte sur les paramètres d’état de l’énergie noire et densité de
matière w-Ωm , tiré de BETOULE et al. 2014

3.4 Estimation des vitesses à l’aide du diagramme
de Hubble des SNe Ia

Dans la Sec. 2.2.1 on a vu que les vitesses particulières modifient le redshift observé
par effet Doppler relativiste ainsi que, dans une moindre mesure, la distance lumi-
nosité. Si on néglige la vitesse de l’observateur, le redshift et le module de distance
observé sont donnés par

1+ zobs = (1+ zcos)(1+ zp ), (3.41)

µobs =µcos +10log10

(
1+ zp

)
. (3.42)

Sur la Fig. 3.8 on a représenté ces deux effets sur un diagramme de Hubble de SNe
Ia. Les SNe Ia dans des galaxies qui viennent vers nous sont décalées à gauche du
diagramme, tandis que celles dans des galaxies qui s’éloignent de nous sont décalées
vers la droite.
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FIGURE 3.8 – Diagramme de Hubble des SNe Ia avec effets des vitesses particulières.

Sur la Fig. 3.9 on a schématisé les différents effets. Si les SNe Ia étaient parfaitement
standard et sans vitesse particulière, on observerait le point (zcos,µcos). L’effet du
décalage de Doppler est tracé en rouge, il mène au redshift zobs. Combiné avec le
faible effet de d’aberration relativiste, représenté en jaune, on obtient le point observé
(zobs,µobs). La quantité à laquelle on peut accéder avec le diagramme de Hubble est
le résidu qui est la différence entre le module de distance observé et le module de
distance de notre modèle cosmologique théorique évalué en zobs, cette quantité est
tracée en vert.
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FIGURE 3.9 – Schéma des différents effets des vitesses particulières sur un point du
diagramme de Hubble. Le décalage de Doppler est tracé en rouge, l’effet
d’aberration relativiste est en jaune. Le résidu du diagramme de Hubble
que nous pouvons observer est représenté en vert.

3.4.1 Relation entre les vitesses et les résidus du diagramme
de Hubble

On peut trouver une formule pour quantifier l’effet des vitesses particulières sur les
résidus du diagramme de Hubble. Les résidus sont donnés par

∆µ=µobs −µth(zobs) = 5log10

(
dL,obs

dL,th(zobs)

)
. (3.43)

On se place dans le cas où la dL,obs ne diffère de dL,th que par l’effet de la vitesse
particulière. La distance de luminosité observée dL,obs présente dans l’Eq.3.43 est
alors modélisée en fonction de la vitesse particulière et du modèle cosmologique par

dL,obs ≡ (1+ zp )2dL,th(zcos). (3.44)

La distance de luminosité théorique de l’Eq. 3.43 est évaluée en z ≡ zobs c’est-à-dire
que l’on a z = (1+ zcos)(1+ zp )−1. Puisque l’effet des vitesses est assez faible et au
vue de notre précision actuelle sur la mesure du module de distance, on va utiliser un
développement en série de Taylor du premier ordre en zp de dL,th. Ce développement
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suppose que nous sommes dans le régime zp ≪ zcos, on obtient

dL,th(zobs) ≃ dL,th(zcos)+ ∂z

∂zp

∂dL,th

∂z

∣∣∣∣
zp=0

zp (3.45)

≃ dL,th(zcos)+ (1+ zcos)
∂

∂z

[
(1+ z)

c

H0

∫ z

0

d z ′

E(z ′)

]∣∣∣∣
zp=0

zp (3.46)

≃ dL,th(zcos)+ (1+ zcos)

(
c

H0

∫ zcos

0

d z ′

E(z ′)
+ (1+ zcos)

c

H0E(zcos)

)
zp (3.47)

≃ dL,th(zcos)+
(
dL,th(zcos)+ c(1+ zcos)2

H(zcos)

)
zp (3.48)

≃ dL,th(zcos)

[
1+

(
1+ c(1+ zcos)

r (zcos)H(zcos)

)
zp

]
(3.49)

En rassemblant les Eqs. 3.44 et 3.49 on a

dL,th(zobs) ≃ dL,obs

(1+ zp )2

[
1+

(
1+ c(1+ zcos)

r (zcos)H(zcos)

)
zp

]
(3.50)

≃ dL,obs

[
(1−2zp )+

(
1+ c(1+ zcos)

r (zcos)H(zcos)

)
zp

]
(3.51)

≃ dL,obs

[
1+

(
c(1+ zcos)

r (zcos)H(zcos)
−1

)
zp

]
. (3.52)

On peut inverser cette équation pour obtenir

dL,obs ≃ dL,th(zobs)

[
1+

(
c(1+ zcos)

r (zcos)H(zcos)
−1

)
zp

]−1

(3.53)

≃ dL,th(zobs)

[
1+

(
1− c(1+ zcos)

r (zcos)H(zcos)

)
zp

]
(3.54)

On trouve alors la variation relative de distance de luminosité

δdL = dL,obs −dL,th(zobs)

dL,th(zobs)
≃

(
1− c(1+ zcos)

r (zcos)H(zcos)

)
zp . (3.55)

Une expansion de Taylor de (3.43) en δdL nous donne

∆µ= 5

ln(10)
ln(1+δdL) (3.56)

≃ 5

ln(10)
δdL . (3.57)
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En remplaçant δdL dans l’Eq. 3.57 par son approximation donnée dans l’Eq. 3.55, on
obtient finalement une expression pour vp ≃ czp

vp ≃− ln(10)c

5

(
c(1+ zcos)

r (zcos)H(zcos)
−1

)−1

∆µ. (3.58)

Validité des différentes approximations
Dans la figure 3.10 on compare δdL avec son approximation de Taylor notée δ̃dL

en fonction du redshift zcos. On voit que pour des redshift zcos > 0.01 la différence
entre ces deux quantités est inférieure à 10%.
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FIGURE 3.10 – Différence relative de δdL avec son approximation de Taylor pour diffé-
rentes vitesses particulières

La figure 3.11 montre la valeur de δdL en fonction du redshift zcos. Pour zcos > 0.01,
|δdL| < 0.1 ≪ 1.
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FIGURE 3.11 – δdL en fonction du redshift pour différentes vitesse particulières

On peut voir sur la figure 3.12 que la différence entre l’expansion de Taylor ∆̃µ et la
vraie valeur de ∆µ est inférieure à 0.01 mag pour une vitesse particulière de 300 km/s.
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FIGURE 3.12 – Différence entre ∆µ et son expansion de taylor ∆̃µ en fonction du
redshift pour une vitesse particulière vp = 300 km/s

3.4.2 Les vitesses comme systématique du diagramme de
Hubble

Dans les analyses cosmologiques de SNe Ia "classiques", les vitesses particulières
sont considérées comme une systématique qu’il faut chercher à réduire. Dans BETOULE
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et al. 2014 l’erreur due aux vitesses particulières est approximée par

σpv = 5

ln10

czp

z
, (3.59)

avec czp = 150km.s−1. Cette expression correspond à une approximation à z → 0 de
l’Eq.3.58. Dans cette analyse l’impact des vitesses particulières semble être négligeable
comparée aux autres systématiques (Table 11 de BETOULE et al. 2014). Dans l’analyse
panthéon de SCOLNIC et al. 2018 les vitesses particulières représentent ∼ 1.5% de la
variance des systématiques (Table 9 de SCOLNIC et al. 2018). Une étude de l’impact
des vitesses particulières sur les SNe Ia à bas redshift de PETERSON et al. 2022 a montré
que l’utilisation des catalogues externes pour corriger les vitesses pouvait permettre
de réduire la déviation standard des résidus du diagramme de Hubble.

3.4.3 Estimer les vitesses pour la cosmologie
Dans le cadre d’une analyse du taux de croissance des structures f σ8, les vitesses ne

sont plus une source de systématique. On cherche à les estimer à l’aide des résidus du
diagramme Hubble. Dans l’Eq.3.58, le redshift cosmologique zcos apparaît. Ce redshift
n’est jamais accessible dans les observations. Notre estimateur est donc construit avec
le redshift observé zobs

v̂ (1)
p =− ln(10)c

5

(
c(1+ zobs)

r (zobs)H(zobs)
−1

)−1

∆µ (3.60)

Cependant, comme proposé dans HUI et GREENE 2006, l’utilisation de zobs à la place
de zcos est une approximation de second ordre. L’estimateur (3.60) est utilisé dans
JOHNSON et al. 2014. Dans la littérature d’autres versions de l’estimateur de l’Eq. 3.60
peuvent être trouvées. On peut faire deux différentes approximations, la première est
un développement de Taylor de r (z)H(z) à bas redshift

r (z)H(z) ≃ czmod. (3.61)

Au premier ordre
czmod = cz, (3.62)

et au second ordre

czmod = cz

{
1+ 1

2

(
1−q0

)
z − 1

6

(
1−q0 −3q2

0 + j0
)

z2
}

, (3.63)

où q0 et j0 sont respectivement les paramètres de décélération et de jerk. En utilisant
le développement au premier ordre on obtient l’estimateur

v̂ (2)
p =− ln(10)c

5
zobs∆µ. (3.64)
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La seconde approximation que l’on peut faire est de négliger le terme "-1". Cette
approximation est possible car à bas z le terme c(1+zobs)

r (zobs)H(zobs) ≫ 1. L’estimateur s’écrit
alors

v̂ (3)
p =− ln(10)

5

r (zobs)H(zobs)

1+ zobs
∆µ (3.65)

Cet estimateur est utilisé dans HOWLETT et al. 2017a. En combinant les approximations
des Eqs.3.64 et 3.65 on obtient

v̂ (4)
p =− ln(10)c

5

zobs

1+ zobs
∆µ. (3.66)

Ce dernier estimateur est celui présenté dans WATKINS et FELDMAN 2015 et utilisé
dans HOWLETT et al. 2017a. Si on note les estimateur sous la forme générale

v̂i =− ln(10)c

5
Ji (zobs)∆µ, (3.67)

avec 
J1(z) =

(
c(1+z)

r (z)H(z) −1
)−1

J2(z) = z
J3(z) = r (z)H(z)

c(1+z)
J4(z) = z

1+z

. (3.68)

Et si, de plus, on ne considère que l’erreur sur µobs, on peut exprimer l’erreur sur
l’estimation de la vitesse

σv̂i =
ln(10)c

5
Ji (zobs)σµ. (3.69)

Biais des estimateurs

Tous les estimateurs dérivent de la même expansion de Taylor d’ordre 1 valable sous
l’hypothèse zp ≪ zcos. Ils vont donc être plus ou moins biaisés selon les valeurs de
vitesse et de redshift pour lesquelles ils sont utilisés. Dans la Fig. 3.13, on compare les
biais des différents estimateurs. On observe que l’estimateur le moins biaisé est v̂p

(1).
Les approximations tendent à entraîner une sous-estimation de toutes les vitesses
quand le redshift augmente. Cet effet est plus marqué lorsque le terme "-1" est négligé.
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FIGURE 3.13 – Comparaison des différents biais des estimateurs. En haut à
gauche :v̂ (1)

p , en haut à droite : v̂ (2)
p , en bas à gauche : v̂ (3)

p et en bas

à droite v̂ (4)
p .

Dans ce travail de thèse c’est l’estimateur v̂1 qui va être utilisé. Cependant, celui-ci
nécessite de supposer une cosmologie fiducielle. Sur la Fig. 3.14, on a représenté
le biais de l’estimateur v̂1 en fonction du redshift et du biais sur Ωm . Le biais à bas
redshift est toujours dominé par l’erreur de l’expansion de Taylor utilisé pour dériver
l’estimateur. Le biais du à une mauvaise cosmologie fiducielle devient plus important
quand le redshift augmente, à un redshift zcos > 0.1 une erreur de ∼ 2% surΩm résulte
en un biais sur la vitesse de ∼ 5%. En dessous d’un redshift z ∼ 0.06 le biais est en
dessous de ∼ 2.5% pour une erreur surΩm inférieur à ∼ 5%.
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FIGURE 3.14 – Variation de l’estimateur de la vitesse en fonction du redshift zcos et du
biais sur la densité de matièreΩm . La vitesse est fixée à vp = 300 km.s−1.

Gaussianité des erreurs sur les vitesses

Une hypothèse largement utilisée en cosmologie est celle des erreurs gaussiennes.
Dans le Chap. 6 on verra que la méthode utilisée pour contraindre le taux de crois-
sance des structures f σ8 nécessite aussi cette hypothèse. On veut donc tester si la
gaussiannité des erreurs sur les résidus du diagramme de Hubble∆µ est préservée par
notre estimateur de vitesse v̂1. Pour cela on va simuler un jeu de données de module
de distance µ avec vitesse particulière. On procède ainsi

1. On tire N redshift z selon la loi de densité de probabilité P(z) = 3r 2(z)
V (zmax)−V (zmin) .

2. On tire N vitesses vp selon une loi normale N (0,σv ) avec σv = 300 km.s−1.

3. On tire N bruit gaussien σµ selon une loi normale N (0,σM ) avec σM = 0.12.

4. On utilise les Eqs. 2.101 et 3.42 pour obtenir respectivement zobs et µobs.

Avec la simulation ainsi obtenue on peut estimer la vitesse et son erreur. Sur la Fig. 3.15
on a tracé la quantité X = (v̂1 − vtrue)/σv̂ pour deux jeux de données de N = 106

modules de distance. Le premier jeu de données est dans un intervalle de redshift
z ∈ [0.,0.02] et le second dans l’intervalle z ∈ [0.02,0.06]. Dans le cas où l’estima-
teur préserve le caractère gaussien des erreurs l’histogramme de X doit suivre une
gaussienne centrée réduite N (0,1). On peut voir sur la Fig. 3.15 que c’est le cas pour
l’intervalle z ∈ [0.02,0.06]. Pour l’intervalle à plus bas redshift on observe une dévia-
tion de la loi gaussienne probablement liée à la non validité des approximations de
l’estimateur dans ce régime. Cette non-gaussianité bien que faible pourrait mener à
une sur-estimation de la variance des vitesses. Pour les SNe Ia la quantité de données
attendue à z < 0.02 est très faible et ne devrait pas avoir d’impact fort. On peut tout de
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même éviter le problème en faisant le choix d’utiliser seulement les SNe Ia avec un
redshift z > 0.02.
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FIGURE 3.15 – Distribution de X = (v̂1 − vtrue)/σv̂1 pour deux simulations. En bleu :
interval de redshift 0 < z < 0.02. En rouge : interval de redshift 0.02 <
z < 0.06. A bas redshift la distribution n’est plus gaussienne.
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4 Observation de SNe Ia avec le
relevé ZTF

Ce travail de thèse a pris place au sein de la collaboration du relevé Zwicky Transient
Facility (ZTF). Cette collaboration utilise les observations du télescope Samuel Oschin,
en Californie, pour mener des travaux dans des champs de recherche variés qui vont
de l’étude d’objets astrophysiques à la cosmologie. Au sein du groupe cosmologie,
le travail se concentre sur les SNe Ia. En effet, comme nous allons le voir, ZTF est le
premier relevé à produire un jeu de données de SNe Ia aussi large à bas redshift. Dans
la Sec. 4.1 on résume les précédents relevés de SNe Ia. Le relevé ZTF est décrit dans
la Sec. 4.2. Enfin, dans la Sec. 4.3 on aborde les synergies avec les autres relevés, né-
cessaires à ZTF pour permettre de donner des contraintes précises sur les paramètres
cosmologiques.

4.1 Relevés de SNe Ia précédents
Lors de la découverte de l’accélération de l’expansion de l’Univers à la fin des

années 90, RIESS et al. 1998 et PERLMUTTER et al. 1999 ne disposaient que d’une
quarantaine de SNe Ia. En 2014 l’analyse JLA (BETOULE et al. 2014) dispose de ∼ 740
SNe Ia. Aujourd’hui, le plus grand jeu de données de SNe Ia utilisé pour des mesures
cosmologiques, est la compilation Pantheon+ (SCOLNIC et al. 2022). Cette compilation
rassemble 1550 SNe Ia qui proviennent de 18 relevés différents. Ces données sont
étendues sur un grand intervalle de redshift de z ∼ 0.0020 à z ∼ 2.26. Cette compilation
permet de poser des contraintes sur les paramètres de densité et d’état de l’énergie
noire. Cependant elle présente quelques points faibles : elle nécessite un travail de
calibration des différents relevés entre-eux, et elle n’est ni homogène en redshift ni en
distribution spatiale (Fig. 4.1).
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FIGURE 4.1 – Distribution des redshifts (haut) et distribution angulaire (bas) des SNe
Ia de la compilation Pantheon+. Adapté de SCOLNIC et al. 2022.

On peut noter que la statistique des SNe Ia à bas redshift reste assez faible avec ∼ 740
SNe Ia en dessous de z ∼ 0.1. Ce point est d’un intérêt particulier pour des analyses
avec les vitesses particulières car c’est à bas redshift que leur effet est le plus visible et
donc le plus facile à estimer.
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4.2 Le relevé ZTF
Le relevé ZTF est un relevé photométrique qui utilise le télescope Samuel Oshin à

l’observatoire du mont Palomar en Californie (Fig. 4.2). Le relevé est prévu pour l’étude
des objets astrophysiques transitoires. On présente ici quelques aspects techniques
de ce relevé.

FIGURE 4.2 – Le télescope Samuel Oschin à l’observatoire de Palomar, Californie. Cré-
dits : Caltech/Palomar

4.2.1 Le système photométrique de ZTF
Le système d’observation de ZTF est décrit en détails dans DEKANY et al. 2020.

Le télescope Samuel Oschin possède un miroir de 1.2 mètre de rayon qui dirige les
photons vers le plan focal où se trouve la caméra. La caméra de ZTF (Fig. 4.3) est
l’amélioration majeure apportée au télescope pour ce relevé. Cette caméra possède
16 CCDs de 6144×6160 pixels avec une résolution de ∼ 1′′. Les CCDs sont subdivisés
en 4 quadrants qui possèdent chacun un amplificateur avec un gain G ≃ 6 e−/ADU.
Ainsi pour chaque observation de ZTF ont obtient une image par quadrant de CCD,
soit 64 images.

90



4 Observation de SNe Ia avec le relevé ZTF – 4.2 Le relevé ZTF

FIGURE 4.3 – La caméra de ZTF et ses 16 CCDs. On remarque que les rangées centrales
de CCDs ne sont pas identiques à celles en haut et en bas de la caméra.
Les rangées en haut et en bas sont optimisées pour les bande g et r , tan-
dis que les deux rangées centrales permettent une meilleure observation
de la bande i (DEKANY et al. 2020). Crédit : PERLEY et al. 2020

Le relevé ZTF se différencie notamment des relevés plus anciens par son large
champ de vue. En effet, son système optique couplé à sa grande caméra permet de
couvrir un angle solide de ∼ 47 deg2 sur la sphère céleste à chaque pose. Dans la
Fig. 4.4 le champ de vue de ZTF est comparé à celui d’autres relevés.
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FIGURE 4.4 – Comparaison du champs de vue de ZTF avec ceux des autres relevés.
La lune et la galaxie Andromède sont représentées pour avoir l’échelle.
Crédit : Joel Johansson.

La photométrie de ZTF est réalisée au travers de trois filtres g , r et i qui sont échan-
gés en ∼ 110 secondes par un bras robotique. La Fig. 4.5 représente la transmittance
des trois filtres de ZTF en prenant en compte l’efficacité quantique des CCDs. Sur la
Fig. 4.5, l’effet de l’atmosphère n’est pas intégré, en particulier les raies d’absorption ne
sont pas présentes dans la transmittance des filtres, il s’agit cependant d’un paramètre
dont l’intensité varie selon les conditions météorologiques ainsi qu’en fonction de
l’épaisseur d’atmosphère dans la direction du pointé.
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FIGURE 4.5 – Transmission des 3 filtres de ZTF, l’efficacité quantique des CCDs est
incluse. Le spectre d’une SN Ia standard (modèle SALT2) au maximum
de luminosité et à redshift z = 0 est représenté en bleu.

Le choix d’un temps de pose d’un relevé photométrique est un compromis entre
observer plus profondément et couvrir plus de surface dans le même temps, pour
ZTF le temps de pose est fixé à 30 secondes. La profondeur du relevé est mesurée à
l’aide des magnitudes limites à 5-σ. Ces magnitudes correspondent à celles de sources
ponctuelles pour lesquelles le signal reçu est cinq fois plus grand que le bruit. Les
magnitudes limites dans les trois bandes de ZTF sont mg ∼ 20.8−21.1, mr ∼ 20.6−20.9
et mi ∼ 19.9−20.2, les variations sont en grande partie dues aux phases de la Lune.
Elles sont obtenues pour chaque observation, et leur calcul est détaillé dans MASCI

et al. 2018.

4.2.2 La cadence de ZTF
Lors de l’observation d’objets astrophysiques transitoires et en particulier pour les

SNe Ia, il est important de pouvoir observer plusieurs fois la même région du ciel. Le
rythme d’observation d’un télescope est appelé la cadence. Dans le cas du relevé ZTF,
la cadence est adaptée à l’observation des phénomènes transitoires, de telle sorte que
l’entièreté du ciel de l’hémisphère nord est photographié dans les bandes g et r en ∼ 3
jours. La cadence de la bande i est plus faible. L’ensemble des champs de ZTF forme
une grille régulière. La Fig. 4.6 représente le nombre moyen de visites par mois pour
chaque champ de ZTF dans chacun des trois filtres.
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FIGURE 4.6 – Nombre de visites moyenne par mois dans chaque champ de ZTF pour
les trois filtres g, r et i. Les observations utilisées sont celles entre mars
2018 et décembre 2020. La bande grise représente le plan galactique de la
voie lactée. Figure réalisée à l’aide de la bibliothèque Python ztffields.

4.2.3 Le suivi spectroscopique
Un des avantages du relevé ZTF est qu’il possède un suivi spectroscopique qui

permet la classification des phénomènes transitoires. Le relevé spectroscopique prin-
cipalement utilisé pour le suivi de ZTF est le Bright Transient Survey (BTS) (FREMLING

et al. 2020 ; PERLEY et al. 2020) qui utilise la SED machine (SEDm), un télescope spec-
troscopique situé lui aussi à l’observatoire du mont Palomar. Le relevé BTS permet
de classifier presque tous les phénomènes transitoires observés par ZTF avec une
magnitude inférieure à 19 (PERLEY et al. 2020).
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FIGURE 4.7 – SNe classifiées par le relevé BTS. Les plus nombreuses sont les SNe Ia
représentées par les points bleus, les SNe Ib sont en vert, les SNe Ic en
rouge et les SNe II en violet.

La Fig. 4.7 montre la répartition spatiale des supernovae classifiées par BTS.

4.3 Cosmologie et synergies avec les autres
relevés

L’étude de la cosmologie au sein de la collaboration ZTF se concentre donc sur les
SNe Ia. En effet, les SNe Ia observées par ZTF vont constituer le plus large jeu de don-
nées de SNe Ia à bas redshift disponible jusqu’à aujourd’hui. Une première publication
de données (DR1) (DHAWAN et al. 2021) se concentre sur la présentation des données
de 761 SNe Ia classifiées par spectroscopie et sur la comparaison des paramètres de
leurs courbes de lumière avec celles des relevés antérieurs. Une nouvelle publication
de données (DR2) est attendue courant 2023 (Rigault et al. in prep) avec cette fois
∼ 3600 SNe Ia. Cette statistique va permettre, notamment, de mener de nombreux
travaux sur les différentes propriétés et populations des SNe Ia (Dimitriadis et al. in
prep, Burgaz et al.a in prep, Johansson et al. in prep), les corrélations avec leur milieu
(Ruppin et al. in prep, Burgaz et al.b) ainsi que sur leur standardisation (Ginolin et al.a
et b in prep, Dhawan et al. in prep). L’utilisation des données de la DR2 de ZTF pour
mesurer des distances de luminosités assez précises pour les analyses cosmologiques
ne sera possible qu’après un travail de calibration photométrique de précision en
cours de préparation et qui devrait être publié à posteriori. De plus, les SNe Ia de
ZTF seules ne permettront pas d’obtenir des contraintes fortes sur la cosmologie.
C’est avec l’apport d’autres relevés que les SNe Ia de ZTF pourront être correctement
exploitées. On va donner quelques exemples de relevés avec des synergies possibles
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avec ZTF.

4.3.1 Redshifts et taux de croissance des structures :
ZTF-DESI

Dans le Chap. 3, on a expliqué que la cosmologie avec les SNe Ia nécessite la mesure
de leurs redshifts. Le suivi spectroscopique de ZTF, la SEDm, permet de mesurer
certains redshifts soit sur le spectre de l’hôte de la SN Ia, soit directement sur le spectre
de la SN Ia. La précision de ces redshifts reste assez faible avec des erreurs respectives
de σz ∼ 10−3 et σz ∼ 2×10−3, soit ∼ 10% en relatif. Pour une partie des SNe Ia de ZTF
les redshifts vont êtres obtenus en recherchant la galaxie hôte de la SN Ia dans les
catalogues de relevés spectrométriques précédents. Les redshifts ainsi retrouvés on
généralement été mesurés avec une bonne précision σz ∼ 10−5. Améliorer la précision
de mesure des redshifts permet de diminuer les erreurs sur la plupart des paramètres
cosmologiques. Cette précision est d’autant plus importante pour la mesure du taux
de croissance des structures. En effet, on a vu dans le Chap. 3, que l’information sur les
vitesses est en majorité contenue dans le décalage Doppler du redshift. Ce décalage est
de l’ordre de ∆z ∼ 10−3. Ainsi il devient difficile d’extraire cette information si l’erreur
est supérieure à ce décalage. Un relevé qui permettrait d’obtenir les redshifts d’une
grande partie des galaxies hôtes des SNe Ia de ZTF est le relevé DESI. La Fig. 4.8 montre
la superposition des régions du ciel observées par ZTF et DESI. La région couverte
par DESI est obtenue à l’aide de la bibiliothèque Python desimodel 1. On voit que le
relevé DESI est complètement inclus dans la surface observée par ZTF et pourra donc
fournir une partie des redshifts nécessaire à ZTF. Pour obtenir l’ensemble des redshifts
des observations supplémentaires seront nécessaires, soit par une extension de DESI
soit par un autre relevé.

1. https ://github.com/desihub/desimodel
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FIGURE 4.8 – Comparaison des champs des relevés ZTF et DESI. Les rectangles gris
représentent les champs de ZTF, la surface bleue représente le relevé
DESI et la bande grise représente le plan de la Voie Lactée.

4.3.2 La constante de Hubble : ZTF et HST/JWST
Le relevé ZTF va permettre une mesure de la constante de Hubble avec un ensemble

de SNe Ia mesurées avec le même instrument ce qui permet de limiter certaines
erreurs systématiques de calibration et d’avoir une bonne compréhension des biais
de sélection. Cependant, comme discuté en Sec. 1.3.1 la mesure de la constante
de Hubble H0 nécessite l’observation de calibrateurs. Les étoiles de la branche des
géantes rouges mesurées par HST dans certaines des galaxies hôtes des SNe Ia de ZTF
ont déjà été utilisées et les futures étoiles observées par HST et JWST pourraient aussi
être utilisées pour cette mesure. Plus de détails sont donnés dans DHAWAN et al. 2022.

4.3.3 La contrainte des paramètres d’énergie noire : ZTF et
DES

La contrainte des paramètres de l’énergie noire et notamment de son paramètre
d’état w est une question importante de la cosmologie moderne. Cette mesure né-
cessite d’avoir des données sur un large intervalle de redshift pour pouvoir détecter
une éventuelle évolution de la densité d’énergie noire au cours de l’histoire de notre
Univers. Le relevé ZTF ne se concentre qu’à bas redshift. Les distances mesurées à
l’aide des SNe Ia de ZTF ne seront donc pas suffisantes pour ce type de mesure. Une
calibration des SNe Ia de ZTF avec des SNe Ia à plus haut redshifts sera nécessaire.
Un exemple de combinaison possible est avec le relevé DES. La Fig. 4.9 montre la
complémentarité entre les SNe Ia du relevé ZTF à bas redshift et celles de DES à plus
haut redshift.
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FIGURE 4.9 – Aperçu d’un diagramme de Hubble ZTF + DES. Les SNe Ia proviennent
de la DR2 de ZTF et des données DES (BROUT et al. 2019). La cosmologie
est fiducielle et fixée aux valeurs de PLANCK COLLABORATION et al. 2020.

Dans les prochaines années une analyse combinée avec les futures SNe Ia mesurées
par l’observatoire Vera-Rubin devrait aussi être réalisée. L’observatoire Vera-Rubin
devrait apporter ∼ 140000 SNe Ia avec un redshift limite zlim ∼ 0.3 pour le relevé
"Large-Rapide-Profond" (WFD) et entre ∼ 2000 et ∼ 5000 SNe Ia avec un redshift
limite zlim ∼ 0.6 pour le relevé de champs profonds (DDF) (LOCHNER et al. 2022 ; GRIS

et al. 2023). Ces nombres sont encore sujet à changements en fonction de la cadence
qui sera finalement adoptée par l’observatoire Vera Rubin.
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5 Simulation et étude du biais de
sélection

Dans la cosmologie moderne, les simulations jouent un rôle primordial dans l’inter-
prétation et la compréhension de nos mesures. Les développements de l’informatique
et l’utilisation de grands centres de calcul permettent aujourd’hui de simuler de véri-
tables "boites univers", appelées simulation N -body. Les simulations N -body sont de
plus en plus précises et permettent d’avoir une distribution de matière noire réaliste.
Elles sont particulièrement utilisés dans la préparation des analyses des grandes struc-
tures tracées par les relevés de galaxies. Dans le cadre des analyses cosmologiques avec
les SNe Ia les simulations sont généralement plus simples et se contentent de générer
des courbes de lumière en reproduisant la cadence et les propriétés des relevés à
simuler. Dans notre travail sur la contrainte de f σ8 il est nécessaire de connecter les
simulations d’un relevé de SNe Ia et des structures de l’univers. Dans ce chapitre on
présente comment ce travail a été réalisé. Dans la Sec. 5.1 on présente les données
nécessaires à la simulation d’un relevé de SNe Ia, dans la Sec. 5.2, on montre comment
on place notre simulation de relevé au sein d’une boite N -body, la Sec. 5.3 décrit plus
en détail les étapes de la simulation. Dans la Sec. 5.4 on montre comment on ajoute la
fonction de sélection du relevé ZTF. La Sec. 5.5 détaille une comparaison entre notre
simulation et les données actuelles de ZTF. Enfin la Sec. 5.6 décrit l’analyse de notre
simulation dans le cadre de l’estimation des vitesses particulières des SNe Ia, étape
cruciale avant la détermination de f σ8.

5.1 Simulation d’un relevé de SNe Ia
La simulation des relevés de SNe Ia est un outil essentiel. Ce type de simulation

permet d’identifier et de quantifier les biais et erreurs systématiques qu’une analyse
comporte, et de, si possible, les corriger. De plus, elles permettent de faire une estima-
tion des erreurs que l’on attend sur les paramètres cosmologiques et de comprendre,
en amont d’une analyse ou d’un relevé, quelle stratégie permet de les réduire.

L’un des outils utilisés pour la simulation de SNe Ia dans les collaborations DES et
LSST-DESC est le programme SNANA 1 (KESSLER et al. 2009). Cependant, son usage
dépasse la simulation seule, et celle-ci ne permettait pas, au moment de ce travail,
de simuler des SNe Ia au sein d’une simulation N -body. Notre choix a donc été de
développer notre propre code de simulation. La bibliothèque Python SNSim, dispo-

1. https://github.com/RickKessler/SNANA
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nible sur github 2 et documentée 3, a été développée avec comme but l’étude de la
contrainte sur le paramètre de croissance des structures avec les SNe Ia de ZTF. Ce-
pendant, elle n’est pas spécifique à cette analyse et son utilisation peut être étendue à
d’autre analyses cosmologiques et d’autres relevés. SNSim est en grande partie basée
sur la bibliothèsque Python SNCosmo 4(BARBARY et al. 2023).

FIGURE 5.1 – Logo de la bibliothèque Python SNSim

Pour obtenir des courbes de lumière réalistes on utilise les données des observa-
tions passées de ZTF. Le champ de vitesse est implémenté en utilisant un catalogue
provenant d’une simulation N -body que nous allons présenter dans la Sec. 5.2.

5.1.1 Cosmologie fiducielle
Le choix d’une cosmologie va permettre de calculer, en grande partie, les distances

auxquelles se trouvent les SNe Ia, pour en inférer le flux observé. La cosmologie est
implémentée à l’aide du module cosmology de la bibliothèque Python astropy (THE

ASTROPY COLLABORATION et al. 2022). Les paramètres cosmologiques d’intérêt sont
ceux qui entrent en compte dans le calcul de la distance de luminosité. Ce sont H0

et les paramètres de densitéΩi . Les valeurs de ces paramètres vont être, par souci de
cohérence, les mêmes que celles de la simulation N -body utilisée.

5.1.2 Modèle de spectre et paramètres globaux des SNe Ia
Pour la simulation de courbes de lumière on choisit d’utiliser les spectres du modèle

SALT2 (voir Sec. 3.3.1) qui dépendent des trois variables x0, x1 et c et du temps. A ce
modèle de spectre peuvent être ajoutés des effets dépendants de la longueur d’onde.
Dans ce travail, nous avons ajouté l’effet d’extinction de la poussière de la Voie Lactée
à l’aide du modèle CCM89 (CARDELLI et al. 1989) implémenté dans SNCosmo. Le
rougissement E(B-V) est calculé pour chaque SN Ia à l’aide la carte de poussière de
SCHLEGEL et al. 1998, recalibrée dans SCHLAFLY et FINKBEINER 2011, et implémentée
dans la bibliothèque Python SFDmap 5. Bien que implémentés dans SNSim, dans ce
travail nous n’avons pas utilisé les modèles de dispersion intrinsèque dépendante de

2. https://github.com/bastiencarreres/snsim
3. https://snsim.readthedocs.io/en/main/?badge=main
4. https://github.com/sncosmo/sncosmo
5. https://github.com/kbarbary/sfdmap
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la longueur d’onde (par exemple G10 (GUY et al. 2010), C11 (CHOTARD et al. 2011) ou
BS22 (BROUT et SCOLNIC 2021)). Ce choix permet une première approche plus simple
et devra être investigué dans des travaux futurs.

Pour attribuer une magnitude absolue à chaque SN Ia, nous utilisons la relation de
Tripp (Eq. 3.23) qui nécessite de choisir les paramètres α, β et MB . Pour MB on doit
changer sa valeur pour correspondre au paramètre de Hubble réduit hfid = H0,fid/100
de notre cosmologie fiducielle. Si MB ,mes est mesuré avec une certaine valeur de h on
obtient

MB = MB ,mes +5log10

(
hfid

h

)
. (5.1)

Dans ce travail on va utiliser les valeurs obtenues dans BETOULE et al. 2014 : α= 0.14,
β= 3.1 et MB ,mes =−19.05 pour h = 0.7.

5.1.3 Données d’observation
Pour obtenir des courbes de lumière semblables à celles du relevé ZTF, on va utiliser

les informations des observations réelles déjà réalisées. Les paramètres et données de
départ sont :

— Les dates des observations
— La taille et les directions des champs observés
— Les filtres utilisés
— La magnitude limite à 5-σ notée m5σ. Elle correspond à la magnitude pour

laquelle le rapport du signal sur bruit est égal à 5.
— Le gain des CCDs en électrons / ADU. C’est le coefficient de conversion entre le

nombre de photo-électrons et le signal donné par la caméra.
— Le point zéro des observations noté Z P . Il correspond à la magnitude d’une

source dont le flux reçu correspond à 1 ADU.
Pour ZTF, ces données d’observation sont obtenues à l’aide de la bibliothèque Python
ztfquery 6 (RIGAULT 2018).

En plus des données d’observation, la simulation doit reproduire le champ de vue
du relevé. Dans le cadre de ZTF, on reprend les dimensions données dans la Table 3 de
DEKANY et al. 2020 pour reconstruire le champ de vue jusqu’au niveau des quadrants.
La Fig. 5.2 représente la carte des quadrants modélisée dans SNsim. On y retrouve les
64 quadrants répartis sur 16 CCDs séparés par des petits interstices. Dans cette carte
les éléments du champ de ZTF sont approximés par des rectangles que l’on identifie
par les quatre points de leurs sommets. Cette carte n’est valable que dans le référentiel
de chaque pointé et doit être projeté sur la sphère céleste pour obtenir les différents
champs dans le référentiel du relevé.

6. https://github.com/MickaelRigault/ztfquery
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FIGURE 5.2 – Carte des 64 quadrants de ZTF telle que modélisés dans SNsim. Les
quadrants sont regroupés par 4 dans chaque CCD, on observe qu’il y a
des intervalles vides entre les différents CCDs.

Le champ correspondant à chaque pointé est obtenu par un changement de base
qui dépend des coordonnées (RA, Dec) de chaque pointé. On note θ f ≡ RA etφ f ≡ Dec
les coordonnées angulaires d’un pointé. Les vecteurs de la base cartésienne de ce
pointé sont données par

e′x = cosθ f cosφ f ex + sinθ f cosφ f ey + sinφ f ez

e′y = −sinθ f ex + cosθ f ey + 0 ez

e′z = −cosθ f sinφ f ex + −sinθ f sinφ f ey + cosφ f ez

(5.2)

Cette décomposition nous permet d’écrire la matrice de changement de base entre le
référentiel d’un pointé B′ et celui du relevé B

RB←B′ =
 cosθ f cosφ f −sinθ f −cosθ f sinφ f

sinθ f cosφ f cosθ f −sinθ f sinφ f

−cosθ f sinφ f 0 cosφ f

 . (5.3)

Les coordonnées cartésiennes des sommets des quadrants dans le référentiel du
pointé sont donnés par

x′ =
x ′

y ′

z ′

=
cosθ′ cosφ′

sinθ′ cosφ′

sinφ′

 (5.4)

En pratique, on obtient les coordonnées du champ de vue de ZTF pour chaque pointé
en effectuant la transformation

x = RB←B′x′, (5.5)

pour les quatre coins de chacun des 64 quadrants du champ de vue. Les coordonnées
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angulaires dans le référentiel du relevé sont données par{
θ = arctan2(y, x)

φ = arcsin
(

z
||x||

) (5.6)

Une fois tous les coordonnées des points transformées on les relie pour obtenir des
polygones, qui constituent notre champ. Chaque champ ainsi obtenu est utilisé pour
sélectionner les pointés dans lesquels sont observées chacune des SNe Ia simulées.

5.2 Utilisation d’un catalogue N -body
Dans la simulation dont nous avons besoin, le champ de vitesse doit correspondre

à un champ de vitesse "cosmologique". C’est à dire que les vitesses à différentes
postions sont corrélées entre elles en adéquation avec le spectre de puissance Pv v

correspondant avec la cosmologie simulée. Pour cela on va utiliser en entrée de notre
simulateur un catalogue issu d’une simulation N -body.

5.2.1 Les simulations N -body
Les simulations N -body sont aujourd’hui un outil essentiel à la cosmologie. Il s’agit

de "boites univers" dans lesquelles on va générer et faire évoluer des particules selon
le modèle cosmologique et les lois de la gravité choisies. Les positions des particules
sont générées à un redshift assez grand pour que la physique y soit linéaire. Les
particules évoluent ensuite jusqu’à différent redshifts. Les images de ces boites à
différents redshifts permettent d’obtenir des simulation d’un univers à différentes
époques. Les images à différents redshifts peuvent aussi être combinées pour obtenir
une simulation dite en "cône de lumière". Dans ce type de simulation les distributions
des positions et des vitesses des particules évoluent avec le redshift en accord avec le
modèle cosmologique utilisé. Les particules dans une boite peuvent être regroupées
en halos, ceux-ci correspondent aux structures de matière. De tels catalogues sont
ensuite utilisés afin de préparer les futures analyses cosmologiques.

Il existe de nombreuses simulations N -body, les plus courantes permettent d’ob-
tenir une distribution de particules de matière noire, généralement rassemblées en
halos, comme par exemple ABACUSSUMMIT (GARRISON et al. 2018) ou OUTERRIM

(HEITMANN et al. 2019). D’autres simulations, généralement de tailles plus réduites,
proposent d’ajouter la physique baryonique à l’aide de simulation hydrodynamique,
c’est le cas de ILLUSTRISTNG (SPRINGEL et al. 2018) par exemple. Enfin, certaines
simulations utilisent des méthodes plus avancées pour simuler des effets réalistes
de la présence de matière sur nos observations (lentillage gravitationnel, vitesses
particulières), des exemples sont les simulations RAYGAL (RASERA et al. 2022) et MICE

(FOSALBA et al. 2015).
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5.2.2 La simulation OuterRim
Lors des travaux menés pendant ma thèse le choix d’une simulation N -body s’est

tourné vers la simulation OuterRim (HEITMANN et al. 2019). Cette simulation est en
accès libre et a été utilisée dans de nombreux travaux récents de eBOSS (GIL-MARÍN

et al. 2018 ; HOU et al. 2018 ; ZARROUK et al. 2018 ; AVILA et al. 2020 ; ROSSI et al. 2021 ;
SMITH et al. 2020) et dans les simulations DC2 de l’observatoire Vera Rubin (LSST
DARK ENERGY SCIENCE COLLABORATION et al. 2021). Il s’agit d’une simulation N -
body dans une boite cubique d’arête L = 3 Gpc.h−1. La cosmologie fiducielle utilisée
dans OuterRim est celle du modèle ΛCDM en univers plat (k = 0). Les paramètres
cosmologiques de la simulation sont donnés dans la Table 5.1.

TABLEAU 5.1 – Paramètres cosmologiques de la simulation OuterRim. H0 est donné
en km.s−1.Mpc−1

H0 ωcdm ωb ns σ8 f f σ8

71 0.1109 0.02258 0.963 0.800 0.478 0.382

Puisque le relevé ZTF est un relevé à bas redshift, nous avons utilisé la version de
cette simulation à z = 0. Cette simplification néglige le fait que les distributions de
matière et des vitesses varient avec le redshift. Dans l’intervalle de redshift 0 < z < 0.1
f σ8 varie d’environ 5%. Les effets de cette variation sont ici ignorés mais pourront faire
l’objet d’analyses complémentaires à l’aide de simulations en cône de lumière. On
découpe la boite de OuterRim en 27 sous-boites de côté L = 1 Gpc.h−1. Chacune d’elle
permet de simuler une réalisation indépendante de ZTF avec un redshift maximum
zmax ∼ 0.17.

5.2.3 Du N -body au catalogue d’hôtes de SNe Ia
On veut donner aux SNe Ia simulées les vitesses correspondant au champ de vitesse

de la simulation N -body. Pour cela on va attribuer à chaque SN Ia un hôte qui corres-
pond à un halo du catalogue de cette simulation. Chaque SN Ia hérite ensuite de la
position et de la vitesse de son hôte. Ce choix est une simplification, dans la réalité
chaque SN Ia est associée à une galaxie hôte et non pas à un halo. La position ainsi
que la vitesses propre de la galaxie hôte sont alors légèrement différentes de celles
du halo. Il faut ajouter que le taux d’explosion et les caractéristiques des SNe Ia au
sein d’une galaxie peuvent varier en fonction des propriétés intrinsèques de la galaxie.
Nous avons décidé de laisser ces points à des investigations futures.

Pour créer notre relevé à partir du catalogue, on choisit un observateur que l’on
place à la position xobs = (x0,obs, x1,obs, x2,obs). Les coordonnées de chaque halo de
position initiale xi = (x0,i , x1,i , x2,i ) deviennent

x̃i = xi −xobs =
x0,i −x0,obs

x1,i −x1,obs

x2,i −x2,obs

 . (5.7)
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Dans le cadre d’un univers plat, les distances comobiles sont alors

ri = ∥x̃∥ =
√√√√ 2∑

j=0
x̃2

j ,i , (5.8)

et les coordonnées angulaires

θi = arctan2(x̃1,i , x̃0,i ) (5.9)

φi = arcsin

(
x̃2,i

ri

)
. (5.10)

où θ est l’équivalent de l’ascension droite (RA) et φ est l’équivalent de la déclinaison
(Dec).

On obtient le redshift en inversant numériquement la relation zcos − r (zcos) dans la
cosmologie fiducielle

zcos,i = r−1
fid (ri ). (5.11)

Les vitesses sur la ligne de visée sont calculées à partir du vecteur vitesse des halos
vi = (v0,i , v1,i , v2,i ) comme

vp,i = vi .x̃i

ri
= 1

ri

2∑
j=0

v j ,i x̃ j ,i . (5.12)

Les quantités nécessaires à la simulation du relevé de SNe Ia sont zcos,i , θi , φi et
vp,i .

5.3 Étapes de la simulation d’un relevé de SNe Ia
avec SNSim

Dans cette section, on va décrire les différentes étapes de la simulation du relevé.

5.3.1 Nombre de SNe Ia simulées
Le nombre de SNe Ia simulées est calculé en fonction d’un taux d’explosion rv en

N.Mpc3.an−1 qui est donné en entrée du code. En général, ce taux peut-être dépendant
du redshift. Dans ce travail on va utiliser un taux d’explosion constant que l’on fixe à
la valeur mesurée par PERLEY et al. 2020

rv,mes = (2.35±0.24)×10−5 SNe Ia.Mpc−3.an−1. (5.13)
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Cette mesure de rv est donnée pour un paramètre de Hubble H0 fixé tel que h = 0.7, il
faut donc, comme pour MB , changer le taux en fonction de la cosmologie fiducielle

rv = rv,mes

(
hfid

h

)3

. (5.14)

Le taux peut-être constant ou fonction du redshift z. De plus la durée du relevé dans
notre référentiel n’est pas identique à différents redshifts. On découpe donc notre
volume d’univers en p coquilles d’épaisseur δz telle que

δz = zmax − zmin

p
, (5.15)

avec zmin et zmax les limites en redshift de la simulation. Le taux d’explosion de SNe
Ia pour une année dans le référentiel de l’observateur dans une petite coquille à un
redshift moyen z̄i est alors donné par

Ri = rv (z̄i )

1+ z̄i
Vi , (5.16)

où i est un entier i ∈ {
0, . . . , p −1

}
, le facteur 1+ z̄i permet d’inclure la dilatation du

temps aux différents redshifts avec le redshift moyen z̄i donné par

z̄i = zmin + (i +1)
δz

2
, (5.17)

et le volume Vi de chaque coquille est calculé comme

Vi = 4π

3

(
r 3(zmin + (i +1)δz)− r 3(zmin + iδz)

)
. (5.18)

Le nombre moyen de SNe Ia à simuler est alors

〈N〉 =∆T ×Ωsky

4π

∑
i

Ri , (5.19)

où ∆T est la durée du relevé etΩsky l’angle solide du ciel dans lequel on va générer les
SNe Ia. On peut faire l’hypothèse que le nombre de SNe Ia qui vont être observées suit
une loi de Poisson de paramètre λ= 〈N〉. On tire enfin le nombre de SNe Ia simulées
N selon cette loi de Poisson.

5.3.2 Attribution des positions et vitesses à l’aide du
catalogue N -body

Notre simulation propose d’assigner un hôte du catalogue N -body à chaque SN Ia.
Les SNe Ia ont alors les mêmes positions (zcos, RA, Dec) et vitesses que leurs hôtes. On
tire N hôtes dans le catalogue, en donnant à chaque hôte un poids wi en fonction de
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son redshift zi

wi = rv (zi )

1+ zi

(∑
j

rv (z j )

1+ z j

)−1

, (5.20)

afin de préserver l’évolution du taux en fonction du redshift. Le redshift observé de
chaque SN Ia est calculé comme

zobs,i = (1+ zcos,i )
(
1+ vp,i

c

)
−1. (5.21)

5.3.3 Génération des paramètres de stretch x1 et de couleur c

Plusieurs travaux ont étudié la distribution des paramètres x1 et c. On présente ici
les distributions utilisées dans CARRERES et al. 2023.

Les paramètres x1 sont générés selon la distribution de NICOLAS et al. 2021 (Eq.
2) basée sur l’existence de deux populations de SNe Ia l’une jeune et l’autre plus
ancienne

P(x1|z) = δ(z)N (µ1,σ1)+ (1−δ(z))
[
aN (µ1,σ1)+ (1−a)N (µ2,σ2)

]
, (5.22)

où a = 0.51, µ1 = 0.37,σ1 = 0.61, µ2 =−1.22,σ2 = 0.56 et δ(z) la fonction de répartition
des deux populations, telle que

δ(z) = (
K −1(1+ z)−2.8 +1

)−1
, (5.23)

avec K = 0.87. Toutes les valeurs numériques proviennent de NICOLAS et al. 2021.
La distribution des paramètres de couleur c est prise de SCOLNIC et KESSLER 2016.

Il s’agit d’une loi normale asymétrique

P(c) =
√

2

π(σhigh +σlow)


exp

(
− (c−c̄)2

2σ2
low

)
if c < c̄

exp

(
− (c−c̄)2

2σ2
high

)
if c > c̄

. (5.24)

La Table 1 de SCOLNIC et KESSLER 2016 donne des résultats pour les paramètres c̄,
σlow et σhigh. Ces résultats indiquent une dépendance en fonction du redshift.

Les distributions de x1 et c sont tracées dans la Fig. 5.3.
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FIGURE 5.3 – Distributions simulées (en bleu) des paramètres de stretch et de couleur.
La distribution de gauche est la distribution du paramètre de stretch x1

de NICOLAS et al. 2021, il s’agit d’un mélange de deux gaussiennes dont
la proportion dépend du redshift (représenté par la variation de l’en-
veloppe rouge). Elle représente les populations de SNe Ia qui ont pour
hôte des galaxies plus jeunes (enveloppe rouge foncé) ou plus vieilles
(enveloppe rouge clair) . La distribution de droite est la distribution
du paramètre de couleur c de SCOLNIC et KESSLER 2016, il s’agit d’une
gaussienne asymétrique dont le modèle théorique est tracé en pointillés
noirs.

.

5.3.4 Calcul de la magnitude mB et du paramètre x0

La magnitude au pic dans la bande Bessel-B des SNe Ia simulées est donné par

mB ,i =µi +MB ,i , (5.25)

où µi est le module de distance d’une SN Ia et se calcule comme

µi =µmodel(zcos,i )+10log10

(
1+ vp,i

c

)
, (5.26)

et MB ,i est la magnitude absolue d’une SN Ia donnée par la relation de Tripp (Eq.3.34)

MB ,i = MB −αx1,i +βci +σint,i , (5.27)

où σint,i est la réalisation pour une SN Ia de la dispersion intrinsèque des magnitudes
absolues des SNe Ia après standardisation. La méthode la plus simple pour modéliser
cette dispersion est une loi normale

P (σint) =N (0,σM ) , (5.28)
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où σM est l’écart-type de la dispersion. Une fois le paramètre mB déterminé il est
converti en paramètre x0 par la formule

x0,i = 10−0.4(mB ,i−Z P AB )
(∫ +∞

0
φx1,i ,ci (0,λ)TB (λ)

λ

hc
dλ

)−1

, (5.29)

oùφx1,i ,ci est le modèle spectro-temporel de SALT2, TB (λ) est la transmittance du filtre
Bessel-B et Z PAB est le point zéro du système de magnitude AB tel que

Z PAB =
∫ +∞

0
φABTB (λ)

λ

hc
dλ. (5.30)

5.3.5 Flux "vrai"
Après avoir généré les paramètres de localisation temporelle, t0, et spatiale, (z, RA,

Dec) de chaque SN Ia, on extrait de la liste d’observations celles pour lesquelles la SN
Ia est observée. On génère ensuite les flux correspondants à ces observations. A l’aide
de la librairie SNCosmo on peut générer un flux en ADU dans une bande b tel que

F true
b,i (pobs) = x0(1+ z)10−0.4(Z PAB−Z P )

×
∫ +∞

0
φx1,c

(
pobs

1+ zobs,i
,λs

)
TMWD(λobs)Tb(λobs)

λs

hc
dλs, (5.31)

où Tb(λobs) est la transmitance de la bande b et TMWD(λobs) est l’extinction due à la
poussière de la Voie Lactée.

5.3.6 Flux réaliste
Il nous faut modéliser le bruit de chaque observation. Puisque le compte de photon

est un processus poissonnien on a une variance

σ2
Fp

= Fp . (5.32)

Cependant, le signal mesuré n’est pas directement le nombre de photons mais un
signal F en ADU tel que

F = Fp

G
, (5.33)

avec G le gain. La variance poissonnienne sur le flux F est

σ2
P = F

G
. (5.34)

En plus du bruit poissonnien, des bruits dûs aux conditions d’observations affectent
la mesure du flux, comme par exemple le bruit de fond du ciel. Ces bruits sont inclus
dans la magnitude limite à 5-σ et peuvent être obtenus à partir de cette dernière. Si
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on rassemble ces bruits sous la notation de bruit de ciel σsky on a

F5σ

σF5σ

= F5σ√
σ2

P +σ2
sky

= 5 (5.35)

Sur la Fig. 5.4 on a représenté l’histogramme 2D du rapport entre le bruit poisson-
nien et le bruit du ciel (resp. σ2

P et σ2
sky) en fonction du flux équivalent à 5-σ pour les

données de 4 ans d’observations de ZTF. On remarque que pour l’erreur du flux à 5-σ
le bruit poissonnien a une contribution inférieure à 10%. On peut donc approximer

σsky ≃
1

5
F5σ = 1

5
10−0.4(m5σ−Z P ). (5.36)
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FIGURE 5.4 – Histogramme 2D du rapport entre la variance poissonnienne et la va-
riance due au bruit du ciel en fonction du flux équivalent à 5-σ.

Pour pouvoir comparer les flux entre eux, la mesure du point zéro est nécessaire.
Cette mesure possède une erreur σZ P . Si l’on note le flux calibré

Fcal = F ×100.4Z P , (5.37)

110



5 Simulation et étude du biais de sélection – 5.3 Étapes de la simulation d’un relevé
de SNe Ia avec SNSim

l’erreur sur ce flux calibré est donnée par

σ2
Fcal

= (
σF 100.4Z P )2 +

(
F

∂

∂Z P
100.4Z P

)2

(5.38)

= (
σF 100.4Z P )2 +

(
F

ln10

2.5
σZ P 100.4Z P

)2

(5.39)

=
(
σ2

F +
(
F

ln10

2.5
σZ P

)2)
× (

100.4Z P )2
. (5.40)

On peut finalement inclure le terme d’erreur de calibration dans l’erreur du flux

σ2
F = F

G
+σ2

sky +
(

ln10

2.5
F

)2

σ2
Z P . (5.41)

Le flux en sortie de la simulation est une réalisation gaussienne

F ∼N (Ftrue,σF ). (5.42)

Nous avons ici considéré que toutes les observations sont indépendantes. De plus,
dans notre modèle d’erreur nous avons négligé certains bruits tels que celui dû au flux
de la galaxie hôte, mais aussi les systématiques liées à la calibration. On ne s’attend
pas à ce que ces sources d’erreurs aient un effet très important sur notre mesure de
f σ8 mais cela devra être vérifié dans de futurs travaux.

La Fig. 5.5 représente trois courbes de lumière de ZTF simulées avec SNSim à trois
redshifts différents : la première à un redshift très proche z = 0.01, la seconde à un
redshift intermédiaire z = 0.07 et la dernière à un redshift plus lointain z = 0.12. On
peut y voir l’évolution des erreurs sur les mesures de flux.

111



5 Simulation et étude du biais de sélection – 5.4 Ajout de fonction de sélection

0

500

1000

1500

F
lu

x

z = 0.01
g

r

i

Input model

0

50

100

150

200

250

300

350

F
lu

x

z = 0.07

−20 −10 0 10 20 30 40 50

Phase [days]

0

20

40

60

80

100

120

F
lu

x

z = 0.12

FIGURE 5.5 – Exemples de trois courbes de lumière aux redshift z = 0.01, z = 0.07 et
z = 0.12, dans une simulation du relevé ZTF avec SNSim.

5.4 Ajout de fonction de sélection
Le biais de sélection (parfois appelé biais de Malmquist) est décrit pour la première

fois dans (MALMQUIST 1922 ; MALMQUIST 1925). Il survient dans les relevés limités en
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magnitude où l’on remarque, à partir d’une certaine distance, que seuls les objets les
plus brillants peuvent être observés. Ce biais mène à l’observation d’une population
de SNe Ia incomplète.

Le biais de sélection a pour origine la limite observationnelle du relevé mais aussi
les choix de critères de qualité que nous appliquons pour sélectionner les SNe Ia à
utiliser lors de notre analyse. Nous allons donc prendre en compte ces effets dans
notre simulation.

5.4.1 Limite de détection
Plus une source est éloignée, plus son flux de photons diminue, jusqu’à ce que

celui-ci soit trop faible pour être détecté. La Fig. 5.6 représente la magnitude au pic
d’une SN Ia dans la bande ztf-g en fonction du redshift. On a aussi tracé la médiane de
la magnitude à 5-σ de ZTF dans cette même bande. On peut voir que la magnitude
limite est atteinte aux alentours de z ∼ 0.2.
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FIGURE 5.6 – Magnitude observée dans la bande ztf-g pour une SN Ia (x1 = c = 0)
en fonction du redshift. La ligne noire en pointillé représente la valeur
médiane de la magnitude limite à 5-σ.

Une SN Ia nécessite plusieurs mesures à des dates différentes pour être utilisable
dans une analyse cosmologique, dans la simulation réalisée dans CARRERES et al. 2023
nous avons décidé de modéliser la limite de détection en demandant d’avoir au moins
2 mesures de flux avec un SNR > 5.

5.4.2 La sélection d’identification spectroscopique
L’identification des SNe Ia permet de ne conserver dans l’analyse que les SNe Ia qui

ont les propriétés de chandelles standard.
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Le relevé ZTF bénéficie d’un suivi spectroscopique qui permet, par la mesure du
spectre des objets observés, leur identification. Ce suivi spectrométrique est décrit
dans PERLEY et al. 2020 et se présente sous la forme d’un catalogue de SNe identifiées
appelé Bright Transient Survey (BTS). L’efficacité d’identification est donnée dans la
Figure 4 de PERLEY et al. 2020, elle permet de déterminer la fonction de sélection,
c’est à dire la probabilité d’identification en fonction de la magnitude. Cette fonction
est représentée dans la Figure 5.7, on voit que les SNe Ia observées par ZTF avec une
magnitude m < 17 sont identifiées à 100%, cette efficacité d’identification diminue
ensuite et atteint ∼ 90% pour une magnitude observée de m ∼ 18.5, pour 18.5 < m < 19
l’efficacité passe de 90% à 50%. Au-delà, pour des magnitudes m > 19 l’identification
n’est pas réalisée et la probabilité d’identification est donc nulle.
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FIGURE 5.7 – Fonction de sélection BTS, la probabilité d’identification est représentée
en fonction de la magnitude minimum dans la bande r ou g de ZTF.

Les SNe identifiées dans le catalogue BTS sont soumises à des critères de sélection
supplémentaires décrits dans la section 2.3 de PERLEY et al. 2020. Dans CARRERES et al.
2023, pour simuler l’effet de cette sélection, nous avons décidé d’appliquer les trois
premiers :

— Au moins une observations avant le pic de luminosité observé, tel que −16.5 <
t − tpeak <−7.5 jours ;

— Autour du pic, au moins une observation telle que −7.5 < t − tpeak < −2.5 ou
2.5 < t − tpeak < 7.5 ;

— Après le pic de luminosité, au moins une observation telle que 7.5 < t − tpeak <
16.5 ou deux observations, dont une telle que 2.5 < t − tpeak < 7.5 et une telle que
16.5 < t − tpeak < 28.5

où tpeak est la date de l’observation la plus lumineuse avec un SNR > 5.
Pour reproduire un catalogue de SNe Ia comparable à celui de la DR2, on va, après la

simulation, appliquer les critères de sélection puis procéder à un tirage aléatoire selon

114



5 Simulation et étude du biais de sélection – 5.5 Comparaison de la simulation à la
DR2 de ZTF

la loi de probabilité de la figure 5.7. Pour ce tirage, on utilise la magnitude minumum
dans la bande g ou r. Pour éviter des magnitudes aléatoirement basses on ne considère
que les observations avec un SNR > 5.

5.4.3 Jeux de données simulés
A l’aide des étapes décrites dans les sections précédentes, nous avons simulé deux

réalisations de ZTF différentes pour chacune de nos 27 sous-boites. La première est
une réalisation où l’on a augmenté le taux de supernovae pour le faire correspondre
à l’équivalent de six ans de prise de données. La seconde simulation est similaire à
la DR2 de ZTF (Rigault et al. in prep.) qui regroupe les SNe Ia observées sur les trois
premières années de ZTF entre mars 2018 et décembre 2020.

5.5 Comparaison de la simulation à la DR2 de ZTF
Le travail de simulation reste imparfait et doit être comparé aux données pour iden-

tifier les différences et être correctement interprété. Dans cette section on compare la
simulation aux données de la DR2 de ZTF. Pour faire la comparaison on va utiliser les
supernovae de la DR2 qui ont été identifiées comme de type Ia et on va appliquer des
coupures identiques pour rendre notre simulation de la DR2 comparable aux données.
Ainsi, on choisit de sélectionner l’intervalle de redshift 0.01 < z < 0.12 et l’intervalle de
temps 58270 MJD < t0 < 59210 MJD.

Notre sélection est basée sur l’identification des SNe Ia par BTS, or certaines SNe Ia
de la DR2 sont identifiées par d’autres relevés. On restreint donc les données aux SNe
Ia présentes dans BTS et qui satisfont les coupures utilisées dans la simulation. On a
alors 1948 SNe Ia dans les données contre 1831 en moyenne dans notre simulation.
Une partie des différences dans le nombre de SNe Ia peut provenir du taux d’explosion
utilisé dans la simulation.

5.5.1 Distribution des redshifts
Dans la Fig. 5.8 on montre la distribution en redshift de la simulation (en rouge) par

rapport aux SNe Ia de la DR2 identifiées dans BTS (en bleu).
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FIGURE 5.8 – Distribution en redshift des SNe Ia de la DR2 de ZTF et de la simulation.

5.5.2 Distribution des paramètres de SALT2
Sur la Fig. 5.9 on a représenté, de haut en bas, les paramètres x0, x1 et c. La distri-

bution du paramètre x0 de la simulation semble correspondre à ce que l’on trouve
dans la DR2-BTS. Pour le paramètre de stretch x1, on voit apparaître dans les don-
nées la distribution de mixture gaussienne proposée dans NICOLAS et al. 2021, mais
la gaussienne à bas redshift semble avoir une valeur moyenne plus basse que celle
trouvée dans NICOLAS et al. 2021 et utilisée dans notre simulation, les futures analyses
permettront de mettre à jour le modèle. Pour les valeurs du paramètre de couleur
c, on voit que la distribution de la simulation est proche de celle des données. Les
différences, notamment au niveau du pique de la distribution, peuvent s’expliquer
par le peu de statistique de SNe Ia à bas redshift disponible pour ajuster la distribution
dans SCOLNIC et KESSLER 2016.
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FIGURE 5.9 – Distribution des paramètre de SALT2 des SNe Ia de la DR2 de ZTF et de
la simulation.
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5.5.3 Flux, bruit et SNR
Dans la Fig. 5.10, on compare les flux, les erreurs et le SNR des observations de la

DR2-BTS et de la simulation. Pour rendre les histogrammes comparables on applique
un poids égal au rapport du nombre d’observations dans les données et dans la simu-
lation. La correspondance en flux semble être correcte. Pour les erreurs, la simulation
semble contenir un excès d’observations avec des faibles erreurs par rapport aux
données.
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FIGURE 5.10 – Distribution des flux et des erreurs des observations de la DR2-BTS
de ZTF (en bleu) et des simulations (en rouge). Les limites sont fixées
comme les 1er et 95ème percentiles.

La Fig. 5.11 compare les distributions de SNR des observations de la DR2-BTS de ZTF
et de la simulation. Les deux distributions semblables pour les valeurs de SNR < 20

118



5 Simulation et étude du biais de sélection – 5.6 Étude de la simulation pour
l’estimation des vitesses

différent ensuite. On note que la simulation semblent avoir un excès d’observation
avec un SNR compris entre 20 et 40 par rapport aux données. À haut SNR la distribution
de la simulation plafonne aux alentours d’une valeur de SNR égale à 100 tandis que
les données possèdent une large queue de distribution au-delà.
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FIGURE 5.11 – Distribution du SNR des observations de la DR2-BTS de ZTF (en bleu)
et des simulations (en rouge). Les limites sont fixées comme les 1er et
95ème percentiles.

Notre simulation même si elle permet une bonne reproduction des données pré-
sente quelques différences qui ne sont pas encore complétement comprises. Le dé-
veloppement de la nouvelle calibration pour la photométrie de ZTF (voir Sec. 4.3)
devrait permettre une meilleure compréhension des erreurs et une meilleure prise en
compte de celles-ci dans la simulation.

5.6 Étude de la simulation pour l’estimation des
vitesses

L’utilisation de la simulation N -body OuterRim avec SNSim nous a permis de pro-
duire 27 réalisations indépendantes de ZTF avec un redshift compris entre 0.01 et 0.17.
Ces simulations vont nous permettent d’étudier l’analyse de la mesure du taux de
croissance des structures, dont l’étape préliminaire est l’estimation des vitesses.

5.6.1 Le biais de sélection
Comme discuté dans la Sec. 5.4, les fonctions de sélection du relevé reproduites

dans notre simulation vont résultés en un biais de sélection que l’on veut étudier ici.
La Fig. 5.12 représente la distribution angulaire des SNe Ia avant et après sélection, les
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SNe Ia avant sélection sont représentées par des points bleus, les SNe Ia qui passent le
critère de détection sont en vert et celles qui passent le critère d’identification sont
en rouge. On voit l’effet de ces sélections en terme de position angulaire des SNe Ia.
Les SNe Ia les plus filtrées sont celles dont la ligne de visée passe au travers du plan
galactique, dont la densité d’étoile et de poussière diminue la qualité des observations.
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FIGURE 5.12 – Distribution angulaire des SNe Ia simulées dans l’une des réalisation
de ZTF. Les SNe Ia avant sélection sont représentées en bleu, celles
qui passent le critère de détection sont en vert et celles qui passent les
critères de classification sont en rouge. L’arrière plan représente une
carte de densité stellaire mesurée par le satellite Gaia.

Sur la Fig. 5.13, on montre l’effet de la sélection en terme de redshift. La partie
haute de la figure montre la distribution en redshift. La partie basse représente la
densité de SNe Ia en fonction du redshift. On voit que la distribution des SNe Ia
avant sélection (en bleu) décroît en (1+ z)−1 dû au fait que la durée du relevé dans
le référentiel de l’observateur est contractée à plus haut z. Les SNe Ia qui passent
le critère de détection (en vert) voient leur nombre diminuer d’environ ∼ 40% avec
une distribution qui diminue plus vite que (1+ z)−1 quand le redshift augmente. La
distribution des SNe Ia identifiées (en rouge) représente un peu moins de ∼ 40% de la
distribution avant sélection et est sujette à une rapide décroissance lorsque le redshift
augmente, il ne reste quasiment plus de SNe Ia après z ∼ 0.10.
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FIGURE 5.13 – Haut : Distribution des redshifts des SNe Ia. Bas : Densité des SNe Ia En
bleu : SNe Ia avant sélection. En vert : SNe Ia après critères de détection.
En rouge : SNe Ia après sélection d’identification spectrométrique.

La Fig. 5.14 représente le diagramme de Hubble construit avec les valeurs simulées
des paramètres des SNe Ia. On voit que, pour les SNe Ia identifiées (en rouge), la
distribution des résidus est biaisée vers les valeurs négatives. Il s’agit de l’effet du biais
de sélection.
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FIGURE 5.14 – Diagramme de Hubble et résidus des SNe Ia simulées. La totalité des
SNe Ia simulées est représentée en bleu, les SNe Ia qui passent la sélec-
tion sont en rouge.

Cette sélection est purement liée à la magnitude des objets et n’introduit pas, à cette
étape, un biais sur la population réelle des vitesses. C’est ce que l’on voit sur la figure
5.15 où l’on a représenté, en fonction du redshift, les vitesses des SNe Ia détectées
et identifiées (en rouge), leur moyenne par bin de redshift (en vert) et la moyenne
des vitesses dans la boite d’OuterRim d’origine (en bleu). Cette remarque pourrait se
révéler différente pour les vraies données. Par exemple, la difficulté à détecter des SNe
Ia dans les galaxies hôtes les plus massives pourraient induire un biais de sélection des
vitesses si ces galaxies ont une distribution des vitesses significativement différentes
de celle des autres galaxies.
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FIGURE 5.15 – Vitesses des hôtes des SNe Ia pour une des réalisations de ZTF en
fonction du redshift. Les vitesses individuelles des hôtes sont en rouge,
la moyenne par bin de redshift est en vert et la moyenne pour les
vitesses de la boite OuterRim est représentée en bleu.

5.6.2 Ajustement des courbes de lumière
L’ajustement de chaque courbe de lumière est réalisée avec l’implémentation de

l’algorithme d’ajustement de SNCosmo. Celui-ci utilise le minimiseur Minuit de la
bibliothèque Python iminuit 7(JAMES et ROOS 1975).

Lors de la première tentative, l’ajustement de certaines SNe Ia avait du mal à conver-
ger. Une première raison concerne les courbes de lumière avec un haut SNR, dont
l’ajustement a un χ2 excessivement grand (Fig. 5.16) qui signale une sous-estimation
des erreurs ou une convergence de l’ajustement vers un faux minima. Pour palier à ce
problème, on fait un ajustement en deux étapes : lors de la première on minimise le
χ2 en augmentant artificiellement les erreurs sur les flux, ce qui permet d’éviter de
tomber dans de faux minima. On réalise ensuite un second ajustement avec les vraies
erreurs, mais en utilisant les paramètres trouvés dans la première itération comme
point de départ. Une seconde raison pour la mauvaise convergence des ajustements
est le grand nombre d’observations au bord des limites de définition de SALT2. En
effet, lors de la minimisation du χ2 on fait varier le paramètre de la date du pic de
luminosité t0. Cependant le modèle SALT2 est défini pour −20 < ts − t0 < 50. Au cours
des itérations de la minimisation certaines observations rentrent et sortent du do-
maine de définition de SALT2, rendant l’ajustement instable. Ce problème est résolu

7. https://github.com/scikit-hep/iminuit
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en supprimant de l’ajustement les points tels que t − t0 > 45 ou t − t0 <−15.
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FIGURE 5.16 – χ2 réduit moyen en fonction du signal sur bruit médian des courbes de
lumière simulées. Les résultats pour la méthode d’ajustement standard
sont représentés par les points verts, ceux pour la méthode d’ajuste-
ment en deux étapes sont représentés par les points rouges

Après l’ajustement on va appliquer des critères de qualité aux SNe Ia. Ces critères
sont en partie repris de DHAWAN et al. 2021 et sont résumés dans la table 5.2.

Le premier critère est la bonne convergence de la minimisation du χ2 par Minuit.
Le deuxième critère est une probabilité de réjection du modèle avec α= 0.05. Cette
sélection équivaut à calculer pour chaque ajustement la valeur de "coupure" χ2

cut telle
que

P (
χ2 <χ2

cut

)= 1−α⇔
∫ χ2

cut

0
fχ(x;k)d x = 1−α, (5.43)

où fχ(x;k) est la densité de probabilité de la loi duχ2 à k degrés de liberté. L’ajustement
de la SN Ia est rejeté si χ2 >χ2

cut. On peut faire la remarque ici que lorsque ce critère a
été appliqué après la première tentative d’ajustement, seules ∼ 63% des SNe Ia ont
passé ce critère, la seconde méthode d’ajustement a permis de passer à ∼ 85%. Les
critères suivants assurent la qualité de l’ajustement des SNe Ia. On demande à avoir
au moins trois points dans un intervalle de 10 jours autour du pic de luminosité.
On écarte les SNe Ia dont les paramètres x1 et c sont trop éloignés des distributions
connues en ne conservant seulement les SNe Ia telles que |x1| < 3 et |c| < 0.3. Pour
retirer les ajustements avec de trop grandes erreurs on écarte les SNe Ia telles que
σt0 > 1 ou σx1 > 1. Finalement, pour ne pas entrer dans le régime dans lequel les biais
sur les vitesses particulières sont trop grands on impose zobs > 0.02.
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TABLEAU 5.2 – Critères de sélection appliqués aux SNe Ia de ZTF simulées pour repro-
duire un jeu de données pour les analyses cosmologiques.

Critères de sélection SNe Ia restantes % 〈N〉 SNe Ia

Ajustement SALT2 valide 88.7 3830
Pfit > 95% 84.9 3664
3 observations avec |p| < 10 89.7 3873
|x1| < 3 89.5 3867
|c| < 0.3 88.8 3834
σt0 < 1 89.4 3862
σx1 < 1 89.3 3858
zobs > 0.02 97.9 4228

Ensemble des critères 81.5 3520
Ensemble des critères et z < 0.06 38.5 1660

5.6.3 Résidus du diagramme de Hubble et estimation des
vitesses

Les résidus du diagramme de Hubble dépendent des paramètres pHD = {
MB ,α,β,σM

}
.

Sur la figure 5.17 on a représenté les résidus du diagramme de Hubble moyennés sur
les 27 réalisations en fonction du redshift. Les paramètres du diagramme de Hubble
pHD sont fixés aux valeurs en entrée de la simulation. Comme dans la figure 5.14, on
peut voir qu’à partir d’un redshift z ∼ 0.06 les résidus présentent un biais négatif dû à
la fonction de sélection. Ce biais atteint un maximum de ∆µ∼−0.13 à z ∼ 0.12.
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FIGURE 5.17 – Résidus du diagramme de Hubble pour les 27 réalisations de ZTF en
fonction du redshift. Les lignes grises représentent chacune des réali-
sations individuellement, les points rouges représentent la moyenne
pour l’ensemble des SNe Ia.

On utilise l’estimateur des vitesses présenté dans (3.60)

v̂i
(
pHD

)=− ln(10)c

5

( (
1+ zobs,i

)
H

(
zobs,i

)
r
(
zobs,i

) −1

)−1

∆µi
(
pHD

)
, (5.44)

pour obtenir les vitesses correspondantes aux résidus ∆µ
(
pHD

)
. La différence entre

ces vitesses estimées et les vitesses réelles est représentée en fonction du redshift dans
la figure 5.18. On observe que le biais sur les résidus vu dans la figure 5.17 est répercuté
sur l’estimation des vitesses. A partir de z ∼ 0.06 le biais sur l’estimation des vitesses
augmente progressivement pour atteindre ∆v ∼ 2000 km.s−1 à z ∼ 0.12.
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FIGURE 5.18 – Différence moyenne entre vitesses estimées et vitesses réelles en fonc-
tion du redshift. Les lignes grises représentent chacune des 27 réali-
sations individuellement, les points rouges représentent la moyenne
pour l’ensemble des SNe Ia.

L’estimation non-biaisée des vitesses ne peut être réalisée que lorsque les résidus
sont distribués selon une loi normale ∆µ∼N (0,σ) d’erreur σ, centrée en 0. Une telle
distribution garantit que les vitesses seront en moyenne estimées avec un biais nul.
La limite en magnitude de la fonction de sélection vient briser cette symétrie par
la sélection préférentielle des objets les plus brillants c’est-à-dire avec des résidus
négatifs. La majorité des vitesses va donc être estimée comme positive, avec pour
conséquence une sur-estimation de la plupart des vitesses. Nous verrons dans le
chapitre suivant comment ce biais se propage à la mesure du taux de croissance des
structures f σ8
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Dans le Chap 2 nous avons introduit les paramètres f et σ8 liés à la croissance
des structures. Ces deux paramètres dépendent de la théorie qui décrit la gravité au
travers de l’équation de Poisson et peuvent nous permettre de mesurer une déviation
à la relativité générale. Dans ce chapitre nous allons nous intéresser à l’analyse qui
nous permet de contraindre le produit de ces deux paramètres. Dans la Sect. 6.1 on va
présenter les méthodes existantes pour mesurer f σ8. Ensuite dans la Sect. 6.2 nous
allons décrire plus précisément la méthode du maximum de vraisemblance que nous
avons choisi d’utiliser. Enfin, dans la Sect. 6.3 on donne les principaux résultats de
notre analyse avec les simulations du relevé ZTF qui ont été décrites dans le Chap. 5.

6.1 Les méthodes de mesure directe de f σ8

Il existe différentes méthodes pour contraindre f σ8. Tout d’abord on peut distinguer
deux types de mesures. Les mesures indirectes, qui utilisent comme observable le
champ de densité et utilisent les effets des vitesses sur celui-ci pour mesurer f σ8, et
les mesures directes, qui vont contraindre f σ8 en utilisant un estimateur des vitesses.
Dans la Sec. 2.2.2 on a introduit les méthodes indirectes de mesure des distorsions de
l’espace des redshifts. On va s’intéresser ici aux méthodes de mesure directe de f σ8.

6.1.1 Mesurer des distances avec les galaxies
Les méthodes directes nécessitent généralement deux observables, un redshift et

une distance. Les redshifts sont généralement mesurés à l’aide de relevés spectrosco-
piques sur les spectres des galaxies avec une précision de l’ordre de σz ∼ 10−5. On a vu
dans le Chap. 3 que les SNe Ia sont de très bon indicateurs de distances, cependant au
vu de la statistique existante elles n’étaient pour l’instant pas utilisées pour les mesures
de f σ8. Les indicateurs de distance utilisés étaient alors deux relations empiriques
pour les galaxies que nous allons présenter dans la suite.

La relation de Tully-Fisher

La relation de Tully-Fisher pour les galaxies spirales est une loi empirique qui relie
la vitesse de rotation de la galaxie à sa luminosité (TULLY et FISHER 1977)

Mb =α logVmax +β, (6.1)
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où Mb est la magnitude absolue dans une bande b et α et β sont les paramètres de la
relation à déterminer.

FIGURE 6.1 – Relation de Tully - Fisher entre la magnitude et la vitesse de rotation des
galaxies spirales. Crédit : TULLY et FISHER 1977

Les distances obtenues par la relation de Tully-Fisher (TF) peuvent être utilisées
dans des relevés de vitesses particulières à très bas redshift. Parmis les catalogues on
peut citer SFI++ (SPRINGOB et al. 2009), CosmicFlows (KOURKCHI et al. 2020) ou 2MTF
(HONG et al. 2019).

La relation du plan fondamental

La relation du plan fondamental (FP) permet d’estimer la distance d’une galaxie
elliptique. Elle s’exprime

logRe = a logσ+b log Ie + c, (6.2)

où Re est le rayon effectif de la galaxie,σ la dispersion en vitesse au centre de la galaxie
et Ie la surface de luminosité effective. La distance est obtenue par comparaison du
diamètre angulaire de l’Eq. 6.2 avec celui observé.
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FIGURE 6.2 – Relation du plan fondamental entre le rayon effectif, la surface de lu-
minosité et la dispersion des vitesses des galaxies elliptiques. Crédit :
MAGOULAS et al. 2012

Parmi les catalogues utilisés pour les analyses de vitesses particulières on trouve
ceux des relevés 6dF CAMPBELL et al. 2014 et SDSS HOWLETT et al. 2022.

Comparaison avec les SNe Ia

Les relations de Tully-Fisher et du plan fondamental ne sont pas aussi précises que
les SNe Ia pour mesurer des distances. En effet, leur précision relative sur la distance
est σD /D ∼ 20% tandis que les SNe Ia ont une précision σD /D ∼ 7%. Cependant,
les galaxies étaient utilisées jusqu’à présent car beaucoup plus nombreuses puisque
les catalogues TF et FP cités ci-dessus contiennent en général plusieurs milliers ou
dizaines de milliers de distances à bas redshift. Les nouveaux relevés de SNe Ia tels
que ZTF et Vera Rubin vont permettre aux SNe Ia d’atteindre une statistique suffisante
pour être compétitive dans la mesure de f σ8.

6.1.2 Différentes méthodes pour mesurer f σ8

Il existe plusieurs façons de contraindre f σ8 avec les vitesses estimées par la combi-
naison des redshifts et indicateurs de distances. On présente ici les principales.

Le maximum de vraisemblance

Cette méthode va consister à directement ajuster f σ8 en maximisant une fonction
de vraisemblance L( f σ8) dont le vecteur de données est constitué du champ de
vitesse. C’est la méthode qui est employée dans ce travail et elle est plus amplement

130



6 La mesure du taux de croissance des structures – 6.2 Description de la méthode du
maximum de vraisemblance

détaillée dans la Sec. 6.2. Elle est notamment utilisée avec les galaxies dans ABATE et
ERDOGDU 2009 ; JOHNSON et al. 2014 ; HOWLETT et al. 2017a; LAI et al. 2023.

Compression de la statistique à 2 points

On regroupe ici les méthodes qui vont utiliser des compressions statistiques du
champ de vitesses estimé. Il peut s’agir de l’estimation de la fonction de corrélation
(NUSSER 2017 ; TURNER et al. 2022), de la statistique des vitesses "par paire" (DUPUY

et al. 2019) ou de l’estimation du spectre de puissance du moment p = (1+δm)v (QIN

et al. 2019).

Comparaison vitesses observées - vitesses reconstruites

Le catalogue 2M++ (LAVAUX et HUDSON 2011) fournit une reconstruction du champ
de densité de l’Univers proche. Il utilise les galaxies comme traceurs de densité, ainsi,
combiné avec l’Eq. 2.66, il permet d’obtenir un reconstruction du champ de vitesse

vrec = aHβ

4π

∫
x′−x

|x′−x|3δg
(
x′)d 3x′, (6.3)

où on rappelle que le paramètre β = f /b exprime la dégénérescence entre f et le
biais des galaxies b. En comparant les vitesses reconstruites avec des vitesses estimées
par TF, FP ou SNe Ia, on peut contraindre β. Avec une mesure externe de σ8,g = bσ8

on peut obtenir f σ8 =βσ8,g . Cette méthode est utilisée dans PIKE et HUDSON 2005;
CARRICK et al. 2015 ; BORUAH et al. 2020 ; SAID et al. 2020.

Forward modeling

Dans la méthode du forward modeling, le champ de densité ou de vitesse lui-même
va être un ensemble de paramètres libres à ajuster. Les observables sont ensuite modé-
lisées à partir de ce champ pour obtenir des prédictions qui peuvent êtres comparées
aux données. Dans le cas du champ de vitesse, un premier modèle de modélisa-
tion évolutive est décrit dans LAVAUX 2016. Ce modèle est utilisé pour reconstruire le
champ de vitesse local dans GRAZIANI et al. 2019 ; BORUAH et al. 2021 ; PRIDEAUX-GHEE

et al. 2022. Dans ce travaux les paramètres cosmologiques sont fixés à des valeurs
fiducielles.

6.2 Description de la méthode du maximum de
vraisemblance

6.2.1 Fonction de vraisemblance
Dans la méthode du Maximum de vraisemblance on va faire l’hypothèse que le

champ de vitesse est un champ aléatoire Gaussien. C’est à dire que si on évalue le
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champ de vitesse à n positions ri de l’espace, les vitesses en chaque point vi = v(ri)
sont distribuées selon une loi normale multidimensionnelle de dimension n et de
matrice de covariance C . On peut alors écrire la fonction de vraisemblance

L(p,pHD) = (2π)−
n
2
∣∣C (

p,pHD
)∣∣− 1

2 exp

[
−1

2
v̂
(
pHD

)T C
(
p,pHD

)−1 v̂
(
pHD

)]
(6.4)

où pHD = {
α,β, M0,σM

}
est le vecteur qui contient les paramètres du diagramme de

Hubble des SNe Ia et p = {
f σ8,σv ,σu

}
est le vecteur qui contient les paramètres liés

au champ de vitesses et qui vont être décrits dans la suite.
On va chercher à minimiser − logL à l’aide d’un algorithme de minimisation ou à

explorer L autour de son maximum à l’aide d’un algorithme de Monte Carlo Markov
Chain (MCMC).

6.2.2 Vecteur de données
Le vecteur de données v est directement constitué des vitesses particulières. On

verra par la suite que l’on va faire des tests en utilisant directement les vitesses "vraies"
de la simulation vtrue,i comme déjà fait dans la Sec. 5.6. Pour les vitesses estimées on
a décidé d’utiliser l’estimateur v̂1 présenté dans l’Eq. 3.60. Les paramètresΩm et H0

sont fixés à notre cosmologie fiducielle.
Dans les différentes réalisations de ZTF il arrive qu’une à quatre paires de SNe Ia

se retrouvent assignées au même hôte. Pour éviter d’avoir une covariance invalide
on groupe ces SNe Ia et on leur attribue une vitesse par moyenne pondérée par les
erreurs

v̂eff =
∑

v̂iσ
−2
v̂ ,i∑

σ−2
v̂ ,i

. (6.5)

L’erreur sur cette vitesse est

σveff =
1√∑
i σ

−2
v̂ ,i

(6.6)

6.2.3 Modélisation de la covariance des vitesses
La covariance des vitesses C (p,pHD) de l’équation (6.4) peut se décomposer en

plusieurs termes

Ci j (p,pHD) =C v v
i j ( f σ8,σu)+σ2

vδ
K
i j +σ2

v̂ (pHD)δK
i j . (6.7)

Le premier terme est lié à la covariance du champ de vitesses cosmologique. On a vu
dans la Sec. 2.1.4 les équations relatives au champ de vitesse. Pour obtenir la matrice
de covariance des vitesses projetée sur la ligne de visée n̂ entre deux galaxies i et j , on
peut reprendre l’expression de la vitesse en espace de Fourier de l’Eq. 2.70. On a alors
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la covariance

C v v
i j = 〈(vi .n̂i )(v j .n̂ j )〉 (6.8)

= (aH f )2
∫ +∞

0

d 3k

(2π)3

∫ +∞

0

d 3k′

(2π)3

(k.n̂i )(k′.n̂ j )

k2k ′2 〈θi (k)θ∗j (k′)〉e i k.xi e−i k′.x j . (6.9)

En appliquant la définition du spectre de puissance de l’Eq. 2.12 pour la variable θ, on
a

C v v
i j =

(
aH f

)2

(2π)3

∫ +∞

0
d 3k

(k.n̂i )(k.n̂ j )

k4
Pθθ (k)e i k.(xi−x j ). (6.10)

On peut faire l’hypothèse que le spectre de puissance est isotrope et réécrire l’Eq. 6.10
en coordonnées sphériques

C v v
i j =

(
aH f

)2

(2π)3

∫ +∞

0
dkPθθ(k)

∫ 2π

0

∫ π

0
dΩ(k̂.n̂i )(k̂.n̂ j )e i k.(xi−x j ), (6.11)

où k̂ = k
k . On peut montrer que l’intégrale angulaire donne la fonction Wi j telle que

(Appendice A de MA et al. 2011)

Wi j (k;xi ,x j ) =
∫ 2π

0

∫ π

0

dΩ

4π
(k̂.n̂i )(k̂.n̂ j )e i k.(xi−x j ) (6.12)

= 1

3
cosθi j

(
j0(kri j )−2 j2(kri j )

)+ r−2
i j j2(kri j )xi x j sin2θi j . (6.13)

où ri j = ||xi −x j ||, θi j = x̂i .x̂ j et j0 et j2 sont les fonctions sphériques de Bessel telles
que

j0(x) = sin x

x
, (6.14)

j2(x) =
(

3

x2
−1

)
sin x

x
−3

cos x

x2
. (6.15)

On a représenté W (k) sur la Fig. 6.3 pour différentes séparations spatiales et angulaires.
Pour deux objets à la même position on obtient la valeur attendues pour les termes
diagonaux de Wi i = 1

3 .
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FIGURE 6.3 – Fonction fenêtre W (k;xi ,x j ) en fonction de k. Haut : Les couleurs re-
présentent différentes variations de séparations radiales avec θi j = 0,
||xi || = 200 Mpc.h−1et ||x j || = ||xi ||+∆r . Bas : Les couleurs représentent
différentes variations de séparations angulaires avec ||xi || = ||x j || = 200
Mpc.h−1.

La covariance s’écrit alors

C v v
i j =

(
aH f

)2

4π2

∫ +∞

0
dkPθθ(k)Wi j (k;xi ,x j ). (6.16)

En pratique, on ne connaît pas le spectre de puissance Pθθ. Comme on cherche ici
à ajuster son amplitude on peut modéliser sa forme avec une cosmologie fiducielle.
Cette forme correspond au spectre de puissance normalisé de l’Eq. 2.18, on a donc

Pθθ(k) =
(
σ8

σ8,fid

)2

Pθθ,fid. (6.17)
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On réécrit alors la covariance

C v v
i j =

(
f σ8

)2(
f σ8

)2
fid

(aH)2

4π2

∫ +∞

0
dk f 2

fidPθθ,fid(k)Wi j
(
k;xi ,x j

)
. (6.18)

Lors de la construction de la matrice de covariance, les distances comobiles de xi et
x j sont évaluées à l’aide des redshifts observés zobs. Ces redshifts sont eux-mêmes
affectés par les vitesses particulières, l’espace est alors déformé comme expliqué dans
la Sec. 2.2.2. On doit alors introduire un terme dit de damping pour prendre en compte
l’effet de ces déformations sur le spectre de puissance. Ce terme va réduire l’amplitude
du spectre de puissance aux petites échelles auxquelles les RSD ont une contribution
importante. Dans KODA et al. 2014 ce terme est introduit de manière empirique par
comparaison à des simulations N -body comme

Du(k;σu) = sin(kσu)

kσu
, (6.19)

où σu est un paramètre libre, de valeur σu ∼ 15 Mpc.h−1. On ajoute ce terme au calcul
de la covariance tel que

C v v
i j

(
f σ8,σu

)= (
f σ8

)2(
f σ8

)2
fid

(aH)2

4π2

∫ +∞

0
dk f 2

fidPθθ,fid(k)Wi j
(
k;xi ,x j

)
D2

u(k;σu). (6.20)

On peut faire la remarque que des travaux récents tentent de donner une expression
analytique au spectre de puissance des vitesses en espace des redshifts (DAM et al.
2021).

Bien que seul le spectre linéaire ait une formule analytique, on sait qu’il n’est pas
valable aux échelles k > 0.1 Mpc−1.h. Nous avons donc besoin de choisir un modèle
non-linéaire pour le spectre de puissance Pθθ. Au cours de ce travail, nous avons
considéré deux modèles de spectres de puissance. Le premier constitue notre choix
pour notre analyse de référence. Il s’agit d’un modèle ajusté sur une simulation N -body
dans BEL et al. 2019. L’expression de ce spectre de puissance est

P non-lin
θθ (k) = P lin

θθ (k)exp
[−k

(
a1 +a2k +a3k2)] , (6.21)

où k est en Mpc−1.h et les coefficients ai obtenus lors de l’ajustement sont
a1 = −0.817+3.198σ8

a2 = 0.877−4.191σ8

a3 = −1.199+4.629σ8

. (6.22)

Dans la Sec. 6.3.3, on compare nos résultats avec l’utilisation d’un autre modèle de
spectre de puissance obtenu à l’aide d’une expansion à 2 boucles en théorie des per-
turbations (RegPT, TARUYA et al. 2012). Ces différents modèles de spectre de puissance
sont représentés dans la Fig. 6.4.
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FIGURE 6.4 – Spectre de puissance du paramètre de divergence des vitesses θ. Le
modèle linéaire est en pointillés noirs, le modèle de BEL et al. 2019 est
en rouge et le modèle RegPT de TARUYA et al. 2012 en vert. Les lignes en
alternance point-tiret incluent le facteur de damping Du .

Le second terme de l’Eq. 6.7, σv est un paramètre libre qui permet de prendre en
compte les effets des non-linéarités sur la distribution des vitesses aux petites échelles.
Cette modélisation est imparfaite mais il n’existe pas encore de modèle de spectre de
puissance qui permette de décrire correctement les petites échelles.

Le dernier terme de l’Eq. 6.7, σv̂ est l’erreur sur l’estimateur des vitesses décrites
dans L’Eq. 3.69. On peut faire la remarque que σv̂ dépend des paramètres du dia-
gramme de Hubble des SNe Ia tels que M0, α, β et σM .

6.2.4 Covariance pour des vitesses binnées
Une variation de la méthode précédente est de rassembler les données par bins

selon leur position dans l’espace. Cette méthode est utilisée dans JOHNSON et al. 2014
et HOWLETT et al. 2017a par exemple, et s’inspire de ce qui est fait dans les analyses du
champ de densité. Elle consiste à choisir une taille de grille L et à faire une moyenne
des vitesses dans chacun des éléments cubiques de cette grille. La valeur du champ
en chaque bin de position xG

i est

v
(
xG

i

)≡ vG
i =

∑
j v̂ jΘi j∑

j Θi j
, (6.23)
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oùΘi j est une fonction qui indique le poids de la vitesse i dans le bin j . L’exemple le
plus simple est

Θi j =
{

1 si |xi −x j | < L
2 , |yi − y j | < L

2 et |zi − z j | < L
2

0 sinon
, (6.24)

qui correspond a faire la moyenne des vitesses contenues dans chaque cellule, on a
alors dans la cellule ci

vG
i = 1

Ni

∑
x j∈ci

v̂ j ; (6.25)

où Ni est le nombre de vitesses dans ci . L’erreur associée est

σ2
vG ,i =

1

Ni

∑
x j∈ci

σ2
v̂ , j . (6.26)

On peut montrer que l’utilisation d’une grille correspond à une convolution du champ
de vitesse avec celle-ci. En espace de Fourier, on doit prendre en compte cela en
multipliant le spectre de puissance par une fonction fenêtre Γ2(k). Dans le cas de la
grille exprimée par l’Eq. 6.24, cette fonction est donnée par

Γ(k) =
∫

dΩ

4π
sinc

(
kx

L

2

)
sinc

(
ky

L

2

)
sinc

(
kz

L

2

)
, (6.27)

où dΩ= sinθdθdφ, kx = cosθ sinφ, ky = sinθ sinφ et kz = cosφ. La Fig. 6.5 représente
la fonction fenêtre pour différentes tailles de grille L. Plus la grille est grande plus les
petites échelles sont lissées.
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FIGURE 6.5 – Fonction fenêtre Γ2(k) de la grille utilisée pour biner les données. Les
couleurs représentent γ2(k) pour des tailles L de grille différentes.
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La covariance entre les cellules ci et c j s’exprime alors

C̃ v v
i j

(
f σ8,σu

)= (
f σ8

)2(
f σ8

)2
fid

(aH)2

4π2

∫ +∞

0
dk f 2

fidPθθ(k)Wi j
(
k;xi ,x j

)
Γ2(k). (6.28)

Le terme de damping Du n’est plus nécessaire si la taille de la grille est assez grande
pour lisser les distorsions liées aux vitesses particulières.

Cette expression de la covariance n’est plus valable quand le nombre de données
dans une cellule devient faible. Dans ABATE et ERDOGDU 2009, une correction est
proposée pour les termes diagonaux (Eq. 13)

C̃ v v
i i ← C̃ v v

i i + C v v
i i − C̃ v v

i i

Ni
. (6.29)

Il est important de noter que dans la Fig. 3 de ABATE et ERDOGDU 2009, on voit que
la correction ne semble avoir un effet significatif que lors de l’analyse de données
simulées sans erreur.

6.2.5 Intégration du spectre de puissance, précision
numérique

Le calcul de la matrice de covariance des Eqs. 6.20 et 6.28 nécessite de pratiquer une
intégration numérique sur le spectre de puissance. On va exposer ici les choix réalisés
pour cette intégration.

Bornes d’intégrations

Le choix de la borne d’intégration inférieure kmin est imposé par la taille de la simu-
lation N-body. En effet, les simulations N-body utilisent généralement des conditions
aux bords périodiques. Ces conditions imposent que les modes k de puissance non
nulle sont supérieurs au mode fondamental kF = 2π

L , où L est la taille de la boite. Pour
OuterRim, la taille de la boite est L = 3×103 Mpc.h−1, la fréquence fondamentale est
donc kF ∼ 2.1×10−3 Mpc−1.h et notre borne inférieure d’intégration est kmin = kF .
Dans le cas d’une analyse avec de vraies données on prendra kmin le plus petit possible.
Dans JOHNSON et al. 2014, HOWLETT et al. 2017a et LAI et al. 2023 la borne supérieure
d’intégration est fixée de manière à obtenir un résultat non-biaisé de f σ8 lors des
tests de l’analyse sur les simulations. Ce choix peut être motivé par le fait de couper le
spectre de puissance avant de rentrer dans un régime non-linéaire pour lequel il n’est
plus valide, la limite fixée est généralement kmax = 0.2 Mpc−1.h. Dans notre travail,
nous avons opté pour un autre choix, nous allons intégrer le spectre de puissance avec
une borne supérieure telle que l’intégrale converge. On a représenté dans la Fig. 6.6
l’intégrale du spectre de puissance en fonction de kmax pour plusieurs valeurs du pa-
ramètre de damping σu . On voit que pour une valeur de kmax = 1 Mpc−1.h l’intégrale
du spectre de puissance converge pour toutes valeurs de σu . C’est donc ce choix que

138



6 La mesure du taux de croissance des structures – 6.2 Description de la méthode du
maximum de vraisemblance

nous allons utiliser.
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FIGURE 6.6 – Intégrale du spectre de puissance en fonction de la borne d’intégra-
tion kmax. Les différentes lignes représentent l’intégrale pour différentes
valeurs du paramètre de damping σu . L’intégrale est normalisée par
rapport à celle de kmax = 10 Mpc−1.h

On peut remarquer que le choix d’un kmax = 0.2 Mpc−1.h permet la convergence de
l’intégrale pour un σu ∼ 15 Mpc.h−1.

Échantillonage du spectre de puissance

On utilise la librairie CAMB pour calculer notre spectre de puissance linéaire. Pour
pouvoir intégrer le spectre de puissance, on doit choisir un échantillonnage en k. Cet
échantillonage doit être suffisamment précis sans demander de trop longs temps de
calcul pour la matrice de covariance. On a tracé sur la Fig. 6.7 les variations du spectre
de puissance en fonction des modes k par rapport à un échantillonage de N = 107. On
voit qu’avec un échantillonage de N = 1000 l’erreur sur le spectre de puissance est déjà
en-dessous de 0.1%. Si on regarde l’intégrale du spectre de puissance celle-ci ne varie
que de ∼ 10−4%. On choisit donc de travailler avec un échantillonage de N = 1000.
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FIGURE 6.7 – Variation du spectre de puissance en fonction de k par rapport à un
échantillonage de N = 107. Les couleurs correspondent à différentes
valeurs d’échantillonage en k

On peut vérifier que l’échantillonnage du spectre de puissance avec N = 1000
points est suffisant lorsqu’on ajoute la fonction fenêtre W (k). La Fig. 6.8 représente la
variation relative de l’intégrale du produit du spectre de puissance avec la fonction
fenêtre entre les échantillonnages N = 1000 et N = 106. Cette variation est tracée en
fonction des paramètres de la fonction fenêtre comme présenté précédemment dans
la Fig. 6.3. On peut voir que l’intégrale ne varie pas de plus de 0.02 % entre les deux
échantillonnages.
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FIGURE 6.8 – Rapport de l’intégrale I = ∫
P (k)W (k;xi ,x j )dk du spectre de puissance

et de la fonction fenêtre W (k;xi ,x j ) entre un échantillonage N = 103 et
N = 107.Haut : Le rapport est tracé en fonction de la séparation radiale
δr telle que ||x j || = ||xi ||+∆r et avec un une séparation angulaire θi j =
0.Bas : Le rapport est tracé en fonction de la séparation angulaire ∆θ et
avec ||xi || = ||x j || = 200 Mpc.h−1.

6.2.6 Tests sur des catalogues simples
Pour faire une première vérification de la méthode, on simule des catalogues de la

manière suivante :

1. On tire N positions angulaires (RA, Dec) uniformément sur la sphère.

2. On génère N redshifts en suivant la loi de densité de probabilitéP(z) = 3r 2(z)
V (zmax)−V (zmin) .

3. On effectue le calcul de la matrice de covariance C v v et d’un spectre de puissance
P (k).

4. On tire des vitesses selon la loi multinormale N (0,C v v ).
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On obtient ainsi un catalogue de vitesses correspondant parfaitement au spectre de
puissance P (k) utilisé pour la simulation.

Sur la Fig. 6.9 on montre les résultats de l’ajustement de ces catalogues dans les
conditions avec et sans grille, et avec et sans la correction de ABATE et ERDOGDU 2009
(Eq. 6.29). Dans cet ajustement on ne prend pas en compte les distorsions de l’espace
des redshifts car elles ne sont pas présentes dans ces simulations simplifiées. Sur le
panneau du haut de la Fig. 6.9, on a tracé les résultats pour un ajustement où σv est
fixé à σv = 0. Le résultat sans grille est bien retrouvé sans biais. Pour les ajustements
avec grille, on retrouve des résultats similaires à la Fig.3 de ABATE et ERDOGDU 2009.
Dans le cas sans correction les résultats sont biaisés de plus de ∼ 20% et ce biais
augmente quand le nombre de SNe Ia par cellule diminue avec une diminution de la
taille de la grille. Avec la correction on obtient aussi des résultats légèrement baisés
∼−3% pour une grille de 40 Mpc.h−1et ∼ 4% pour une grille de 100 Mpc.h−1. Sur le
panneau du bas on a produit le même ajustement en laissant σv libre. Dans le cas
sans grille, cela biaise très légèrement (∼−0.02%) le résultat. Les résultats avec grille
sont modifiés par rapport à l’ajustement précédent, le biais dans le cas sans correction
est de l’ordre de ∼−1.5% et celui dans le cas avec la correction est de l’ordre de ∼−4%.

142



6 La mesure du taux de croissance des structures – 6.2 Description de la méthode du
maximum de vraisemblance

0 20 40 60 80 100

Grid size [Mpc.h−1]

0

20

40

60

80

100

f
σ

8
/(
f
σ

8
) fi

d
−

1
in

%

No grid

Corr.

No corr.

0 20 40 60 80 100

Grid size [Mpc.h−1]

−5

−4

−3

−2

−1

0

1

f
σ

8
/(
f
σ

8
) fi

d
−

1
in

%

No grid

Corr.

No corr.

FIGURE 6.9 – Ajustement des simulations simplifiées de champs de vitesse. On com-
pare l’ajustement sans grille (en bleu), celui avec grille et avec la correc-
tion de ABATE et ERDOGDU 2009 (en vert), et celui avec grille et sans la
correction (en rouge). Haut : Ajustement avec σv fixé à la valeur σv = 0.
Bas : Ajustement avec un σv libre.

Lors du travail d’analyse sur l’ajustement avec grille, on a remarqué que, dans le cas
du relevé ZTF, il est difficile de trouver un équilibre entre nombre de SNe Ia par cellule
et taille des cellules. En effet, avoir des cellules trop larges diminue l’échantillonnage
du champ de vitesse. De plus, le champ de vitesse sur la ligne de visée n’est pas un
"vrai" champ scalaire, dans le sens que, lorsque l’on fait la moyenne des vitesses dans
une cellule on doit supposer que ces vitesses sont parallèles. Cette hypothèse est de
moins en moins valable lorsque la taille de la cellule augmente. Dans HOWLETT et al.
2017a, par exemple, un ajustement avec grille est réalisé mais le nombre de données

143



6 La mesure du taux de croissance des structures – 6.3 Résultats principaux

est plus grand avec ∼ 2062 galaxies et dans un volume plus petit puisque l’intervalle
en redshift est 0 < z < 0.03. Dans le cas de notre simulation de ZTF nous avons moins
de 2000 SNe Ia dans un volume plus large 0 < z < 0.06. Face aux difficultés rencontrées
avec l’ajustement avec grille, et puisque l’ajustement sans grille semblait nous donner
des résultats plus fiables, nous avons décidé de nous concentrer sur ce dernier.

6.3 Résultats principaux
Nous avons appliqué la méthode de maximum de vraisemblance sur les simulations

de ZTF décrites dans le Chap. 5. Pour des raisons statistiques c’est les réalisations
équivalentes à six ans de ZTF qui sont utilisées dans les études qui vont suivre à
l’exception de la prédiction pour la DR2 de ZTF (Sec.6.3.5). On présente dans cette
section les principaux résultats publiés dans CARRERES et al. 2023. Dans ce travail
nous avons pris en considération les erreurs sur les modules de distances obtenus
avec les SNe Ia, mais nous avons négligé les erreurs sur les redshift. Nous avons vérifié
que, dans le cadre de redshifts obtenus par spectroscopie avec une erreur de mesure
σz ∼ 10−5, cette erreur a un impact négligeable sur f σ8.

6.3.1 Prédictions des contraintes sur f σ8 pour six ans de ZTF
En première approche, on peut éviter le biais de sélection en ne gardant que les

SNe Ia avec un redshift z < 0.06. Ce jeu de données, dit complet, réduit la statistique à
〈NSN〉 ∼ 1620, ce qui représente la moitié des SNe Ia simulées.

Pour étudier la contrainte de f σ8, nous avons réalisé trois ajustements différents.
Ces ajustements sont réalisés en minimisant la quantité − logL, où L est la fonc-
tion de vraisemblance de l’Eq. 6.4, à l’aide de l’algorithme Minuit déjà utilisé pour
l’ajustement des courbes de lumière en Sec.5.6.2.
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FIGURE 6.10 – Résultat de l’ajustement de f σ8 pour les SNe Ia classifiées par spectro-
scopie dans l’intervalle de redshift zobs ∈ [0.02,0.06]. Les points avec
barres d’erreur montrent la moyenne obtenue sur nos 27 réalisations,
les rectangles colorés représentent l’incertitude moyenne sur f σ8.

Le premier ajustement réalisé est celui des vitesses réelles c’est-à-dire celles en
sortie de la simulation N -body. Le résultat de cet ajustement est présenté en bleu dans
la Fig. 6.10. Sur nos 27 réalisations on obtient le résultat

〈 f σ8/
(

f σ8
)

fid〉 = 0.991±0.016. (6.30)

Ce résultat est compatible dans la barre d’erreur à 1-σ avec la valeur fiducielle de la
simulation. Cet élément permet de montrer que le modèle du maximum de likelihood
est valable. L’incertitude moyenne sur les 27 réalisations est donnée par√

〈σ2
f σ8

〉/( f σ8)fid = 0.100. (6.31)

Puisque cette mesure est réalisée dans un cas où les vitesses sont parfaitement
connues, cette incertitude représente la limite basse de l’erreur que l’on peut ob-
tenir pour f σ8 avec la statistique de la simulation.

Lors du deuxième ajustement, on utilise les vitesses estimées v̂i , mais on fixe les
paramètres du diagramme de Hubble pHD à leurs valeurs simulées. Lors des premières
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tentatives de cet ajustement, nous avons observé que la statistique n’était pas assez
importante pour contraindre σu . La dégénérescence entre les hautes valeurs de σu

et f σ8 mène alors à une surestimation de σu et f σ8. Pour compenser ce problème,
certains travaux décident de fixer σu en se basant sur les résultats des simulations
(LAI et al. 2023). Dans ce travail, on décide d’utiliser un prior gaussien centré sur
µσu = 15 Mpc.h−1 avec une largeur σσu = 0.5µσu . Cette valeur est proche de ce qui est
observé dans KODA et al. 2014 et du résultat obtenu lors de notre premier ajustement.
La dépendance de f σ8 au prior est discuté en Sec. 6.3.2. L’ajustement est représenté
en vert, au centre de la Fig. 6.10. La valeur moyenne de f σ8 est

〈 f σ8/
(

f σ8
)

fid〉 = 1.036±0.031. (6.32)

Cette valeur est à un peu plus de 1σ de la valeur fiducielle. Ce possible biais est
négligeable par rapport à l’incertitude moyenne√

〈σ2
f σ8

〉/( f σ8)fid = 0.185. (6.33)

Lors de cet ajustement on peut remarquer sur le panneau central de la Fig. 6.14 que
pour au moins une des réalisations, la valeur de f σ8 obtenue semble basse. Il semble
que l’ajustement puisse devenir instable en particulier avec une coupure à bas z, là où
la statistique est la plus faible.

Dans le troisième ajustement, on va faire varier à la fois les paramètres p avec
les paramètres du diagramme de Hubble pHD. Les résultats de cet ajustement sont
représentés en rouge, sur la droite de la Fig. 6.10. La valeur de f σ8 obtenue est

〈 f σ8/
(

f σ8
)

fid〉 = 0.998±0.037. (6.34)

Cette valeur est compatible avec la valeur fiducielle. Comme lors de l’ajustement
précédent, on peut voir sur le panneau en bas de la Fig. 6.14 que l’une des réalisations
donne un résultat de f σ8 qui semble très faible. Cependant le minimiseur Minuit
donne le minimum obtenu comme valide, nous avons donc décidé de conserver ce
résultat et de vérifier qu’il ne changeait pas significativement la valeur moyenne de
f σ8 obtenue. L’incertitude moyenne de f σ8 pour cet ajustement est√

〈σ2
f σ8

〉/( f σ8)fid = 0.188. (6.35)

On remarque que l’incertitude ne varie pas entre le cas où pHD est fixé et celui où
pHD est libre. Les résultats pour tous les paramètres de l’ajustement sont donnés dans
la Table 6.1. La valeur de M0 est ∼ 0.01 mag plus faible que la valeur fiducielle, soit
environ du même ordre de grandeur que le biais de sélection dans les résidus du
diagramme de Hubble à z ∼ 0.06. Les paramètres de standardisation α et β sont, en
moyenne, biaisés par rapport aux valeurs fiducielles. Dans le cas d’un ajustement sur
le diagramme de Hubble avant sélection nous retrouvons bien les valeurs d’entrée.
Ces biais peuvent donc provenir des effets de sélection. Cependant, ils semblent avoir
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TABLEAU 6.1 – Résultats obtenus pour les paramètres p ∈ p,pHD avec nos 27 réalisa-
tions de 6 ans du relevé de SNe Ia ZTF dans un intervalle de redshift
z ∈ [0.02,0.06].

Paramètres ptrue 〈p〉
√
〈σ2

p〉
f σ8/( f σ8)fid 1.0 0.998±0.037 0.188

α 0.14 0.1356±0.0006 0.004
β 3.1 3.054±0.006 0.04

M0 -19.019 −19.027±0.002 0.014
σM 0.12 0.1196±0.0008 0.004
σu - 14.1±0.5 6.4
σv - 168±20 186

un effet négligeable sur la valeur de f σ8, ce qui peut s’expliquer par l’absence de
corrélation forte entre α, β et f σ8. Le paramètre de variance intrinsèque des SNe Ia,
σM , est retrouvé avec une bonne précision.

Pour savoir si notre modèle prend correctement en compte l’erreur du au bruit
d’observation et celui du à la variance cosmique, on peut comparer l’incertitude
moyenne à la dispersion des résultats obtenus pour f σ8 dans nos 27 réalisations. On
a dans la Table 6.1 une incertitude moyenne sur f σ8 de 0.188. L’écart-type de f σ8

entre les différentes réalisations est STD( f σ8) ≃ 0.194. Cela semble indiquer que notre
analyse prend correctement en compte les différentes sources d’erreurs.

Pour analyser la fonction de vraisemblance L nous avons aussi utilisé l’algorithme
de chaînes MCMC de la bibliothèque Python emcee 1. Les postérieurs de la fonction
de vraisemblance obtenus pour l’une des réalisations sont tracés dans la Fig. 6.11. On
peut observer la concordance entre les contours des chaînes MCMC (en rouge) et
les résultats obtenus avec Minuit (en vert). On peut faire la remarque que les erreurs
calculés par Minuit sont obtenus par l’algorithme minos qui utilise une exploration
des profils de la fonction de vraisemblance 1D de chaque paramètres 2. Comme dit
précédemment, on n’observe pas de corrélation particulière entre les paramètres α,
β, M0 et f σ8. On peut remarquer une corrélation entre σv et σM dont la dégénéres-
cence est principalement levée par la dépendance en redshift de σv . La barre d’erreur
asymétrique sur f σ8 semble être légèrement plus large pour les valeurs hautes de
f σ8. Cela peut être expliqué par la dégénérescence que l’on observe pour les grandes
valeurs de f σ8 et σu . De plus, on voit que la contrainte sur σu est fortement dominée
par notre prior gaussien (en pointillés bleus).

1. https://github.com/dfm/emcee
2. Pour plus de détails voir https://iminuit.readthedocs.io/en/stable/notebooks/

hesse_and_minos.html
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FIGURE 6.11 – Profil de la fonction de vraisemblance obtenue à l’aide des chaînes
MCMC lors de l’ajustement commun du diagrammes de Hubble et des
paramètres liés à l’accroissement des structures pour une de nos réali-
sations des SNe Ia ZTF. Les contours rouges représentent les intervalles
de confiance à 1 et 2-σ, les lignes en pointillées noires indiquent les
valeurs fiducielles des paramètres, la ligne en pointillé bleue représente
le prior sur σu et les carrés verts montrent les résultats obtenus avec
Minuit.

6.3.2 Variations du prior sur σu

Lors de l’analyse présentée dans la section précédente, on a vu qu’il était nécessaire
de donner un prior gaussien pour le paramètre σu . Nous avons fait le choix de fixer le
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centre et la largeur de ce prior à µp(σu ) = 15 Mpc.h−1 et σp(σu ) = 0.5µσu . Nous allons
tester ici comment ce choix influe sur le résultat obtenu pour f σ8.

On va d’abord varier la valeur centrale du prior, la largeur étant fixée à 50% de µp(σu ).
Les résultats obtenus sont tracés sur la Fig. 6.12. On peut voir que pour µp(σu ) ∈ [5,23]
Mpc.h−1, le résultat pour f σ8 varie de ∼ −9 à ∼ +6 pourcent par rapport à notre
résultat de référence.
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FIGURE 6.12 – Variation du résultat sur f σ8 en fonction de la valeur centrale du prior
sur σu par rapport au résultat de référence avec µp(σu ) = 15 Mpc.h−1.
Les points rouges représentent la variation de f σ8 moyenne pour
chaque valeur centrale du prior, la bande bleue indique l’incertitude
moyenne obtenue et les traits gris indiquent les résultats pour chacune
des 27 réalisations.

Notre second test consiste à fixer la valeur centrale du prior à notre valeur de
référence µp(σu ) = 15 Mpc.h−1 et de varier la largeur du prior σp(σu ). Les résultats,
représentés sur la Fig. 6.13, montrent que le résultat de l’ajustement pour la valeur
centrale de f σ8 est indépendant de la largeur du prior tandis que l’erreur sur f σ8 varie
entre 18% et 20% entre une valeur de σu fixée et un prior tel que σp(σu )/µp(σu ) = 1.
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FIGURE 6.13 – Variation du résultat sur f σ8 en fonction de la largeur du prior sur σu

par rapport au résultat de référence avec σp(σu ) = 0.5µp(σu ) Mpc.h−1.
Les points rouges représentent la variation de f σ8 moyenne pour
chaque valeur de largeur du prior, la bande bleue indique l’incerti-
tude moyenne obtenue et les traits gris indiquent les résultats pour
chacune des 27 réalisations.

6.3.3 Utilisation de différents modèles de spectre de
puissance

Dans notre analyse de référence nous avons utilisé le modèle de spectre de puissance
de BEL et al. 2019. Comme indiqué dans la Sec. 6.2.3, pour tester la résilience de notre
résultat par rapport à ce choix, nous avons reproduit l’analyse des vitesses réelles avec
le modèle de spectre de puissance de TARUYA et al. 2012. On utilise ici toutes les SNe
Ia jusqu’à z = 0.13, puisque les vitesses réelles ne sont pas biaisées. On obtient, en
moyenne sur nos 27 réalisations, une variation de f σ8

〈∆ f σ8〉/( f σ8)fid = (−1.5±4.9)×10−4. (6.36)

Cette variation est négligeable, ce qui n’est pas surprenant car l’intégrale des deux
modèles de spectre de puissance ne diffère que de moins de ∼ 1% lorsque σu = 15
Mpc.h−1.

Un second test que nous avons appliqué est l’utilisation du spectre de puissance
linéaire lors de l’analyse. La variation de f σ8, lorsqu’on utilise le spectre linéaire est

〈∆ f σ8〉/( f σ8)fid = (−2.7±0.06)×10−2. (6.37)

Cette différence d’environ ∼ 3% peut s’expliquer par le fait que le spectre de puissance
linéaire sur-estime la variance des vitesses aux petites échelles (Fig. 6.4). Ce biais reste
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faible face à l’incertitude trouvée sur f σ8 lors de nos prédictions pour l’analyse de
ZTF.

6.3.4 Utilisation des SNe Ia au-delà de z > 0.06

On a vu dans la Sec. 6.3.1 que limiter nos données à z < 0.06 réduit de moitié notre
statistique. On va voir ici quelles sont les conséquences du biais de sélection sur f σ8

si on s’affranchit de la limite en redshift et comment évolue la mesure de f σ8 avec
une correction parfaite de ce biais.

Effet du biais de sélection sur f σ8

Sur la Fig. 6.14, on a représenté les résultats pour f σ8 en fonction de la limite en
redshift zmax. Le panneau du haut présente les résultats pour l’ajustement qui utilise
les vraies vitesses. On voit que la valeur de f σ8 reste non-biaisée, puisque comme
discuté en Sec. 5.4, les vitesses réelles ne sont pas biaisées par la sélection.

Le panneau du milieu présente les résultats pour la méthode où les paramètres
du diagramme de Hubble des SNe Ia sont fixés aux valeurs d’entrées. On voit qu’à
des redshifts supérieurs à z ≃ 0.06, le biais observé dans les résidus du diagramme
de Hubble et les vitesses estimées (Figs. 5.17 et 5.18) se traduit en un biais positif
sur la valeur de f σ8. Les larges valeurs des vitesses estimées modifie artificiellement
la distribution des vitesses qui n’est alors plus une distribution normale centrée en
zéro. Cette distribution n’est donc pas correctement modélisée par notre fonction de
vraisemblance. Puisque notre fonction de vraissemblance est une gaussienne centrée
en zéro, les vitesses biaisées positives sont prises en compte par une augmentation de
la largeur de la distribution et mènent à un biais positif sur f σ8.

Sur le dernier panneau on a les résultats pour la méthode où tous les paramètres sont
libres. Le biais, bien présent, semble se déclencher légèrement plus tard et prendre
des valeurs moins importantes que dans le cas précèdent. Le paramètre M0 est ici
libre et est affecté par le biais de sélection. Il va absorber une partie du biais et réduire
les hautes valeurs des vitesses estimées. C’est ce qui est montré sur les Figs. 6.15 et
6.16. Sur la Fig. 6.15 sont représentés les résultats pour M0 en fonction du redshift de
coupure zmax, on voit que la valeur de M0 diminue progressivement au fur et à mesure
que la population des SNe Ia baisée par la sélection est intégrée à la mesure. Sur la
Fig. 6.16, on a représenté le biais moyen sur les vitesses en fonctions de z, pour les
analyses avec différentes coupures zmax. La diminution de la valeur de M0 entraîne
un biais négatif sur les vitesses à bas-redshift et diminue le biais à haut-redshift, par
rapport à l’analyse où M0 est fixée (Fig. 5.18).
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FIGURE 6.14 – Résultats de l’ajustement de f σ8 en fonction du redshift de coupure
zmax pour les 27 réalisations du jeu de données équivalent à 6 ans de
ZTF. Les points rouges représentent la valeur de f σ8 moyenne pour
chaque zmax, la bande bleue indique l’incertitude moyenne obtenue
sur f σ8 et les traits gris indiquent les résultats pour chacune des réa-
lisations. Haut : Résultats de l’ajustement sur les vitesses vraies vtr ue .
Centre : Résultats de l’ajustement sur les vitesses estimées v̂ avec p libre
et pHD fixé. Bas : Résultats de l’ajustement sur les vitesses estimées v̂
avec p et pHD libres.
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FIGURE 6.15 – Résultats obtenus pour la magnitude absolue des SNe Ia M0 en fonc-
tion du redshift de coupure zmax. Les points rouges représentent la
valeur de M0 moyenne par intervalle de redshift, la bande bleue in-
dique l’incertitude moyenne obtenue sur M0 et les traits gris indiquent
les résultats pour chacune des 27 réalisations.
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FIGURE 6.16 – Biais moyen sur les vitesses estimées en fonction du redshift z. Les
points indiquent le biais moyen par intervalle de redshift. L’échelle de
couleur varie en fonction du redshift de coupure zmax utilisé lors de
l’ajustement. Le biais négatif sur M0 dû au biais de sélection pour les
coupures zmax > 0.06 entraîne un biais négatif sur les vitesses estimées
à bas redshift.
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Correction parfaite du biais

La possibilité d’une correction du biais de sélection par les méthodes utilisées dans
BETOULE et al. 2014 ou KESSLER et SCOLNIC 2017, n’est pas directement applicable.
Par exemple, une correction par coquille de redshift va d’une part corriger le module
de distance observé µobs pour l’approcher de µth(zobs), ce qui devrait corriger l’esti-
mation de la vitesse, mais d’autre part une telle correction pourrait créer une fausse
corrélation entre toute les SNe Ia au même redshift par l’ajout d’une correction de vi-
tesse identique. Une autre possibilité pour corriger le biais serait d’écrire une nouvelle
fonction de vraisemblance qui modéliserait la distribution des vitesses modifiée par
la fonction de sélection des SNe Ia (voir KIM 2021).

Au cours du travail sur la simulation ZTF, nous avons décidé de ne pas tenter de
correction mais de quantifier l’amélioration de la mesure qui peut être obtenue par
une correction parfaite du biais. Pour simuler cette correction, on peut prendre les
valeurs des vraies vitesses de chaque SNe Ia vtrue, qui ne sont pas biaisées par la
sélection (Fig. 5.15), et tirer de nouvelles vitesses non-biaisées sur une distribution
gaussienne centrée sur vtrue avec une largeur égale à l’erreur sur la vitesse estimée σv̂

v̂ i
debias ∼N

(
v i

true,σi
v̂

)
. (6.38)
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FIGURE 6.17 – Résultat de l’ajustement pour f σ8 avec des vitesses estimées non-
biaisées. Les points rouges représentent la valeur de f σ8 moyenne
par intervalle de redshift, les traits gris indiquent les résultats pour
chacune des 27 réalisations.
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FIGURE 6.18 – Erreur obtenue sur f σ8 lors de l’ajustement avec les vitesses non-
biaisées. Les points rouges représentent la moyenne des erreurs par
intervalle de redshift, les traits gris indiquent les erreurs de chacune
des 27 réalisations.

Les vitesses ainsi obtenues ne sont plus biaisées, indépendemment du redshift. Les
résultats de l’ajustement de f σ8 sur ces vitesses en fonction du redshift de coupure
zmax sont tracés sur la Fig. 6.17. On peut voir que, comme attendu, le résultat n’est
plus biaisé. Sur la Fig. 6.18, on montre l’évolution de l’erreur sur f σ8 en fonction
de zmax. On remarque que lors de l’ajustement de f σ8 sur ce jeu de données non
biaisées avec une coupure en redshift à z = 0.06, la précision est de 17%, elle a donc
diminué par rapport à l’ajustement précédent sur les vitesses estimées pour lequel on
avait obtenu une précision de 19%. Cette diminution peut se comprendre par le fait
que dans cet ajustement tous les biais liés à l’estimation des vitesses (voir Fig 6.16)
sont évités. Entre les redshifts de coupure zmax = 0.06 et zmax = 0.13 l’erreur passe de
17 à 15%. Cette évolution est assez faible alors que la statistique de SNe Ia double
dans le même intervalle. Cette faible diminution de l’erreur peut s’expliquer par au
moins deux facteurs. Le premier est que comme vu sur la Fig. 5.13, la densité de
SNe Ia diminue fortement après z ∼ 0.06. Le second est que l’erreur sur l’estimation
des vitesses augmente de manière presque linéaire avec le redshift. On peut donc
conclure que le volume supplémentaire que l’on inclut lors de l’utilisation des SNe
Ia à des redshift au-delà de z ∼ 0.06 est, du fait de la sélection spectrométrique, mal
échantillonné et avec un bruit plus important qu’à plus bas redshift. Le pouvoir de
contrainte de ces SNe Ia supplémentaires est donc assez faible et ne diminue pas
significativement l’erreur sur f σ8.
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6.3.5 Prédictions pour la mesure de f σ8 avec la simulation de
ZTF DR2

Nous avons reproduit l’analyse pour notre simulation de la DR2 de ZTF. Le nombre
de SNe Ia dans cette simulation est environ deux fois plus faible que dans la simulation
des six ans de ZTF, avec < N >= 1658 sans coupure en redshift et < N >= 775 avec une
coupure à zmax = 0.06.

La Fig. 6.19 représente les contraintes sur f σ8 pour le jeu de données simulé de la
DR2 de ZTF avec une coupure en redshift zmax = 0.06. L’ajustement avec les vitesses
réelles donne un résultat de

f σ8/( f σ8)fid = 0.972±0.019. (6.39)

Ce résultat est en tension avec la valeur fiducielle à ∼ 1.5σ. Ce biais est inférieur à
l’incertitude moyenne √

〈σ2
f σ8

〉/( f σ8)fid = 0.128. (6.40)

De plus si on regarde le premier panneau de la Fig. 6.20, qui montre les résultats de
l’ajustement sur f σ8 en fonction de la coupure en redshift, on voit que la mesure de
f σ8 semble converger vers la valeur fiducielle lorsqu’on ajoute plus de SNe Ia. Le
résultat pour l’ajustement de p avec les vitesses estimées et avec pHD fixé aux valeurs
d’entrée de la simulation et le même prior sur σu que précédemment est

f σ8/( f σ8)fid = 0.968±0.046. (6.41)

Ce résultat est compatible avec la valeur fiducielle de f σ8. L’incertitude moyenne
obtenue est √

〈σ2
f σ8

〉/( f σ8)fid = 0.246. (6.42)

Pour l’ajustement avec p et pHD libres, on obtient

f σ8/( f σ8)fid = 0.923±0.051. (6.43)

Ce résultat est en tension à ∼ 1.5σ avec la valeur fiducielle. On remarque sur le pan-
neau en bas de la Fig. 6.20 que la baisse de statistique cause des instabilités dans
l’ajustement dans un plus grand nombre de réalisations, ce qui peut être en partie
responsable de résultats bas pour f σ8. Ici aussi le biais n’est pas significatif par rapport
à l’incertitude moyenne √

〈σ2
f σ8

〉/( f σ8)fid = 0.255. (6.44)

Comme précédemment, la différence entre les erreurs obtenues lorsqu’on fixe ou non
pHD est faible.

156



6 La mesure du taux de croissance des structures – 6.3 Résultats principaux

p free using vtrue p free, pHD fixed p and pHD free

0.7

0.8

0.9

1.0

1.1

1.2

f
σ

8
/

(f
σ

8
) fi

d

FIGURE 6.19 – Meilleures contraintes sur f σ8 pour le jeu de donnée simulé de la DR2
de ZTF avec les SNe Ia dans l’intervalle de redshift z ∈ [0.02,0.06]. Les
points avec barres d’erreur montrent la moyenne obtenue sur nos 27
réalisations, les rectangles colorés représentent l’incertitude moyenne
sur f σ8.

Une comparaison avec l’erreur obtenue précédemment pour les six ans de ZTF peut
nous permettre d’avoir une première estimation de la part de la variance cosmique
dans l’erreur totale sur f σ8. Si on modélise l’erreur telle que

σ f σ8 =
√
σ2

N
+b2, (6.45)

où σ2 est une composante dont l’importance décroît lorsque le nombre de SNe Ia
augmente et b une composante constante liée à la variance cosmique. Avec deux
mesures du taux de croissance des structures dans un même intervalle de redshift
et avec différents nombres de SNe Ia, on peut obtenir la composante de la variance
cosmique comme

b =

√√√√N1σ
2
f σ8,1 −N2σ

2
f σ8,2

N1 −N2
, (6.46)

avec N1, N2 les nombres de SNe Ia et σ f σ8,1, σ f σ8,2 les erreur sur f σ8 pour, respecti-

157



6 La mesure du taux de croissance des structures – 6.3 Résultats principaux

vement, chacune des deux contraints. Si on applique l’Eq. 6.46 aux résultats obtenus
avec les vraies vitesses on obtient

√
〈b2〉/( f σ8)fid =

√
1620×0.1002 −775×0.1282

1620−775
≃ 0.064. (6.47)

Cette valeur de b semble indiquer que le jeu de données de ZTF ne sera pas limité par
la variance cosmique même après six ans de prise de données. On peut estimer que
la composante statistique aura la même amplitude que la variance cosmique pour
N ∼ 2300 SNe Ia. Cette estimation n’est valable que pour un jeu de données limité
z < 0.06 et reste simpliste. Elle pourra être raffinée dans de prochains travaux.
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FIGURE 6.20 – Résultats de l’ajustement de f σ8 en fonction du redshift de coupure
zmax pour les 27 réalisations du jeu de données DR2. Les points rouges
représentent la valeur de f σ8 moyenne pour chaque zmax, la bande
bleue indique l’incertitude moyenne obtenue sur f σ8 et les traits gris
indiquent les résultats pour chacune des 27 réalisations. Haut : Résul-
tats de l’ajustement sur les vitesses vraies vtr ue . Centre : Résultats de
l’ajustement sur les vitesses estimées v̂ avec p libre et pHD fixé. Bas : Ré-
sultats de l’ajustement sur les vitesses estimées v̂ avec p et pHD libres.
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6.3.6 Comparaison avec les mesures existantes et futures
On peut comparer notre résultat obtenu pour l’équivalent de six ans de ZTF avec les

mesures actuelles. Dans la Sec. 6.3.1, on a obtenu une contrainte avec 19% d’erreur
sur f σ8 en utilisant 〈N〉 ∼ 1660 SNe Ia dans un intervalle de redshift 0.02 < z < 0.06.
La Fig. 6.21 compare les différentes mesures de f σ8 existantes avec celle prédite
pour ZTF dans ce travail de thèse. Une partie de ces contraintes utilisent, en plus des
vitesses particulières, des traceurs de la densité pour calculer la corrélation croisée
vitesses-densité et améliorer la contrainte. Les travaux qui n’utilisent que des vitesses
particulières sont ceux de JOHNSON et al. 2014 ; HOWLETT et al. 2017a. Dans JOHNSON

et al. 2014 l’utilisation de 8896 distances obtenues par la relation FP du catalogue
6dF dans un intervalle de redshift 0 < z < 0.05, combinées avec 203 distances de
SNe Ia à z < 0.07 provenant de différents jeux de données ont permis d’obtenir une
contrainte sur f σ8 avec une précision de ∼ 15%. HOWLETT et al. 2017a utilise 2062
distances obtenues par la relation TF du catalogue 2MTF dans un intervalle de redshift
0.002 < z < 0.03 pour contraindre f σ8 avec une précision de ∼ 16%. Notre prédiction
est comparable à ces deux mesures bien que un peu moins précise. Cependant, ZTF
échantillonne un volume plus grand 0.02 < z < 0.06 dans tout l’hémisphère nord, ce
qui devrait le rendre moins sensible à la variance cosmique sur f σ8.
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FIGURE 6.21 – Comparaison entre la contrainte sur f σ8 prédite pour ZTF dans notre
travail et les contraintes existantes.
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Une autre comparaison intéressante est celle avec les prédictions pour les mesures
directes futures des FP et TF de DESI (SAULDER et al. 2023). On a tracé les prévisions
pour ces mesures sur la Fig. 6.22. Dans l’intervalle de redshift 0 < z < 0.05 qui est
semblable à celui de ZTF, la meilleure prévision pour les vitesses particulières de DESI
est une précision de ∼ 16% sur f σ8. Il est attendu que DESI mesure au total ∼ 133000
FP et ∼ 53000 TF utilisables pour la cosmologie tous redshift confondus.
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FIGURE 6.22 – Prévisions sur la contrainte de f σ8 pour les vitesses particulière de ZTF
(CARRERES et al. 2023) et de DESI (SAULDER et al. 2023).

Bien que les prévisions pour les contraintes de ZTF semblent encore un peu en-
dessous de ce qui est attendu pour les relevés TF et FP de galaxies de DESI, il faut
noter que notre travail s’est concentré sur les SNe Ia classifiées par spectroscopie.
Des travaux sont en cours pour construire un jeu de données avec une classification
photométrique, ce qui devrait permettre une augmentation de la statistique.
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Conclusion générale
L’un des défis de la cosmologie moderne est de comprendre l’origine de l’accéléra-

tion de l’expansion de l’Univers. Il nous faut donc discriminer entre la possibilité d’une
nouvelle forme d’énergie dite noire, qui est représentée par la constante cosmologique
Λ dans le modèle standard, et celle d’une théorie de la gravité au-delà de la relativité
générale. L’observation des structures de matière aux grandes échelles, en particulier
celle de leur évolution dans le temps, permet de faire cette distinction.

Mon travail s’est focalisé sur la mesure du taux de croissance des structures f σ8

dans le cadre du relevé ZTF. J’ai développé une simulation complète d’un relevé de
SNe Ia qui utilise une simulation N -body pour avoir un champ de vitesse cosmolo-
gique ainsi que des données d’observations pour obtenir des courbes de lumières
réalistes. J’ai ensuite appliqué aux données simulées les sélections photométriques
et spectroscopiques propres au relevé ZTF. Ainsi, j’ai pu étudier le biais de sélection
lié à la limite de classification pour les SNe Ia de plus faibles magnitudes. Ce biais
impacte directement les résidus du diagramme de Hubble et devient significatif pour
un redshift z > 0.06. L’estimation des vitesses à partir des résidus du diagramme de
Hubble se retrouve elle aussi biaisée à partir du même redshift. J’ai utilisé la méthode
du maximum de vraisemblance sur un jeu de données simulées correspondant à 6
ans du relevé ZTF dans le but de contraindre le paramètre f σ8. Les résultats montrent
qu’en se limitant aux SNe Ia de redshift zmax < 0.06, on peut obtenir une contrainte
sur f σ8 avec une erreur de 19% sans biais significatif. Ce résultat est déjà compa-
rable à ceux obtenus par une méthode similaire avec plusieurs milliers de galaxies
et aux prédictions pour le relevé DESI. Un autre résultat est que l’inclusion des SNe
Ia à plus haut redshift mène à un biais important sur f σ8 dominé par la sélection
spectroscopique. Ce biais est dû au fait que la fonction de vraisemblance utilisée ne
donne pas une modélisation correcte de la distribution des vitesses biaisées. Nous
avons quantifié qu’une correction parfaite de ce biais, bien que doublant la statistique
de SNe Ia, ne permet pas une augmentation significative de la contrainte sur f σ8. Cet
effet est compris comme une conséquence de la diminution rapide de la densité de
SNe Ia observées après z ∼ 0.06 et de l’augmentation quasi-linéaire de l’erreur sur
l’estimation des vitesses avec le redshift. Il en résulte en un faible pouvoir de contrainte
pour les données situées à un redshift z > 0.06.
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Prospectives
La suite de ce travail est l’application de la méthode du maximum de vraisemblance

aux données des SNe Ia de ZTF classifiées par spectroscopie. Cependant, les redshifts
des galaxies hôtes des SNe Ia ne sont pas encore tous disponibles avec une précision
spectrométrique. On s’attend à ce que le relevé DESI permette d’en obtenir la plupart.

La possibilité d’augmenter la statistique des SNe Ia avec l’utilisation de méthodes
de classification photométrique est en cours d’investigation. Les systématiques liées
à la contamination des données par des supernovae non Ia doivent être évaluées
dans le cadre de l’analyse de f σ8. La classification photométrique des SNe Ia pourrait
permettre d’augmenter la statistique et de repousser la limite en redshift liée au biais
de sélection.

La méthode de simulation proposée dans cette thèse peut aussi être améliorée. Le
modèle de bruit peut être affiné pour prendre un compte de manière plus réaliste les
bruits de mesure et vérifier que les sources de bruits qui ont été négligées dans ce
travail ne résultent pas en d’importants biais ou erreurs sur f σ8. De plus, les effets de
la dispersion intrinsèque des SNe Ia doivent être évalués dans le cas d’une dispersion
dépendant de la longueur d’onde. En effet, des travaux récents semblent montrer
une dépendance entre la couleur des SNe Ia et les résidus du diagramme de Hubble
(BROUT et SCOLNIC 2021) qui pourrait affecter l’estimation des vitesses particulières.
De façon plus générale, des études restent à mener sur les corrélations entre les
propriétés des SNe Ia et celles de leurs galaxies hôtes. Ces corrélations pourraient
affecter la distribution des vitesses et avoir un impact sur la contrainte de f σ8. On
peut, par exemple, considérer les corrélations avec la masse de la galaxie hôte, la
distribution des vitesses des galaxies pouvant différée selon que celles-ci sont plus ou
moins massives. Ces effets devront être inclus dans les futures simulations.

Des travaux sont en cours pour étendre l’analyse de f σ8 aux futures données des
SNe Ia qui seront observées par l’observatoire Vera Rubin. Des prédictions basées sur
les matrices de Fisher sont déjà disponibles (HOWLETT et al. 2017b) mais l’analyse
doit encore être étudiée plus en détails à l’aide de simulations.

De futures analyses qui combinent les vitesses provenant des relations TF ou FP
des galaxies, celles du relevé DESI par exemple, avec celles obtenues avec les SNe
Ia de ZTF sont aussi en cours de préparation. La combinaison des jeux de données
pourrait permettre d’augmenter la statistique et donc la contrainte sur f σ8. Enfin, les
analyses de corrélations croisées vitesses-densités sont aussi en cours d’exploration et
pourraient mener aux meilleures contraintes sur f σ8 à bas redshift, notamment avec
l’utilisation conjointe des données de ZTF et de DESI ou de Vera Rubin et 4MOST.
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