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Relation grandes structures— énergie noire

[L’univers: homogene et 1sotrope au début

Les grandes structures aujourd’hui trés contrastées

Effet sur la dynamique de 1’espace-temps? =» « back-reaction »
Densit¢ moyenne pour calculer la métrique

Non commutativite, équations d’Einstein non-lin¢aires

Les amas de galaxies comme des tests cosmologiques
En plus des BAO, des lentilles gravitationnelles
Reégle standard et mesure de la distance

Fraction universelle de baryons

Taux de croissance des structures, affectée par
la domination progressive de 1’€nergie noire
Test de gravité modifice



Temperature fluctuations [ tK?]

Principe de Copernic

Hypothese quasi philosophique que notre Univers est homogene

et 1sotrope

Une des meilleures
confirmation: le fonds
micro-onde

op/p ~107

Multipole moment, ¢
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Grandes structures de I’'Univers local
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Legend: image shows 2MASS galaxies color coded by redshift (Jarrett 2004);
familiar galaxy clusters/superclusters are labeled (numbers in parenthesis represent redshift).
Graphic created by T. Jarrett (IPAC/Caltech)
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Densité des structures dans I'Univers

Systéme solaire 102 g/cm?

Voie Lactée 1024 g/cm?

8:433

The HZ05
Local Group

M31
of Galaxies
Il 8?
']

M3z
.HIl&'?

Groupe Local 1028 g/cm?
Amas de galaxies 10-*° g/cm?
Superamas 1039 g/cm?
Densité des photons (3K) 1034 g/cm?

Densité des baryons (€2,) 5 103! g/cm?
Densité critique (2=1) 10%° g/cm?

op/p ~103 sur Terre!



Lissage des inhomogenéites

Le lissage des inhomogenéités modifie considérablement la structure des
¢quations d’Einstein, qui sont non-lin¢aires G =81GT

Les deux opérations ne commutent pas uv v
Résoudre les équations puis lisser, Z lisser puis résoudre les équations

Les inhomogengéités introduisent alors une réaction par rapport au lissage,
un terme de “back-reaction” dans le coté droit de 1’équation

Il n’y a pas de raison que le tenseur €nergie-impulsion Tuv effectif

avec la back-reaction, remplisse les conditions habituelles P>-p/3,

méme si le Tuvoriginel les vérifient

Le lissage est utile pour ¢viter les singularités.

Le terme de back-reaction pourrait conduire a une expansion accélérée
M¢éme a partir d’un fluide avec pression positive ou nulle

a  4nG +3p
a 3 P c2



Accélération due aux inhomogéneités

Modéle homogeéne Modele inhomogeéne

P :<10i ()_()> — h H; 7

Peut-€tre, ou peut-étre pas!



Le principe des inhomogenéites

*Friedmann—Lemaitre—Robertson—Walker

Mode¢le inhomogene

G, (%)= G (1) +5G,, (1)

Gy (t)+0Gy, (X,t) =87GT,, (X,t) Modele homogene,
plat Einstein-deSitter P~0

2
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< %> domaine = -4G/3 (P + 3P.) H? = (‘1) _ 86
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Kolb, et al 2006, 2011 P = —35,0

Buchert, 2000, 05, 07



Moyenne a grande échelle

- Moyenne sur un grand volume V:

8, = (Vo Noo ) - Vp =[d’xv/h
D

- Constante de Hubble correspondante:
a

H D~ —= %<®>D
a'D

- Equations d’évolution effective:

- Ay (Ioeff +3peff) o, :<p> ~ S <R>D Different de
ap eff D 167Z'G 167G I'équation d'etat
p=wp
a, BEN Petr off — 167Z'G 167zG

- Rétro-action (backreaction): Qp = (<®2> - <®>2 )_ 2 <02 >D

D



Avantage des inhomogéneités

Pas besoin de rajouter de S¢me force!

Pas besoin de modifier la gravité, la relativité générale

Pas besoin de dimensions supplémentaires

Explique que I’énergie noire ne soit sensible que maintenant

(5Gyr), car le contraste des structures se développe avec le temps
=>» Négligeable a T~400 000 ans

Magique? Encore faut-il une preuve que op/p soit suffisant

=» Modifie le mode zéro, et le facteur d’échelle



Perturbations plus grandes que I’horizon

4
C

* La plus grande perturbation observable a 1’échelle du rayon de
Hubble aujourd’hui

Rayon de Hubble (5Gpc)
z= 210" 4000 0.5 /

10-32s 40 103yr 5 10%r, -
distances : . e B
' : —Rerturbations

—egesmologiques
—observables

INFLATION 10325 RADIATION MATIERE A Temps
Lesgourgues 2006



Modele « jouet » de Nambu-Tanimoto (2005)

* La base: univers plat de LTB Lemaitre-Tolman-Bondi, solution
des ¢équations d’Einstein

* Contient une région de courbure positive (p>p.), et une négative

* Lorsque la région dense s’effondre, alors en moyenne I’expansion
de I’ensemble s’accélere

qp ., ... ..
~ Décelération .1 —07

0.75§

0.25¢ o/l = 099 _

=3

| 0.2 0.4 0.6
~-0.25} fermé
o e

Accélération Also Mansouri 2005, Alnes et al 2006




1
G#y = R_m; — EQPPR.

G,,=87GIc*T,,

Estimation de Green & Wald

 Green & Wald, 2011, 13, 16: introduction d’une méthode de calcul
* Avec des hypotheses: g, =g, +7,,

Y << 1, mais pas les dérivées g () n’est pas solution des équations
d’Einstein -- Courbure de g,, a I’échelle R de Hubble

Inhomogénéités sur L << R(Hubble) =Y
=0
Moyenne sur des €chelles L << D << R Y4 |

=» back reaction: variations de 1’ordre de 1%

Toujours positives, tenseur a trace nulle

Justification: les perturbations ne sont pas loin d’€tre Newtoniennes
(v non relativistes), avec équations linéaires, sauf au voisinage de
trous noirs. Vral pour Einstein, mais pas pour f(R)



Mais une metrique de fond « lisse » ...

Le calcul sans approximation (0 expansion ¢ cisaillement)

/ \
yo I M 2 2 7
ap (r)r:sc VD(I)I 3:, <p)D = H(;)j = VD . O §<(6_<9)D) >_2<JL>D
D D
Montre un terme a trace non-nulle

i, 47G

EZ_T(pﬂﬁ +3P.%) Pett :<p>D

0, (R)
162G 167G

Les équations sont indéterminées. Quelle est 1a dépendance en
temps de Qp?

Qp peut-1l devenir assez grand pour accélérer I’expansion?
Problémes des que I’effondrement des structures forment des
caustiques

Les vides sont importants et doivent etre pris en compte

Buchert et al 2015, Kolb et al 2016



Calculs de Bardeen et al (2007)

Méme dans le modele « jouet » de Nambu-Tanimoto (2005)
Les contrastes de densité donnent lieu a des caustiques

Toute la masse se retrouve dans une coquille (LTB non valide)
Deécelération moindre, mais pas d’accélération

S facteur Curvature Evol, Compensated Model, a = 0.001
I . M l,a=0.
d’éche"e R/S Evolution, Compensated Model, a = 0.001 Courbure-m
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=»La moyenne n’a plus de sens
Approx Newtonienne valable, effets relativistes négligeables



En résumé

» Les perturbations au-dela de I’horizon: pas d’accélération

» Les inhomogéneéités a petite €chelle pourrait “renormaliser” la
grande échelle =» accélération en moyenne (p+3P <0)

» Lec lissage des perturbations en dessous de 1’horizon pose probleme,
et doit €tre effectu¢ proprement

» Dans un référentiel comobile avec le flot de matiére = sinon
résultats non fiables

» Un cffet qui doit €tre quantifie, méme s’1l n’explique pas I’¢nergie
noire

=» e débat reste ouvert !

Clarkson et al 2011




Des tests sont possibles

Mesure des distances

dplz) = Hilj;ﬁm(x/ m/ d' = H”

Courbure des géodésiques Expa sion
Courbure et distance couplées en standard, non en LTB
Aussi Qk indépendant de z
=>» Tests sur les mesures de BAO, Supernovae, surveys SDSS

Mesure de 1’évolution des redshifts

(Uzan et al 2008, Liske et al 2008) S '
( ) :H{;(l—i—Z)—H(z) T’:D;
Ou bien w(z), requiert aussi H’(z) ool
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o il
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—

Simulations 20 ans observations
de 10 QSO avec ELT, AH=8km/s




Pic acoustigue baryonique

Ondes detectées aujourd’hui
dans la distribution des baryons

0.3

£(s)

0.1}

50 000 galaxies SDSS

0.02
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Primordial sound
wave, now 500
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Eisenstein et al

“30

2005
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Une perturbation simple

Creée une dépression

=> Onde sonore & ¢ /\3

Horizon sonore

a la recombinaison
R~150Mpc

Galaxies

dans les sur-densités

. Daniel Eisenstein
=» Ondes acoustiques

20



Perturbations multiples

1Signal réduit par les
Phases aléatoires

1De multiples ondes
1 1% dans le P(k)

Puissance

Daniel Eisenstein

21



Pas en phase
aux petites
cchelles
(vitesses)

Et 2x longueur
d’onde

Hiits1 2005

Oscillations attendues

Ag(k)

RMS fluctuation
G B A2 LA RARS LEE

Ay(k)/k

IIIIIIIII]II[IIIIII

EMatter

III-IllI 1 :I II:III:II: 1

0.01 0.1
k (h/Mpc)
Wavenumber M.

White 2007



BAQO: oscillations baryoniques

BAO radiales: dr = (¢c/H)dz
Dans le plan du ciel: dr=D,dO

Observateur Mieux que le fonds micro-onde
3D au lieu de 2D!
L\:II” 1
E— — X

Az Da(2)H(z)

c Az/H=A0D Alcock & Paczynski (1979)
Test de la cste cosmologique

=> Possibilité de Peut tester le biais b

— 5/9
déterminer H(z) Ou B = Q"o )



Spectre de puissance des fluctuations de matiere

2 Wavelength A [h-1 Mpc]
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Spectre de puissance lineaire

Grandes échelles < Petites Echelle du maximum P(k)
T T = taille de horizon lors
o b [ 1 de I’équivalence matiére
' 1 rayonnement
- T
1000 | E

1 50 000 ans apres le Big-Bang

=
100 | E 1/
- { fv=0Qv/Q, =1/3
10F 3 Xmv =3.7ev
1E -4 Les neutrinos relativistes
b i vy -3 réduisent les petites structures
10-% 0.0001 0.001 0.01 0.1 1 75

k [h/Mpe]



Univers domineé par les vides

Amas de galaxies, 3- 15 Mpc, + réseau de filaments et surfaces
comme des “murs” qui entourent les vides

L’Univers est dominé par les vides (60—80%) en volume, avec une
distribution et une €chelle caractéristique (40% du volume total)

Vides ~40 Mpc, contraste de densite op/p ~ -0.94

L’¢chelle d’homogéneéité statistique est de 100 -150 Mpc
Aux échelles superieures, le contraste op/p < 0.4

Les perturbations initiales sont amplifié¢es par les ondes acoustiques
L’échelle d’homogéneite statistique est proche de celle des BAO

=> Les BAO peuvent étre traitées dans le régime linéaire



Tests des modeles de backreaction

En dessous de cette échelle, 1l peut y avoir des expansions différentielles
dues aux inhomogenéites T,

T =
v(1 — (v/c) cos &)

Vitesse du Groupe Local-CMB
Vers le Lio = 645 km/s

/ ~ Vsoleil-LG=318km/s
Vers lg"Verseau _ | =>»Dipole de 3.31 mK

Détermination des vitesses particulieres

Vpec=cz-H,r
HOQO.E')S (I‘F - I‘)
MO 3 45 /
vir) = a r’ O, (T :
) =221 [ty T




Flots cosmiques locaux

Vitesses particulieres: atteindre le potentiel sous-jacent Vpec=cz -H,r
Q,, Qpy A

Indicateurs de Distance

e Tully-Fisher

e Branche des géantes rouges (Tip)
e Fluctuations de la brillance

de surface

e Plan Fondamental

e Cepheides




Vig (km/s)

La cause du dipole

Pas encore completement ¢lucidée
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50

Dipole CMB

Selon les volumes considérés

100

Angle (degrees)

50

Dipole CMB , i

Lavaux et al 2010

Dans quelle direction?
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0 50 100 150
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Vig (km/s)

H(z) = Ho/Qm (1 + 2)3 + Qp(1 4+ 2)2 + Qp

Reste encore une inconnue

700

500 %\CD:M+baryon;sf;

" Observed Vigiws
600 ER

T 7 1T 1*T 1T "7 "7 T T "“"T "7 7]

3

Univers plat, Q,=0
Q. =0.3, ACDM

Obs Q, =0.15-0.2

400f v I §
- i Hercules
s0f I I Coma
C I Per-Pis :
200 /' % omms ]
. G
100H vige .
NI R 1 | P I B
0 50 100 150
r (Mpc/h)

Lavaux et al 2008




Le dipole ne converge pas

2MASS galaxies en NIR, profondeurs
min et max 7 et 400 Mpc

(Virgo 17Mpc, Hydra 47 Mpc,

Leo > 120 Mpc)

3 o

300/

220°

260°

240°

MO3: Maller et al 2003
EO6 Erdogdu et al 2006

misalignment angle [degrees]

300°

effective distance [Mpc/h]

o
50 ||
a0l |
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20 [

AB

100 150 200 250 300
L I B L B L L
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2MASS |
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12.7 131 13.56
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Bilicki et al 2011
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SGy [Mpec/h]

Simulations de I'Univers proche

Les SNIa proches donnent une valeur de H, différente
Elles suivent le dipole, et sont donc biaisees+

Vitesses divergentes autour de Virgo, boost H, =» AH, =1.76 km/s/Mpc
e “

i

5 =T S T L -

S5Gx [Mpc/h SGx [Mpc/h
p p

Hess & Kitaura 2016



Flot cosmique residuel ~200km/s

Malgré I’augmentation du nombre de galaxies, vitesse résiduelle
toujours inexpliquee

Bleu, vert, rbuge _
Volume croissant Springob et al 2016



Nous sommes au bord d’un superamas

Contient les super-amas de la Vierge, de Hydre-Centaure, Paon-Indien
Structure en train de se diluer (160Mpc, 10'"M )

Laniakea

Tully et al 2014 o 35



SESeaa=azzoossiccoceasuziacel tot
Effet Rees L N e
-Sclama s o
Leffet ISW tardif (dans y

Ak O Vi VR
Caldwell

’Univers proche), quand il devient
non-lin¢aire est appelé Rees-Sciama

En présence de A, les super-amas et vides voient leur contraste

de densité diminuer

=>» Les photons micro-onde sortent plus bleus (plus énergiques) des
super-amas (et le contraire des vides)

Pour connaitre 1’effet, 1l faut effectuer des simulations du parcours
de la lumiere dans le régime non lin€aire relativiste

Algorithme de ray-tracing
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ntielle relativi

if'D\

Simulations expansion differe

~

[’ effet des inhomogéng¢ites est simule¢ exactement, sans faire
I’approximation d’homogénéité

Impossible de rendre compte des observations, sans un effet
non-cinématique

( 1 _I_Z)obs: ( 1 _I_Z)epoo( 1 _I_Z)pec

Ce qui n’entre pas dans les vitesses particulieres v .., est appele

cffet non-cinématique

L’expansion sous-jacente est supposée venir du modele 1sotrope

local, doté d’une métrique FLRW moyenne

Le dipole dans le CMB correspond a AT/T =1.23 10-3, du méme ordre
de grandeur de B=v/c = 2.1 10-3, mais il reste des résidus

Bolejko et al 2016



| CLLUL acs 11 no

exactement, en resolvan numerlquement les équations d’Einstein
sur le chemin du photon =» effet des anisotropies sur I’expansion

Bolejko et al 2016
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log (A%(#) / A%) log (A*(R) / A%,)

log (A%(k) / A%y)

0.05f
0.00f
0.05f
0.10f

0.10f
0.05
0.00¢
0,05
0.10f

0.10f

0.05F _
0.00
0,05
0.10F

0.10f

z= 3.06

1 IIIIIII 1 1 [ N
L] L L L I r T rrirrij

&)
&

0.01 0.10 1.00

k[ h/Mpc]

0.10 1.00

k[ h!/Mpc]

Simulations
des BAO

Springel et al 2005

Spectre de puissance
DM et galaxies

dans la région BAO
(apres division du
spectre lineaire CDM)

Bleu: tous les points
Noir: moyenne
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Etat des mesures de BAO

Avec les galaxies du SDSS, 8500°2, 0.2 <z < 0.7, horizon sonore rd
H=96.8 + 3.4 km/s/Mpc Distances/rd compatibles avec ACDM

100 LI I r7T 171 I r7T 171 I L I+ _I LI ] T T 1 I T T 1
I 1.05 |- H a partir de
o E la séparation
i ASEH et AII?J_
- N ~0.95 |
N or pre—recon =
a i §
= L Pl | U o
~ & | ! | L ':_-:
£ 60 - =
ek 405 F
N, 40 :—
20 | 1
0r 0.95 -
- post—recon post—recon ]
-20 — i
_I 1 I L1 i1 I L i 11 I | | r _I L1 1 | 01 1 I | | l lq
50 100 150 200 0 0.1 0.2 0.3
s (h=' Mpc) k (h Mpc™')

Anderson et al 2014



BAO avec la forét Lyo

Absorbants de gaz ionis¢ dans les filaments cosmiques
devant les quasars lointains 137 000 quasars 2.1 <z<3.5

Horizon sonore a z=2.34 :

DA/rd 7% plus petit

DH/rd 7% plus grand

que LCDM

Significatif a 2.5¢

rd

— c1
— 2
20} — C3

Z=2.91

T ST T 2/ S ¥ T R 157

A [nm]

180

40 60 80 100 120 140 160 180

T T T T T T T 1

08<pu<1.0

r [h_l}\lpt]

Delubac et al 2015



Test des modeles de gravite modifiée

' 0,=0.27, 0,=0.044, n,=0.95

A CDM ]
DGP -
modified DGP n=4 A
modified DGP n=8&

dinP(k)/dink

_Z}:---------I------- RS S N N T S S S [N T T ST S S S S

0.0 0.1 0.2 0.3 0.4
k/(hMpc™")

Yamamoto et al 2006

Dvali-Gabadadze-Porrati « DGP model »
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Lentilles gravitationnelles

=» La distance en fonction du redshift dépend de A

c a’'=1 dﬂ
d, = x(2) = —f
Hy Jo—1/(1+2) a\/ﬂm/a — (U + Qy — 1) + Qpa1+30)

=» Croissance des structures, dépend de A

convergence and

shear IURTIIESTTIN _
S ~_ ™ D
/ \ I;.I" ~ -_..
| A1 B N
E e “r’%ﬁ}" — = I

L - / 92L "'--:,...fff.‘::--*"i/l

convergence only

Schneider 2003
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Réduit le nombre de galaxies

Amplification des sources de fond
Par augmentation de leur rayon, Conservation de la brillance de surface
Reduction de la densite de sources




g

Sg = 0g+1/0m /0.3 = 0.745+0.039.

Récents résultats discordants?

Hildebrandt et al 2016 KIDS: 450°% cisaillement gravitationnel
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Comparaison de plusieurs donnees
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H —— DIR (no baryons, weighted direct calibration n(z))
3 o CC (no baryons, cross-correlation n(z))

& —a-— BOR (no baryons, re-calibrated #|z))

g e BPZ (no baryons, BPZ P(z))

g —@— DIR-no-error (no baryons, no photo-z error)

o —— no-systematics (no baryons, no photo-: err., no IA)
$ —a— B-modes subtracted (no baryons, no photo-: err.)
EI —a— ¢, large scales only (no baryons, no photo-z err.)
N —— wCDM cosmology

- E‘ @ DES-SV cosmic shear (DES Collaboration 2015)
w £ —— CFHTLenS re-analysis (Joudaki et al. 2016)

; L - Planck-TT+LowP (Planck Collaboration 2015)

C —@—] Planck re-analysis (Spergel et al. 2015)

& m —@——i Pre-Planck CMB (Calabrese et al. 2013)

¥ E —— WMAP 9-year (Hinshaw et al. 2013)
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Amas de galaxies et énergie noire

Les amas apportent des tests différents et complémentaires

=> Sur les distances, f,, ~f,,, supposé universel (17%)
=>» Sur la croissance des structures: 1’énergie noire
s’oppose a la gravite, et limite leur formation

Etude en fonction de z

=>La vitesse de croissance teste les, @
modéles de gravité modifiée, Qo0
aux tres grandes échelles

Vikhlinin 2008



scaled EM (cm™® Mpc)

Distribution self-similaire
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Au centre, ce n’est plus vrai,
a cause des phénomenes de
flots de refroidissement

Chandra



Constance du rapport baryons/total

Mg M, masse de gaz X
M, masse totale de ’amas de galaxies

f =
gas V]

Le gaz chaud est I'essentiel des baryons foa = 0.19h"° Fas

tot

La fraction de baryons des amas = fraction universelle de baryons

Q, bQ, b est le facteur de
baryon = b m — .« .
Q, foas(1+ 0.19h*%) biais, rend compte du
gaz ¢jecte lors de la
formation de I’amas

foastfoa= f

gas  ‘'gal™

Distances mesurées pour 0.06<z<1.2 320 amas

fgas(z) =

b, gl e ﬁgas x iAEZ))zjcsz
oC Z
Q. (1+0.19vh)| d*(2) ot A

test combiné avec THST+BBNS priors



Test des amas de galaxies

Emission en rayons-X de 320 amas de galaxies
0.056 <z<1.24, kT> 3 keV avec le satellite-X Chandra

Les amas sont self-similaires
Surtout les parties externes

Equation d’état de
I’énergie noire P=w p

w=-1.010+0.030

= Compatible avec une
constante cosmologique

Morandi & Sun 2016



XMM-Newton=X  cors cuse Amas de Coma
rayons X, optique,
Effet Sunyaev-Zeldovich
(S2)

‘

Gaz diffus cha
107K, 13%

Galaxies: 2%

Matiéere noire: 85%

CQMA in Planck



Deux traceurs du gaz chaud

Rayonnement de freinage

Inverse Compton .
— X-ray emission

— S/ .eliect
: X-ray
low energy . __i!imnn \\d
W‘m ~
nd faigher energy #
e photon P
_~ - :1.-:.?1.'::- E o
Ex « | n*A(T)dV
F, x / (P = neT)dS) X voe
()

Flux total SZ, proportionnel M, /D (z)*



Effet SZ détecté par Planck
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Avantages des amas

Régle standard, mesure des distances avec X et SZ: précision
semblable aux SNIa et BAO avec des avantages

Physique simple, modeles et simulations
[’émission X s’améliore en S/N

fgas : constrainte supplémentaire sur

f,,s + CMB leve des degenerescences

Peu de dispersion systématique dans f,,(z)
X+SZ indeépendants du biais b et de 1’équilibre hydrostatique
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dN/dz [4x10° deg?]

Nombre d’amas en fonction du redshift
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Réesume

Les grandes structures pourraient-elles contribuer a I’énergie
noire? A partir de quelle échelle, ’1sotropie domine
ct la « back-reaction » est négligeable?

Plusieurs tests complémentaires de 1’énergie noire
=>Les BAO

=>» Les lentilles faibles

=>» Les amas de galaxies

Comme regle standard et mesure de la distance
Et se servant de la fraction universelle de baryons

=>» Taux de croissance des structures, perturbée par
la domination progressive de 1’énergie noire, tests de gravité
modifiée



