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lll. Modeles
d’Univers



Modeles standards d’'Univers:
Les ingrédients

* Une théorie de la gravitation: la relativite
generale

* Le Principe Cosmologique

* Des equations d’'etat caracterisant les
composantes de I'Univers

i

Modeles d 'univers de Friedmann




Le principe
cosmologique

L'Univers est homogene et isotrope
et conserve cette proprieté au cours
du temps...



Un univers homogene et isotrope?

CAPRICORNUS
VOoID

' MICROSCOPIUM
. \DID

. CENTALFLS ||.|'|.|'.E|.LL et T

. PERSE - PIBCES

T ¥ 1 —J'::'.-\.-_'.I-!:I"q_ 5|

i A u .'- . |
3 I'-' -
| gy =
d .'l L
S T " ) - o e -
vk P R e T A -
¥ E, Eh . LWk
e i r L
P
1 ' ! H l

CANES-MAJOR
VOID

kg
%‘

'-'
|'
&

e
HEH:ULEE%

‘.:-*"??ﬂ ’%‘,



Un univers homogene et isotrope?

2dF Galaxy Redshift Survey %

704

225000 galaxies

Structure 3D de I'Univers a grande échelle



Principe cosmologique

Distribution des radiosources : homogene et isotrope




Principe cosmologique:

un fond de rayonnement fossile
Isotrope!




Le principe
cosmologique

L'Univers est homogene et isotrope...
hypothese valide ...
mais aux tres grandes échelles (>>100 Mpc)
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L'univers est homogene et isotrope et
conserve cette propriete au cours du temps

@

L'univers a une courbure constante et sa metrique s’écrit:

=
dr=

1 — kr?

ds® = 2dt® — R* (t) ( +r2df? + rzsil'ugﬂeif;ﬁg)

ou k=0,+1,-1
RZ?(t) est un facteur d’échelle global de la métrique spatiale.

» C'est la metrique de Friedmann-Roberston-Walker (FRW)



Proprietes de la
metriqgue FRW

k=
- univers a courbure constante,

- 3 courbures possibles
=0
dr?

1 — kr?

ds? = 2dt? — R(t)? [ + 2 (drﬁ + sin?ﬁidqs?)]

. — 0 2 2 2 2 2
k=10 dis = R(f) (d?" + r“dfd ) dﬂ? — dﬂz 3 Siﬂzﬁdt;f)z

R(t)* (dx* + sin’ XdQ?)

1 — 2

2
k=1 di?=R(t)> ( LI r?dm)

_ 2 2 dr” 2 1002 2 2 2 2
k= -1 dI° = R(t) + rdf) R(t)" {dx” 4+ sh®yd()

1+ r2



Conséquences du Principe Cosmologique:
loi de Hubble

d=cdt=> dw= f; % = R(t)f(r)  f(r) =Arcsin(r) sik=+]I

r si k=0
Argsh(r) sik=-1

ddye (t) _ 01 @ :
g 1 —d’i’t— = RO/ (1) = ROR5 = HOde  R(t)/R(t) = H(3)

H(t) est le facteur d’expansion ou parametre de Hubble

U

La loi de Hubble est une conséquence directe du Principe Cosmologique

13



Conséquences du Principe Cosmologique:
redshift

» Décalage spectral d'une onde observée au
temps £, et emise au temps f, z=

iﬂf_ﬂt

* Les photons suivent des géodésiques ds?=0 > . RO " f; ﬁ

Lot polt

—> pour deux maxima consécutifs de 'onde on a: . Rl t} f ;—1 = fHﬂ, R(t)

4 o
flﬁ Tl 7L (tgtbto) — (et bte)—B(t) + B(ke) = B (fo) bto — B (1)t = 0
L

46t R(t) N R(t)

ote  Gtg CR(E) = wR(t) —  R(E) _ Rlh)
R(t.) 1R{tn}_ﬂ %t ol Ae Ao
Dilatation du At At =1+z o Rto) )

temps ~ R(t)




YV Band

— Conséquences du
Principe

Cosmologique:

= o = e« dilatation des durées
R
201 | - _ Ritp)

14+ 2z= R(t)

. : Aty/ At,=1+z

| |
1.2 14 1.6 1.8 2.0

Largeur de la courbe de lumiére

15
Dilatation des courbes de lumiére des SN



Equations d’Einstein

Postulats d’Einstein sur les proprietes du tenseur
Impulsion-energie

« Construire une relation entre matiere-énergie et meétrique

» Construire un terme d’'impulsion-eénergie (7;) qui ne depende
gue des derivées premieres et secondes du tenseur metrique:
le plus simple=relation linéaire.

 L'impulsion-énergie doit vérifier les lois de conservation

» Aux limites, on doit retrouver I'équation de Poisson
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Equations d’'Einstein

Courbure _ énergie et impulsion
de I'espace-temps - dans I'espace-temps
— garantit: Gy ,=0 \ /
I I
8wy
= L.
ct
Tenseur — Poisson Tenseur
d’Einstein impu/sion_
Tenseur de Tenseur energie

Ricci métrique y



Des equations d'Einstein aux

equations de Friedmann

1 o v
Gik = Rip — EQH:R = T ik

U

Déerivation des equations de Freidmann:
Modeles d’'univers homogenes et isotropes

1. Calculer toutes les composantes non nulles des tenseurs
metrique, de Riccli, etc...

2. Separer les composantes spatiales et temporelle...>
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- Equations de Friedmann

. —— | |
E 2R(t} i R(t)* + ke? STT(_TTI H;TGTEE _ Rr(7

{ R(1) R(t)2 2 2 T 2

| R(t)?+ke®  8nG

L  R@{)?2 32

3
T3

T

.

3. Déterminer le tenseur impulsion-énergie

T,



Le tenseur eénergie-impulsion

- L’univers est homogene et isotrope
—> la distribution de ses composantes aussi....

- les « gaz » sont conformes a | ’hypothese du fluide parfait:
Pas de dissipation: ni propagation de chaleur, ni viscosité, ni
diffusion

* Le fluide est, et reste, isotrope dans son repere au repos

-> son tenseur énergie-impulsion ne contient aucun termes de
gradient (de vitesse, de température, de densite, etc...).

* 1, est diagonal et est completement defini par sa densite
d'énergie p et sa pression P
- Sa forme dans un repére au repos doit donc étre:

Tyy=pc® et T;=-P

20



Equations de Friedmann

( R(t) | R(t)*+ke _8nG,_, 871G, _,
g\ =
R~ R{)? 2 LT g =g

R(t)? + k2 _ Sﬂ'GTD
. R(t)? 3c2 7Y

Ty=pc et T; = -P :>@

Fi e




Expansion et densite critique

4G 3P
== (p+ )R @

; 8rG |
R? kczszRg (b)

!
RY st (a5, e
Ro 3 "7\ Ry R2
3H?

Densité critique: = ———
| itiqu P0oe e

po.=1.88102° " g cm
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Facteur d’échelle en fonction du facteur
d’expansion et du parametre de densité

LARE R - () -5,
Ry poc. \Ro Rj Vrai pour t=t, Ry Poc Ro
ke?
Poe R
j1> R\> 8rG [R\?
=) i = HZ(1-9Q
(Rn) 3 P (Rn) 0 ( 0)

£0

Parameétre de densité: Qg = —
POc
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Equation d’éetat: forme de la pression

Pour un fluide parfait, P(p) est de la forme:

P=wpc’ avec 0<w<lI
* ®=1/3 . rayonnement

M =0 : « univers poussiére » . Correspond a l'univers
actuel car pour les composants dominants v4/c? <<1

* ® = -1 : champ additionnel = constante cosmologique
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Evolution de la densité:
I'univers a connu plusieurs epoques

Supposons que :
P=wp c® avec 0<w<I etindépendant du temps

Les équations de Friedmann impliquent que:

d (pRH) = — gfzzfm > R’dp+ 3R%*pdR = —-3pwR*dR
> d[pr)] =0 > pR¥HY = Cte = pRY

i = poi (1 + 3)3{1-}-.'_4}:']
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Evolution de |la densite:
I'univers a connu plusieurs epoques

p pi = poi (1 +2)"17

Watiere Constante cosmologigue




Modeles a courbure nulle

Pour un fluide composé de plusieurs composantes on a:

RE sn(*
R

Donc pour des univers a courbure nulle:

Compte tenu de la loi de conservation précedente:

pi = poi (L+ 2)°0F90

Soit:

(HH(;))Z =2, 2 (14 z)31+w)

f_.p[]t‘.‘
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Modeles a courbure nulle

(Fe

— La dynamique de l'univers s’exprime en fonction de H(z) et des
contributions a la densité de matiere (m), des photons (y), des
neutrinos (v), etc...et d'une composante homogéne (X)

2
) ZZSED£(1+3)3{1+MH -
;

H 2
( I}E)) = Qom (1 +2)° +Qoy (1 +2)" + Qox (1 +2)*HH%)
0

- a z=1000, la contribution de I'énergie sombre n’est pas dominante



Facteur
d’échelle
des

d’'univers de

Friedmann

R()

R(t)

Rit)

k=0 Rit)
A =0

t
k= —1 R(t)
A =0

t
k=1 Rt)

A1)

k=0
A=0

Rit)

k=0
A <0

k= -1
A=0

-

R(t)

k=-1
A<0

-~

R(t)




Modeles a courbure nulle

(H(z)

2
H ) =3 Qoi (L +2)0H0)

La dynamique de l'univers peut étre exprimée en fonction de H(z) et des
contributions a la densité de matiere (m), des photons (y), éventuellement des
neutrinos (v) et d'une composante homogene sans fluctuations (X)

(H(z)

2
) = Qo (1 +2)3 + Quq (1 +2)* + Qg (1 +2)304w0)
()

\V’

Parametres cosmologiques a déterminer
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e Description de la géométrie et du contenm de 'Univers:

& P
O
4
£ -
L1
S
L
£, :
-

rapport P/p caractérisant 1'équation d’état de 1'énergie sombre (w = —1 pour une

W

constante de Hubhble

courbure de I'Univers (Qiotale = 1 — ()

constante cosmologique

contenu en “énergie sombre™ (autre que 14, qui correspondrait & w = —1)
fraction de matiére barvonique

fraction de matiére totale (baryvon. matiére noire chaude et /ou froide)
fraction de matiére noire froide

fraction de photons

fraction de neutrinos

constante cosmologique)

wy = dw/dz: paramétrisation de la dépendance en redshift (temporelle) de w (dans
ce cas: w =~ wp +wi(2)

M, :
N, z

somme des masses des composantes de neutrinos

nomhbre d'espéces de neutrinos

e Description astrophyvsique du milien

— 71 : profondeur optique de re-ionisation a la période du découplage

— b facteur de biais linéaire

e Description de la physigue de I'Univers primordiale

(__-'19 ;
Mg :

L 1y

normalisation du spectre de puissance des Auectuations de densité initiales
indice de la composante scalaire du spectre du puissance des fluctuations

indice de la composante tensorielle du spectre du puissance des fluctuations

r @ rapport des amplitudes sealaires et vectorielles

a = dlnn,/dInk: running spectral indez caractérisant I'évolution de I'indice du spectre
scalaire en fonction de D'échelle.

ty : age de I'Univers

Les parametres
cosmologiques:

- Une vingtaine de
parametres a déterminer

- Des dégénérescences
entre parametres

31



Comment determiner des
parametres cosmologiques?

* Observer des traceurs de l'histoire et des propriétés de
'expansion (distance, volume, luminosité ou dimension,
apparente, histoire thermique, abondance)

» Déterminer des proprietés intrinseques des objets ou du
milieu intergalactique (dimension, densité, masse des
systemes, état d'ionisation)

» Observer des traceurs de la croissance ou des propriétés
des structures

« Utiliser des meéthodes et observations indépendantes:

erreurs systématiques et levée de dégenerescences.
32



z=3 z=—1 7z=()

Q,=0.3,9,=0.7

ACDM %
w=-1(n) , s

Proprietés des
structures

et parametres

cosmologiques

Q,=0.3,0,=0.7

w=o, ocDM [

og = 0.85
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Le fond diffus cosmologique
fossile: un corps noir parfait

coao
COBE FIRAS DATA :
159 ;
i .x Ty =2.728 £0.004 K
J' " ]
/ ™
/ \\'\ 2z}
= goe L -
I ; S
H'f t\'r\
/ N
I " |
/ 3,
. llr;" “\.\ -
SOGE / . i
— \I\\q —
e 1
L
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Determination des parametres
cosmologiques:
la densite de rayonnement

9 9 = 9 HTT!?.IJR
PCMB = pa€ =¢C po(v)dry =¢ ; dv
0 0 exp ( = ) —1

kgl

FJ
|:> p{'ﬂ“g:ﬂ-—_éﬂxlu_“ c1m %5
o

ThyAMTR = /%{ium{]r& 1%_2{]—1{1%

—> 428 Photons cm-2
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Determination des parametres
cosmologiques:

la densite de rayonnement
Rappel:
po.=1.88102° " g cm

Parametre de densité de rayonnement

__ PcMB

(1,
P

critic

48107
7 1.88 10729 p?

—> O — 9256 x 1072 B2
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Détermination des
parametres cosmologiques:

la densite de matiere
Q_ par mesure de masse des systemes

« Courbes de rotation des galaxies (galaxies spirales)

* Dynamique des systemes gravitants: théoreme du viriel
(galaxies elliptiques, groupes et amas de galaxies)

* Dynamique du gaz X intra-amas : equilibre hydrostatique
(groupes et amas de galaxies)

* Lentilles gravitationnelles (galaxies, groupes et amas de
galaxies)

« Champ de vitesse des galaxies (toutes les galaxies)



Détermination des
parametres cosmologiques:

la densite de matiere
Q_ par mesure de masse des systemes

« Courbes de rotation des galaxies (galaxies spirales)

* Dynamique des systemes gravitants: théoreme du viriel
(galaxies elliptiques, groupes et amas de galaxies)

* Dynamique du gaz X intra-amas : equilibre hydrostatique
(groupes et amas de galaxies)

* Lentilles gravitationnelles (galaxies, groupes et amas de
galaxies)

« Champ de vitesse des galaxies (toutes les galaxies)
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Un cas simple d’eéquations de
I'optique gravitationnelle

S R
_—_‘_—_\_—_\_\_\_‘_—\—\_
ET& 0,
» ®)
DL.S J.L I:h'IDL.
DDS
Equation des lentilles 9.D,, +ab;, =86,D,,

Angle de déflexion a = (4G/c*)(M [ Du)



Determination de parametres
cosmologiques par la «masse lensing »

6, deduit des equation des lentilles gravitationnelles

Dis 4GM
DorDos c¢20r

Os =61 +

4GM Dig 1/2
¢2 DorDos|

Alignement parfait: 6,=0 O =

v

Masse déterminée directement

S’applique aux galaxies, aux groupes de galaxies, aux amas de galaxie
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Anneaux d'Einstein

Einstein Ring Gravitational Lenses

Hubble Space Telescope = ACS

.

JO73728.45+321618.5

.

J095620.77+510006.6

I-.

J120540.43+491020.3

.

J1256028.25+052349.0

-

J140228.21+632133.5

.

J162746,44 005367.5

J163028 15+452036.2

J232120,93 093910.2

NASA, ESA, A. Bolton (Harvard-cmithsomian CFA), and the SLACS Team

ST ocl-FRCOS-22
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Contributions des objets de I'Univers
a sa densite de matiere-energie

Composante/méthode M/L  échelle §
Voisinage solaire 5 1 kpc 0.003 h—1
Ceeur des galaxies elliptiques 10 2 kpc 0.007 h~1
Analyse virielle des galaxies ellitpiques 30 10 kpc 0.02 h=!
Courbe de rotation des galaxies spirales 30 10 kpc 0.02 h—!
Groupes de galaxies 200 500 kpc 0.13 B!
Amas de galaxies 300 1Mpc 0.20 h~1
Abondance de Baryons (nucléosynthese) - 0.01-0.05 h—2
Composante stellaire - 0.0030 A1
Gaz inter-galactique HI - 0.0004-0.010 A1
Fond diffus cosmologique - - 0.000023 L2
Chute sur Virgo - 15 Mpc 0.1-0.4
Champs de vitesse - 20 Mpc > 0.5

— 0.1<Q,<05
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Les anisotropies du fond

de rayonnement fossile
(Cosmic Microwave Background)

47



Origine des anisotropies primaires du CMB

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

T _ o
T 32 °

2. Les perturbations de vitesse (ou Doppler} produites par les mouvements du plamas 4 la
surface de derniere diffusion. Elles engendrent des fluctuations de la forme

T _ b
T ¢

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

Les 3 effets n'affectent pas les mémes échelles.
Les 3 effets dépendent des parametres cosmologiques



Analyse des cartes
d'anisotropie du )
CMB Monopole,1=0,m =0 % | 1

anhll= 2 >

Dipole, I=1 |

AT
— =D amYim (6, 9)
irn

Déecomposition des
anisotropies en multipoles



Decomposition des
cartes du CMB en
composantes de
multipoles

AT (4 &
? mr E -E!.,f-';';].}]ir]t {'EJ.'I ':?'l".}

Lime

2

F -1 Il'rz g s ™,
T (0) =T (1 - %) (1 T r_""‘”‘"ﬂ)

© P(k)

Ui (2ck/Ho) dk




Forme du spectre des anisotropies
du CMB

2

_ | -'-.u\

I Q. “

R & i - D_'l.‘.'n 0.8 10 | l

10 100 1000
[

ok 1~1000
| 6=1"~2Mpc

80

A7 (LK)

40
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Forme du spectre des anisotropies
du CMB

T qer pic:
ook [ ~100°6 1+ Dépend principalement
C 0=1"~2 Mpc 1~ de la courbure: une

/ courbure plus faible

déplace le pic vers des
plus grands | (petites
échelles)

R0
I Echelle des

- éffet sachs-Wolfe

Dépend principalement

de I'abondance des

baryons et du rapport

baryon/photon

Ar (LK)
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Les autres pics:

Dépendent
principalement de Q

- Qige
g
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10 100 1000




100 (a) Curvature 1} (b) Dark Energy

C,du CMB et
parametres
cosmologiques

Qp

y
[ 02 04 CI_IE‘ 0.8 10 A y a2 CI_--I-I 06 0.8

e Bl e ATYT),
mu.- B f 1} (d) Matt ]
| (c) Baryons A _ (d) Matter N [1(1+1)C1/27l:]1/2
[ ~100°/0
6=1"~2 Mpc

53

0l 02 UI.B 04 05
Lo Loo 1000
T




COBE
(1992)

WMAP7
(2011)




[(I+1)C,TT/(2r) [uK?]

6000

5000

4000

3000

2000

1000

WMAP-7 (2011)

P WMAP 7yr 3
ACBAR %
QUaD %

IlTIITIITIITIIIIITIITIII]IIII

;

10 100 500 1000 1500 2000
Multipole Moment (1)



Les observations CMB éliminent un grand
nombre de modeles cosmologiques!

Angular wavelength (degrees)

180 20 B 2 1 0.5 0.2
[ oy | II|||| | [rrr 1 | T T |
et A | + wMAP
| ouvert o CBI
80 |- ‘/ = ACBAR |
« BOOMERANG

Temperature fluctuation &7 (pK)

40
Inflation / |
20 | sans A
Co Avec cordes —"/
cosmiques
O ' 1 1 ' a1 I 1 IIlII.IIIIIIIIIIIIIIIIII'IIIIIIIIIIlllll.lIIIlllllll.l.llIIIIIIIIII.IIIIIIIIIIIII.IIIIIIIIIIIIIIIII

2 10 40100 200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800
Multipole £
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Combiner observations et méthodes

Class Parameter WMAP Seven-year ML" WMAP+BAO+Hy ML
Cas d’'un A CDM  Primary [00€2, k- 2.227 2.253
Qch? 0.1116 0.1122
Qy 0.729 0.728
g 0.966 0.967
T 0.085 0.085
AL (ko) 242 % 1077 2.42 x 107°
Derived og 0.809 0.810
Hy 70.3kms~! Mpc~! 70.4kms~! Mpc™!
Qp 0.0451 0.0455
Q. 0.226 0.226
Qh? 0.1338 0.1347
Zrsitn® 104 10.3
fo! 13.79 Gyr 13.76 Gyr

Contraintes sur des univers a énergie noire

Curvature Parameter +BAO+H, +BAO+H + Dy, " +BAO+SNP
Q=0 Constant w —1.10 £+ 0.14 —1.08 = 0.13 —0.980 + 0.053
Q £0 Constant w —1.44 + 0.27 —1.39 + 0.25 —0.999007
Q. —0.0125+9,006% —0.0111+5%60 —U.DGST_*?;%L
+Hp+SN +BAO+H+SN +BAO+Hy+ D +SN
Q=0 wo —0.83 £ 0.16 —0.93 = 0.13 —0.93 £ 0.12
W —0.8075 %5 —0.41757 —0.38%45




IV. La cosmologie
des 20 prochaines
annees






Sonder les proprietés et
la nature de la source de
I'acceélération de
'Univers

60



Diagramme de Hubble des SNIla

472 SNla

] = | i i i}
cl N | ul (| — —

A =1L —5) 9 +"w=""w
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1.4

0.0

Conley et al 2011



Facteur d’échelle R(t)

L’expansion de I'Univers s’'acceélere

1.0

0.5

0.0

RELATIVE BRIGHTNESS OF SUPERNOVAE  [iternal expansion
! nr e %
S S = o
— —
i

Conley et al 2011: 472 SNla

.% L’Univers accélere: taux de
confiance >99.999%

REDSHIFT z

<
Ut
|

ok
]

1.5

L bo
|

!
0

+10

Age de I'Univers en milliard d’années

‘q—‘

asde[[02 [enjuaAf]



L”Univers avec de |'e

energie sombre

Eternal expansion

2 U
= S  s°7
1,5 I 5 = 1
* Modifie le taux d’expansion de :
I'univers -
= :
% s u..|'.l..| 'I'“‘""i'.l'f. (04 i (a3} inil 4 | i
= 1.0} : 0
D « Modifie le taux de croissance _.-/E
-S des structures i
0 ' n
© ; = 054
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=) : —
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O 05 ! A 14
D 1
O et . g 1.5
© o ; 2
LL g~ ;
Ho¥ : ' 37
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& :
0.0 I | |
—20 0 +10

Age de I'Univers en milliard d’années
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L’énergie sombre modifie le taux de
croissances stuctures% tomographle

=3 7= 7z=0 (Today)

H,=70
Q,=0.3,0,=0.7
w=-1(A),

—

ACDM

0g=0.9

Gamm==0.21

H, =50
Q,=10,0,=0.0
w=o0,
0g=0.51
Gamma=0.51 SCDM

> €

Dark matter, + dark energy

H,=70
Q,=1.0,0,=0.0
w=o0,
0g=0.51
Gamma=0.21 7CDM

Dark matter, no dark energy

H, =70
Q,.=03,0,=0.7
w=o0,
63 =0.85
Gamma=0.21 OCDM

Millenium simulations




Les sondes de |I'énergie sombre

« Supernovae SNla : La mieux testée, mesure de H(z). Besoin de
procédures trés fines de calibration, d’analyse des erreurs
systématiques et de modeéles d’explosion de SN.

» Oscillation acoustique des baryons (BAO): La moins critique en
termes de systématiques, sensible aux effets du biais et les effets non-
linéaires. Besoin de de millions de redshifts.

 Cisaillement gravitationnel (WL) et tomographie: La plus
prometteuse et celle qui a le plus grand potentiel exploratoire (test
gravitation). Contréle des erreurs systématiques difficile.

Ce sont les objectifs des grands projets du futur, encore en discussion:
 Euclid = BAO+WL (tomographie)

« LSST: SNIla + WL

* Big BOSS: BAO 65



Généralisation :
distorsion gravitationnelle faible

Simulation d’'une image profonde avec
le HST
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Généralisation :
distorsion gravitationnelle faible
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Le méme champ mais avec une lentille gravitationnelle
modélisée par une sphére isotherme: 800 km/sec, z=0.3
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Cosmic shear et tomographie . propagation des faisceaux dans un univers hétérogéne

~ Gpc

SIMULATION: COURTESY MIC GROUP, 5. COLOMBL AP,



Effet statistique: carte de distorsion

\ \'lllh o

Champ de distorsion
gravitationnelle =

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

= Exactement /e taux de
croiissance des structures




La mission Euclid:

Cosmic shear et tomographie
sonder P(k,z,w)

Source plane z,

Source plane z

| —
o
-~

We+1)C./(2m)

10‘55'

Colombi, Mellier 2001



La mission
EUCLID

(projet)

Survey du ciel en visible tres haute qualité
d'image (WL), en infrarouge ( bande) et en
spectroscopie (BAO).
1.5 milliard de galaxies step 3 \
50 millions de redshif

Telescope de 1.2m+3 instruments

Soyouz ST2-1B depuis la Guyanne vers
L2 (M <2160 kg).

Lancement 2018 (si accepte)
6 ans de mission .

spacecraft
tilt

% spacecraft
rotation



