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Outline	
  

 	
  Effect	
  of	
  WIMP	
  Dark	
  MaJer	
  Annihila-on	
  	
  on	
  the	
  CMB:	
  

 	
  Homogeneous	
  scenario:	
  suppressed	
  CMB	
  temperature	
  and	
  polariza-on	
  
	
  	
  	
  	
  fluctua-ons	
  at	
  l>100,	
  enhanced	
  polariza-on	
  at	
  large	
  scales.	
  

 	
  Inhomogeneous	
  scenario:	
  	
  
	
  •	
  Boosted	
  electron	
  perturba-ons:	
  source	
  of	
  Non-­‐Gaussianity.	
  

	
  	
  	
  	
  RecombinaEon	
  Bispectrum:	
  important	
  to	
  understand	
  in	
  order	
  to	
  disentangle	
  
	
  	
  	
  	
  non-­‐linear	
  evolu-on	
  from	
  exo-c	
  physics/primordial	
  Non-­‐Gaussianity.	
  	
  

	
  	
  •	
  Other	
  effects:	
  enhanced	
  maVer	
  temperature	
  fluctua-ons	
  –	
  key	
  observable:	
  	
  
	
  	
  	
  	
  21	
  cm	
  radia-on	
  field;	
  CMB	
  B-­‐mode	
  polariza-on.	
  

 	
  	
  Effect	
  of	
  Dark	
  MaJer-­‐baryon	
  interacEons	
  on	
  the	
  CMB	
  and	
  the	
  LSS.	
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 	
  	
  The	
  universe	
  began	
  as	
  a	
  hot	
  and	
  dense	
  plasma	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  of	
  par-cles	
  in	
  thermal	
  equilibrium.	
  

 	
  Recombina-on	
  (z	
  	
  	
  	
  	
  1100):	
  
	
  	
  	
  	
  	
  Universe	
  becomes	
  transparent	
  to	
  CMB	
  photons.	
  	
  	
  	
  	
  	
  

	
  Photons	
  mainly	
  	
  freestream.	
  

 	
  Radia-on	
  from	
  first	
  stars	
  and	
  quasars	
  reionizes	
  
	
  	
  	
  	
  	
  the	
  universe	
  (z	
  	
  	
  	
  	
  10-­‐20)	
  	
  and	
  	
  	
  	
  	
  10%	
  of	
  the	
  
	
  	
  	
  	
  	
  photons	
  re-­‐scaVer.	
  

 	
  We	
  observe	
  these	
  photons	
  at	
  T	
  	
  	
  	
  	
  2.725	
  K.	
  

Cosmic	
  History	
  

≈

p
+ + e

− → H

∼

≈

≈
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CMB	
  Anisotropies	
  

“Snapshot”	
  of	
  the	
  Early	
  Universe	
  

Gaussian	
  random	
  fluctua-ons:	
  	
  ∆T ≈ 100µK
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CMB	
  Power	
  Spectrum	
  

Power	
  spectrum:	
  contains	
  all	
  the	
  informa-on	
  for	
  a	
  Gaussian,	
  isotropic	
  field.	
  

�T�mT ∗
��m�� = CTT

� δ���δmm�

∆T (n̂) =
�

�m

T�mY�m (n̂)

It	
  has	
  been	
  predicted	
  and	
  measured	
  with	
  good	
  precision.	
  

Planck	
  collabora;on	
  (2013)	
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ΛCDM:	
  the	
  “Standard”	
  Model	
  of	
  Cosmology	
  

• 	
  Nearly	
  scale-­‐invariant	
  
• 	
  Gaussian	
  

Perturba-ons	
  Homogeneous	
  background	
  

Ωbh
2,Ωch

2,ΩΛ, τ, θ
As, ns

Origin?	
  

• 	
  Baryonic	
  maVer:	
  4%	
  
• 	
  Cold	
  dark	
  maVer:	
  22%	
  
• 	
  Dark	
  energy:	
  74%	
  

Λ?  CDM?       	
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ΛCDM:	
  the	
  “Standard”	
  Model	
  of	
  Cosmology	
  

Perturba-ons	
  

• 	
  Baryonic	
  maVer:	
  4%	
  
• 	
  Cold	
  dark	
  maVer:	
  22%	
  
• 	
  Dark	
  energy:	
  74%	
  

Homogeneous	
  background	
  

Ωbh
2,Ωch

2,ΩΛ, τ, θ

Λ?  CDM?       	
  

• 	
  Nearly	
  scale-­‐invariant	
  
• 	
  Gaussian	
  

Origin?	
  

As, ns
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WIMP	
  Dark	
  MaVer	
  Annihila-on	
  

 	
  Thermal	
  produc-on	
  of	
  DM:	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (WIMP)	
  

 	
  Annihila-on	
  rate:	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (n	
  depends	
  on	
  the	
  model	
  of	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  DM	
  distribu-on)	
  	
  	
  	
  	
  

	
  	
  	
  	
  	
  Dark	
  maVer	
  annihila-on	
  should	
  leave	
  a	
  signature	
  in	
  the	
  CMB.	
  

	
  	
  At	
  z	
  	
  	
  	
  1000,	
  when	
  the	
  CMB	
  decouples,	
  the	
  homogeneous	
  DM	
  density	
  is	
  

	
  CMB:	
  less	
  uncertain;es	
  than	
  other	
  astrophysical	
  probes	
  
	
   	
   	
   	
  (independent	
  of	
  the	
  DM	
  distribu;on)!	
  

∼

n(z = 1000) = ntoday(1 + z)3 ∼ ntoday×109

8	
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FINAL	
  PRODUCTS	
  	
  

W±, Z, bb̄, h

pp̄, νν̄, e±, γ

χ
χ

WIMP	
  Dark	
  MaVer	
  Annihila-on	
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Energy	
  Injec-on	
  in	
  the	
  CMB	
  

FINAL	
  PRODUCTS	
  	
  

pp̄, νν̄, e±, γ

•	
  Heat	
  the	
  plasma	
  
•	
  Ionize	
  neutral	
  hydrogen	
  
•	
  Excite	
  H	
  atoms	
  
Shull	
  and	
  van	
  Steenberg,	
  ApJ	
  (1985)	
  
Chen	
  and	
  Kamionkowski,	
  PRD	
  (2004)	
  

Number	
  of	
  DM	
  	
  
	
  	
  par-cle	
  pairs	
  

Annihila-on	
  	
  
probability	
  	
  
per	
  unit	
  -me	
  

Energy	
  released	
  	
  
per	
  annihila-on	
  

Frac-on	
  of	
  energy	
  	
  
absorbed	
  by	
  the	
  plasma	
  
(depends	
  on	
  the	
  model)	
  

dE

dtdV
= npairsPannEannf(z)

10	
  

Energy	
  injected	
  into	
  the	
  plasma	
  per	
  unit	
  volume,	
  per	
  unit	
  -me:	
  

Slatyer,	
  Padmanabhan	
  	
  
and	
  Finkbeiner	
  (2009)	
  



Energy	
  Injec-on	
  in	
  the	
  CMB	
  

FINAL	
  PRODUCTS	
  	
  

pp̄, νν̄, e±, γ

•	
  Heat	
  the	
  plasma	
  
•	
  Ionize	
  neutral	
  hydrogen	
  
•	
  Excite	
  H	
  atoms	
  

Energy	
  injected	
  into	
  the	
  plasma	
  per	
  unit	
  volume,	
  per	
  unit	
  -me:	
  

Shull	
  and	
  van	
  Steenberg,	
  ApJ	
  (1985)	
  
Chen	
  and	
  Kamionkowski,	
  PRD	
  (2004)	
  

(Majorana	
  par-cle)	
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dE

dtdV
= ρ2χ

�
f(z)�σv�

mχ

�



Standard	
  Recombina-on	
  

The	
  three-­‐level	
  atom	
  model:	
  consider	
  only	
  three	
  energy	
  levels	
  of	
  hydrogen	
  atom;	
  
ground	
  state	
  (n=1),	
  first	
  excited	
  state	
  (n=2)	
  and	
  the	
  con-nuum	
  (n>2).	
  

BOTTLENECKS	
  

EFFICIENT	
  RECOMBINATION	
  PROCESSES	
  

 	
  Ground	
  state	
  recombina-ons	
  are	
  ineffec-ve	
  

 	
  Two-­‐photon	
  process,	
  2s	
  	
  	
  	
  1s	
  

 	
  Redshioing	
  off-­‐resonance:	
  	
  

 	
  Lyman-­‐alpha	
  photons	
  are	
  re-­‐captured	
  

R ∼ H/(nHλ3
α)

Peebles	
  (1968)	
  
Z’eldovich	
  et	
  al.	
  (1968)	
  

Seager,	
  Sasselov,	
  ScoN	
  (2000)	
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Standard	
  Recombina-on	
  

EffecEve	
  Boltzmann	
  equaEon	
  for	
  the	
  free	
  electron	
  density:	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  

∂ne

∂t
+ 3Hne = CH

�
−αHn

2
e
+ βH(nH − ne)e

−E2s/kTM

�
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Standard	
  Recombina-on	
  

EffecEve	
  Boltzmann	
  equaEon	
  for	
  the	
  free	
  electron	
  density:	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  

∂ne

∂t
+ 3Hne = CH

�
−αHn

2
e
+ βH(nH − ne)e

−E2s/kTM

�
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RecombinaEon	
  rate	
  



Standard	
  Recombina-on	
  

EffecEve	
  Boltzmann	
  equaEon	
  for	
  the	
  free	
  electron	
  density:	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  

∂ne

∂t
+ 3Hne = CH

�
−αHn

2
e
+ βH(nH − ne)e

−E2s/kTM

�
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IonizaEon	
  rate	
  RecombinaEon	
  rate	
  



EffecEve	
  Boltzmann	
  equaEon	
  for	
  the	
  free	
  electron	
  density:	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  

DM	
  Annihila-on	
  at	
  Recombina-on	
  

+Iχ
∂ne

∂t
+ 3Hne = CH

�
−αHn

2
e
+ βH(nH − ne)e

−E2s/kTM

�

IonizaEon	
  rate	
  RecombinaEon	
  rate	
  

Dark	
  maJer	
  ionizaEon	
  rate:	
  

Iχ =
nH − ne

3nH

dE

dV dt

1

nH�H

�
1 +

4

3
(1− CH)

�
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Time	
  scales	
  	
  
(Recombina-on,	
  Ioniza-on,	
  Expansion)	
  

101 102 103

10 3

10 2

10 1

100

101

102

1/
M

pc

z

 

 

recombination
standard ionization
DM ionization
expansion (3H)
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Ioniza-on	
  “floor”	
  

At	
  200<z<600,	
  there	
  is	
  a	
  compeEng	
  effect	
  between	
  recombinaEon	
  
and	
  ionizaEon	
  from	
  DM	
  annihilaEons:	
  

Quasi-­‐equilibrium	
  soluEon	
  for	
  the	
  free	
  electron	
  fracEon:	
  

Dark	
  maJer	
  can	
  easily	
  dominate	
  the	
  ionizaEon	
  fracEon	
  a`er	
  recombinaEon	
  

Rs ≈ Iχ

18	
  

xe = ne/nH



Free	
  electron	
  frac-on	
  evolu-on	
  

19	
  



Effect	
  on	
  the	
  CMB	
  Temperature	
  

A	
  higher	
  ioniza-on	
  suppresses	
  the	
  CMB	
  temperature	
  fluctua-ons	
  

Current	
  CMB	
  constraints	
  are	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  GeV	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  Complementary	
  to	
  direct	
  detec-on	
  	
  
searches,	
  that	
  are	
  most	
  sensi-ve	
  to	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  GeV,	
  due	
  to	
  kinema-cal	
  considera-ons.	
  

Degeneracy:	
  

20	
  

C� → e−2∆τC�

As → e2∆τAs

Padmanabhan	
  and	
  Finkbeiner	
  (2005)	
  



•	
  Screening	
  of	
  the	
  observed	
  spectrum	
  at	
  l>100	
  	
  

•	
  Re-­‐scaVering	
  of	
  photon	
  generates	
  	
  extra	
  polariza-on	
  at	
  large	
  scales	
  

A	
  higher	
  ioniza-on	
  enhances	
  the	
  polariza-on	
  fluctua-ons	
  
at	
  large	
  scales	
  

21	
  

Effect	
  on	
  the	
  CMB	
  Polariza-on	
  



There	
  are	
  growing	
  ionizaEon	
  modes	
  that	
  track	
  the	
  collapse	
  of	
  	
  
maJer	
  overdensiEes.	
  

k=0.04	
  Mpc-­‐1	
   k=0.3	
  Mpc-­‐1	
  

Dark	
  MaVer	
  Annihila-on	
  
Inhomogeneous	
  scenario	
  

102.4 102.5 102.6 102.7 102.8
10 1

100

101

102

 [Mpc]

(k
=0

.0
4/

M
pc

,
)

 

 

| e|, no annihilation

| e|,  m =8 GeV

| b|

last
scattering

102.4 102.5 102.6 102.7 102.8
10 1

100

101

102

 [Mpc]

(k
=0

.3
/M

pc
,

)

 

 

| e|, no annihilation

| e|,  m =8 GeV

| b|

last
scattering

C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum,	
  and	
  M.	
  Zaldarriaga	
  (2013)	
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Comparison	
  to	
  standard	
  first	
  order	
  
electron	
  perturba-ons	
  

0 0.05 0.1 0.15 0.2 0.25 0.3 0.35 0.4

6

4

2

0

2

4

6

8

10

k [1/Mpc]

e
peak visibility: =285 Mpc

 

 
no annihilation
m =2 GeV

m =8 GeV

m =18 GeV

Boosted	
  electron	
  pert.	
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  C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum,	
  and	
  M.	
  Zaldarriaga	
  (2013)	
  



Comparison	
  to	
  standard	
  first	
  order	
  
electron	
  perturba-ons	
  

0 0.05 0.1 0.15 0.2 0.25 0.3 0.35 0.4

5

0

5

10

15

20

half width visibility: =310 Mpc

k [1/Mpc]

e

 

 
no annihilation
m =2 GeV

m =8 GeV

m =18 GeV
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Boosted	
  electron	
  pert.	
  	
  

C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum,	
  and	
  M.	
  Zaldarriaga	
  (2013)	
  



Can	
  we	
  observe	
  electron	
  density	
  
perturba-ons	
  in	
  the	
  CMB?	
  

CMB	
  Bispectrum:	
  probe	
  of	
  electron	
  density	
  perturbaEons	
  	
  

•	
  From	
  perturbed	
  visibility:	
  anisotropic	
  opEcal	
  depth.	
  
•	
  From	
  perturbed	
  diffusion	
  damping,	
  sound	
  speed,	
  etc.	
  

Senatore,	
  Tassev	
  and	
  Zaldarriaga	
  (2009)	
  
Khatri	
  and	
  Wandelt	
  (2009)	
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Can	
  we	
  observe	
  electron	
  density	
  
perturba-ons	
  in	
  the	
  CMB?	
  

CMB	
  Bispectrum:	
  probe	
  of	
  electron	
  density	
  perturbaEons	
  	
  

•	
  From	
  perturbed	
  visibility:	
  anisotropic	
  opEcal	
  depth.	
  

The	
  first	
  and	
  second	
  order	
  anisotropies	
  today	
  are	
  given	
  by	
  the	
  line	
  of	
  sight	
  
solu-ons	
  to	
  the	
  Boltzmann	
  equa-on:	
  

Θ(1)(�k, η0, n̂) =

� η0

0
dηeikµk(η−η0)g(η)S(1)(�k, η, n̂),

Sδg(�k, η, n̂) =

�
d3q

(2π)3
δe(�k − �q, η)

�
Θ(1)

0 (�q, η) + µqv
(1)
b (�q, η)− 1

2
P2(µq)Π

(1)(�q, η)−Θ(1)(�q, η, n̂)

�

26	
  

Seljak	
  and	
  Zaldarriaga	
  (1996)	
  



Can	
  we	
  observe	
  electron	
  density	
  
perturba-ons	
  in	
  the	
  CMB?	
  

CMB	
  Bispectrum:	
  probe	
  of	
  electron	
  density	
  perturbaEons	
  	
  

New	
  anisotropies	
  generated	
  by	
  electron	
  perturbaEons:	
  

g�(η) =

�
dkk2P (k)Θ(1)

� (k, η0)j�[k(η0 − η)]δe(k, η)

B�1�2�3 =
4

π2

�
(2�1 + 1)(2�2 + 1)(2�3 + 1)

�
�1 �2 �3
0 0 0

��
dηg(η) (f�1(η)g�2(η) + perm)

f�(η) = (−1)l
�

dkk2P (k)Θ(1)
� (k, η0)

�

l�,l��

(2l� + 1)(2l�� + 1)

�
� �� ���

0 0 0

�2

il+l�+l��jl� [k(η0 − η)]

•	
  From	
  perturbed	
  visibility:	
  anisotropic	
  opEcal	
  depth.	
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The	
  main	
  boost	
  in	
  the	
  electron	
  perturba-ons	
  by	
  DM	
  annihila-on	
  	
  
	
  occurs	
  on	
  small	
  scales,	
  l>3000	
  (challenging	
  to	
  observe).	
  

103
10 11

10 10

10 9

10 8

10 7

10 6

l

| g
l(

=2
85

 M
pc

) |
  [
!

 K
]

 

 
no annihilation
2 GeV
8 GeV
18 GeV

103
10 11

10 10

10 9

10 8

10 7

10 6

l

| g
l(

=3
10

 M
pc

) |
  [
!

 K
]

 

 
no annihilation
2 GeV
8 GeV
18 GeV

at	
  peak	
  visibility	
   at	
  half-­‐maximum	
  visibility	
  

Signal-­‐to-­‐noise	
  	
  	
  	
  	
  0.5	
  for	
  Planck;	
  polariza-on	
  will	
  have	
  more	
  	
  
informa-on	
  (work	
  in	
  progress).	
  

∼

28	
  
C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum,	
  and	
  M.	
  Zaldarriaga	
  (2013)	
  

Can	
  we	
  observe	
  electron	
  density	
  
perturba-ons	
  in	
  the	
  CMB?	
  



Solve	
  the	
  perturbed	
  Boltzmann	
  equa-on	
  up	
  to	
  second	
  order	
  in	
  the	
  -ght	
  	
  
coupling	
  limit	
  (	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  )	
  and	
  iden-fy	
  the	
  physical	
  processes:	
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Θ̈0 + k2c2s

�
1−R∂η

�
R

τ̇(1 +R)

��
Θ0 −

k2c2s
τ̇

�
16

15
+

R2

1 +R

�
Θ̇0 = SkD + Scs

Perturbed	
  Harmonic	
  Oscillator	
  



Perturbed	
  Harmonic	
  Oscillator	
  
Solve	
  the	
  perturbed	
  Boltzmann	
  equa-on	
  up	
  to	
  second	
  order	
  in	
  the	
  -ght	
  	
  
coupling	
  limit	
  (	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  )	
  and	
  iden-fy	
  the	
  physical	
  processes:	
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Θ̈0 + k2c2s

�
1−R∂η

�
R

τ̇(1 +R)

��
Θ0 −

k2c2s
τ̇

�
16

15
+

R2

1 +R

�
Θ̇0 = SkD + Scs

Silk	
  damping	
  



Solve	
  the	
  perturbed	
  Boltzmann	
  equa-on	
  up	
  to	
  second	
  order	
  in	
  the	
  -ght	
  	
  
coupling	
  limit	
  (	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  )	
  and	
  iden-fy	
  the	
  physical	
  processes:	
  

31	
  

Θ̈0 + k2c2s

�
1−R∂η

�
R

τ̇(1 +R)

��
Θ0 −

k2c2s
τ̇

�
16

15
+

R2

1 +R

�
Θ̇0 = SkD + Scs

Sound	
  speed	
  

Perturbed	
  Harmonic	
  Oscillator	
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Perturbed	
  Harmonic	
  Oscillator	
  

•	
  Solu-on	
  with	
  WKB	
  Green’s	
  func-on:	
  

θ(2)0 (�k, η) ≈
� η

0
dη�G(k, η, η�)

�
SkD (�k, η

�) + Scs(�k, η
�)
�

G(k, η, η�) =
sin

�
k
� η
η� dη��cs(η��)

�

kcs(η)
e−k2/k2

D



CMB	
  polariza-on:	
  E-­‐B	
  decomposi-on	
  

Represent	
  CMB	
  polariza-on	
  on	
  the	
  sky	
  by	
  a	
  traceless	
  symmetric	
  tensor	
  Πab

E-­‐mode:	
  “curl-­‐free”	
  field	
  

B-­‐mode:	
  “divergence-­‐free”	
  field	
  

Πab =

�
∇a∇b −

1

2
gab∇2

�
φ

Πab =

�
1

2
�ac∇c∇b +

1

2
�bc∇c∇a

�
φ

This	
  is	
  the	
  analog	
  of	
  the	
  gradient/curl	
  decomposi-on	
  of	
  a	
  vector	
  field	
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Genera-on	
  of	
  B-­‐modes	
  

Polariza-on	
  is	
  a	
  spin-­‐2	
  field:	
  

(Q± iU) (n̂) = −
�

�m

(E�m ± iB�m)±2 Y�m(n̂)

(Q± iU) (n̂) → e∓i2Ψ (Q± iU) (n̂)

•	
  Scalar	
  sources	
  +	
  linear	
  evolu-on	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  E-­‐modes	
  
•	
  Tensor	
  sources	
  or	
  non-­‐linear	
  evolu-on	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  B-­‐modes	
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Genera-on	
  of	
  B-­‐modes	
  

Polariza-on	
  is	
  a	
  spin-­‐2	
  field:	
  

(Q± iU) (n̂) = −
�

�m

(E�m ± iB�m)±2 Y�m(n̂)

(Q± iU) (n̂) → e∓i2Ψ (Q± iU) (n̂)

•	
  Scalar	
  sources	
  +	
  linear	
  evolu-on	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  E-­‐modes	
  
•	
  Tensor	
  sources	
  or	
  non-­‐linear	
  evolu-on	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  B-­‐modes	
  

Electron	
  perturba-ons:	
  the	
  op-cal	
  depth	
  is	
  a	
  func-on	
  of	
  posi-on	
  
in	
  the	
  sky.	
  The	
  amplitude	
  of	
  the	
  E-­‐mode	
  field	
  is	
  modulated	
  by	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  .	
  	
  
Regions	
  with	
  higher	
  op-cal	
  depth	
  will	
  have	
  lower	
  observed	
  peaks.	
  

∆τ(n̂)

∆ (Q± iU) (n̂) = −∆τ(n̂) (Q± iU)(rec) (n̂)

Screening	
  generates	
  B-­‐modes	
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•	
  E-­‐mode	
  fluctua-ons	
  modulated	
  	
  
	
  	
  	
  by	
  	
  	
  	
  	
  perturba-ons	
  generate	
  B-­‐mode	
  	
  	
  	
  
	
  	
  	
  polariza-on	
  with	
  nearly	
  the	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  
	
  	
  	
  same	
  wavelength	
  as	
  the	
  	
  	
  	
  	
  fluctua-ons.	
  

•	
  Plateau	
  at	
  small	
  scales	
  dictated	
  	
  
	
  	
  	
  by	
  maVer	
  fluctua-ons.	
  

•	
  B-­‐mode	
  amplitude	
  scales	
  as	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  .	
  

•	
  Other	
  sources	
  of	
  B-­‐modes:	
  	
  
	
  	
  	
  gravita-onal	
  lensing,	
  patchy	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  
	
  	
  	
  reioniza-on.	
  
	
  	
  	
  C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Smith	
  (2009)	
  
	
  	
  	
  C.	
  Dvorkin,	
  W.	
  Hu,	
  K.	
  Smith	
  (2009)	
  

τ

τ
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New	
  channel	
  	
  
for	
  B-­‐mode	
  polariza-on	
  

m−1
χ



•	
  Relevant	
  scales	
  for	
  gravity	
  waves:	
  
	
  	
  	
  (	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  ,	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  ).	
  B-­‐mode	
  from	
  
	
  	
  	
  inhomogeneous	
  DM	
  is	
  unlikely	
  
	
  	
  	
  to	
  be	
  a	
  contaminant.	
  

� < 10 � ∼ 50

•	
  E-­‐mode	
  fluctua-ons	
  modulated	
  	
  
	
  	
  	
  by	
  	
  	
  	
  	
  perturba-ons	
  generate	
  B-­‐mode	
  	
  	
  	
  
	
  	
  	
  polariza-on	
  with	
  nearly	
  the	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  
	
  	
  	
  same	
  wavelength	
  as	
  the	
  	
  	
  	
  	
  fluctua-ons.	
  

•	
  Plateau	
  at	
  small	
  scales	
  dictated	
  	
  
	
  	
  	
  by	
  maVer	
  fluctua-ons.	
  

•	
  B-­‐mode	
  amplitude	
  scales	
  as	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  .	
  

•	
  Other	
  sources	
  of	
  B-­‐modes:	
  	
  
	
  	
  	
  gravita-onal	
  lensing,	
  patchy	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  
	
  	
  	
  reioniza-on.	
  
	
  	
  	
  C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Smith	
  (2009)	
  
	
  	
  	
  C.	
  Dvorkin,	
  W.	
  Hu,	
  K.	
  Smith	
  (2009)	
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τ

τ

New	
  channel	
  	
  
for	
  B-­‐mode	
  polariza-on	
  

m−1
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Enhanced	
  MaVer	
  Temperature	
  
fluctua-ons	
  at	
  late	
  -mes	
  

There	
  should	
  be	
  more	
  informaEon	
  in	
  the	
  21	
  cm	
  radiaEon	
  field	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (future	
  work).	
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Beyond	
  the	
  WIMP	
  paradigm	
  

•	
  It	
  has	
  been	
  pointed	
  out	
  that	
  Dark	
  MaVer	
  self-­‐interac-ons	
  can	
  	
  
	
  	
  	
  significantly	
  affect	
  small-­‐scale	
  structure.	
  	
  

•	
  Baryon	
  processes	
  such	
  as	
  star	
  forma-on,	
  supernova	
  feedback,	
  
	
  	
  	
  gas	
  accre-on,	
  etc.	
  can	
  have	
  important	
  effects,	
  but	
  these	
  processes	
  are	
  	
  
	
  	
  	
  par-ally	
  understood	
  theore-cally	
  and	
  poorly	
  constrained	
  observa-onally.	
  	
  

•	
  Goal:	
  to	
  use	
  observa-onal	
  probes	
  of	
  the	
  sta-s-cal	
  proper-es	
  of	
  	
  	
  
	
  	
  	
  the	
  CMB	
  and	
  maVer	
  fluctua-ons	
  (where	
  the	
  theory	
  is	
  under	
  beVer	
  control)	
  
	
  	
  	
  in	
  order	
  to	
  know	
  how	
  much	
  interac-on	
  between	
  baryons	
  and	
  Dark	
  MaVer	
  
	
  	
  	
  can	
  occur	
  today,	
  consistent	
  with	
  these	
  observa-onal	
  constraints.	
  

Spergel	
  and	
  Steinhardt	
  (2000);	
  
Wandelt	
  et	
  al.	
  (2000)	
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Linear	
  Cosmological	
  Perturba-ons	
  
with	
  Dark	
  MaVer-­‐Baryon	
  Interac-ons	
  

σ(v) = σvnwith	
  

Dark	
  MaJer-­‐baryon	
  momentum	
  exchange	
  rate:	
  

Rc ∝ σ/mc mc >> mbfor	
   Rc ∝ σ/m(n+1)/2
c mc << mbfor	
  

θ̇b = − ȧ

a
θb + c2bk

2δb +
ρc
ρb

Rc(θc − θb) +Rγ(θγ − θb)

δ̇b = −θb −
1

2
ḣ

θ̇c = − ȧ

a
θc + c2ck

2δb +Rc(θb − θc)

δ̇c = −θc −
1

2
ḣ

C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum	
  and	
  M.	
  Kamionkowski	
  (to	
  appear)	
  

Rc =
cnaρbσ

mc +mb

�
Tb

mb
+

Tc

mc

�n+1
2
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Imprints	
  on	
  the	
  CMB	
  Power	
  Spectrum	
  

C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum	
  and	
  M.	
  Kamionkowski	
  (to	
  appear)	
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Effect	
  on	
  the	
  MaVer	
  Power	
  Spectrum	
  

C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum	
  and	
  M.	
  Kamionkowski	
  (to	
  appear)	
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Lyman-­‐alpha	
  

Effect	
  on	
  the	
  MaVer	
  Power	
  Spectrum	
  

C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum	
  and	
  M.	
  Kamionkowski	
  (to	
  appear)	
  



44	
  

Lyman-­‐alpha	
  forest	
  

Image	
  credit:	
  E.	
  Wright	
  

Observer	
  

HI	
  cloud	
  
Quasar	
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Constraints	
  from	
  the	
  CMB	
  (Planck)	
  +	
  
Lyman-­‐alpha	
  measurements	
  (SDSS)	
  

CMB	
  data	
  from	
  Planck	
  +	
  Ly-­‐alpha	
  
flux	
  power	
  spectrum	
  
measurements	
  at	
  z~3	
  from	
  the	
  
SDSS	
  constrain:	
  

	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (at	
  the	
  95%	
  CL).	
  

	
  	
  Two	
  orders	
  of	
  magnitude	
  	
  
	
  	
  below	
  the	
  ballpark	
  of	
  the	
  	
  
	
  	
  proposed	
  DM	
  self-­‐interacEons	
  
	
  	
  cross-­‐secEon:	
  

σ/mc < 8× 10−27cm2/GeV

C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum	
  and	
  M.	
  Kamionkowski	
  (to	
  appear)	
   8× 10−25 <
σ/cm2

mc/GeV
< 8× 10−22

McDonald,	
  Seljak,	
  et	
  al.	
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C.	
  Dvorkin,	
  K.	
  Blum	
  and	
  M.	
  Kamionkowski	
  (to	
  appear)	
  

Minimal	
  mean	
  free	
  path	
  for	
  baryons	
  scaVering	
  
on	
  Dark	
  MaVer	
  in	
  the	
  Milky	
  Way	
  

λ � 120 Mpc

λ =

�
ρcσ

mc

�−1

ρc ≈ 0.4 GeV/cm3



Conclusions	
  

 	
  WIMP	
  Dark	
  maVer	
  annihila-on	
  leads	
  to	
  growing	
  ioniza-on	
  modes	
  that	
  track	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  the	
  collapse	
  of	
  dark	
  maVer	
  overdensi-es	
  (boosted	
  by	
  1	
  to	
  2	
  orders	
  of	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  magnitude	
  at	
  small	
  scales	
  rela-ve	
  to	
  standard	
  model).	
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  at	
  small	
  scales	
  rela-ve	
  to	
  standard	
  model).	
  	
  

 	
  Electron	
  perturba-ons	
  source	
  CMB	
  Non-­‐Gaussiani-es	
  at	
  recombina-on.	
  
	
  	
  	
  	
  	
  Bispectrum	
  from	
  Recombina-on:	
  important	
  to	
  correctly	
  model	
  it	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  to	
  disentangle	
  non-­‐linear	
  evolu-on	
  from	
  primordial/exo-c	
  physics.	
  
	
  	
  	
  	
  	
  Polariza-on	
  Bispectrum	
  has	
  more	
  informa-on	
  (work	
  in	
  progress).	
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 	
  •	
  Enhanced	
  maVer	
  temperature	
  fluctua-ons	
  at	
  late	
  -mes	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (natural	
  observa-onal	
  tool:	
  21	
  cm	
  radia-on	
  –	
  future	
  work).	
  	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  •	
  New	
  channel	
  of	
  CMB	
  B-­‐mode	
  polariza-on.	
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  temperature	
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  late	
  -mes	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (natural	
  observa-onal	
  tool:	
  21	
  cm	
  radia-on	
  –	
  future	
  work).	
  	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  •	
  New	
  channel	
  of	
  CMB	
  B-­‐mode	
  polariza-on.	
  	
  

 	
  Dark	
  MaVer-­‐baryon	
  interac-ons	
  suppress	
  the	
  CMB	
  and	
  maVer	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  fluctua-ons.	
  CMB	
  data	
  from	
  Planck	
  +	
  Ly-­‐alpha	
  forest	
  measurements	
  from	
  
	
  	
  	
  	
  	
  the	
  Sloan	
  Digital	
  Sky	
  Survey	
  put	
  very	
  -ght	
  constraints.	
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