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Résumé

En tant que derniére étape de I’évolution stellaire, les supernovae sont un outil fondamental
pour appréhender ’évolution des galaxies. Elles constituent en effet le mécanisme principal d’en-
richissement du milieu interstellaire en éléments de masse intermédiaire (comme ’oxygéne, via les
supernovae gravitationnelles ou de type II/Ib/Ic) et en éléments du pic du fer (grace aux super-
novee thermonucléaires ou de type Ia). De fait, la connaissance du taux de supernova, c’est-a-dire le
nombre d’explosions par unité de temps et de volume ou de luminosité galactique est particuliérement
intéressante pour comprendre 1’évolution chimique des galaxies.

Depuis une dizaine d’années la recherche systématique de supernovae a pris un nouveau tournant
grace aux caméras CCD qui permettent d’obtenir des échantillons homogénes et peu biaisés. La
recherche se fait directement par soustraction d’images prises & un mois d’intervalle. C’est dans ce
cadre-1a que ’expérience EROS, qui utilise un télescope de 1 métre basé au Chili avec deux caméras
CCD grand champ, a dédié pendant 4 ans environ 15 % de son temps a la recherche de supernovae
proches. L’analyse présentée ici a été effectuée a partir de deux campagnes d’observation par EROS,
en 1999 et en 2000, avec l'aide de collaborations internationales afin de disposer de suffisamment
de temps de télescope pour suivre ’évolution des supernovee détectées. Au total une quinzaine de
supernove de type la ont été découvertes par EROS.

La mesure de 'efficacité de détection, & ’aide d’une simulation de type Monte-Carlo, permet de
mesurer le taux d’explosion de supernova de type Ia dans un domaine de décalage spectral proche
(2 ~ 0.13). La valeur obtenue est 0.2370-050-07 h? SNu ou 1 SNu = 1 SN / 10!° LB / siécle. Cette
valeur est compatible avec la précédente mesure effectuée par EROS, avec une statistique moindre,
dans cette gamme de décalage spectral. Elle est & comparer avec la mesure réalisée par le Supernova
Cosmology Project & z ~ 0.55 ol le taux est 0.58J_F8:(1)8 fg:(l)g h? SNu. La différence entre ces mesures
implique une évolution relativement importante entre ces deux époques.

Mots-clefs : supernovee : général — étoiles : statistiques — cosmologie : observation — galaxies :
évolution — sondage
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Abstract

As the last stage of stellar evolution, supernovae are a fundamental tool to probe the evolution
of galaxies. They are the main mecanism to release intermediate mass elements (like oxygen from
gravitational supernovae — type II/Ib/Ic) and iron peak elements (from thermonuclear supernovae
also known as type Ia) in the interstellar medium. In this picture, the explosion rate, which is the
number of events per unit of time and per unit of volume or per unit of galactic luminosity, is a very
interesting quantity to understand chemical evolution of galaxies.

From a decade, supernova searches have taken a new turn with CCD cameras which allow to
get homogeneous and bias-controled supernova samples. The search itself is done by subtracting
images taken one month apart. It’s in this framework that EROS experiment, which uses a 1 meter
telescope in Chile with 2 wide field CCD cameras, dedicated about 15 % of its time during 4 years to
nearby supernova search. The work presented here has been done after two observation campaigns
by EROS, in 1999 and 2000, within international collaborations in order to get sufficient telescope
time to follow up the events discovered. Fifteen type Ia supernovae were discovered by EROS.

The measurement of the detection efficiency, using a Monte-Carlo simulation, allows to get the
type Ia supernova explosion rate at a redshift around 0.13. The result is 0.23i8:8§1’8:8; h? SNu where
1 SNu = 1 SN / 10* L2 / century. This value in compatible with the previous EROS such mea-
surement, done with a much smaller sample, at this redshift. We can compare our result with the
one got by the Supernova Cosmology Project at a redshift of 0.55, which is 0.58f8:(1)8 fg:(l)g h? SNu.
The difference between both values implies a quite large evolution between these two periods in the
history of the universe.

Keywords : supernovae : general — stars : statistics — cosmology : observation — galaxies :
evolution — survey
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Notations, constantes et parameétres

Quelques constantes de physique

G =6.673-10"' m3.kg™!.s72  la constante de Newton de la gravitation;
kp = 1.38 10723 J. K~! | la constante de Boltzmann ;

h=h/2r =1.05-1073% J .s ; h ¢tant la constante de Planck ;

c = 2.99792458 - 108 m -s™! | la vitesse de la lumiére dans le vide;

me = 9.1 - 1073 kg | la masse de 1’électron ;

myp = 1.672 - 1027 kg , la masse du proton;

or = 6.65 - 10722 m? | 1a section efficace de diffusion Thomson ;

0 =25.67-10"8 W.m~2. K™% | la constante de Stefan.

Unités utilisées en astrophysique

1 pc = 3.085678 - 10'® m est l'unité de distance, le parsec;
1 Mg = 1.989 - 1030 kg est la masse du Soleil;

1 Lg = 3.826 - 1026 W est la luminosité du Soleil ;

1 Rg = 6.96 - 108 m est le rayon du Soleil.

Cosmologie

On utilise le modéle cosmologique « standard » de Friedmann (voir le paragraphe A.1), avec les
valeurs suivantes pour les différents parameétres a I’époque actuelle (indice o) :

H,=100-h =71 km-s~!.Mpc™! est la constante de Hubble

pc, = 3H2/(87G) = 8.437 10727 kg - m~3 = 2.775 - 10'! hZ Mg - Mpc™? est la
densité critique;

Qnr, = 0.3 est la densité de matiére de 'Univers (en unité de densité critique);
Qa, = 0.7 est la densité d’énergie « noire » (en unité de densité critique);
Qo = Qnr, + 2A, = 1 est la densité totale.



2 Notations, constantes et paramétres

Différents « Univers »

SCDM — (Qar, = 1,924, = 0) (Einstein-De Sitter)
ACDM — (QMO = 0.3, QAO = 0.7)

Divers

1 deg? = 4 sin?(7w/360) sr ~ (27/360)% sr (a 10~° prés)
41 sr ~ 129 600/7 deg® ~ 41 253 deg?

EROS

Les « magnitudes » : on note BNQrOS et ’ﬁ,eros les pseudo-magnitudes :

Beros = —-2.5- lOg(Fbleu/’I‘pOSG)

Reros = —2.5 - log(.’quge/Tpose)

F étant le flux en ADU mesuré sur I'image. Tpose le temps de pose en secondes ; et on note Bepos
et Reros les magnitudes EROS calibrées :

Beros = —2.5- log(]:bleu/’]:‘pose) + PZplen = geros + PZpleu
Reros = —2.5 - log(f.rouge/rrpose) + PZrouge = Reros T+ PZrouge

P Z étant le point zéro.

On définit également une brillance de surface :

SB.ro. = —2.5 - log(Apleu/Tpose)
=—2.5- log(Arouge/rI‘pose)

SReros

A étant la valeur en ADU du pixel d’amplitude maximale de 1'objet.



Introduction

La connaissance de la fréquence des explosions de supernova est fondamentale pour appréhen-
der I’évolution des éléments au sein d’une galaxie. Les supernovee régénérent le gaz interstellaire
galactique tout en l’enrichissant en métaux. Ainsi, I’effondrement gravitationnel d’une étoile massive
(supernova de type II) fournit a la galaxie son quota d’oxygeéne. Tandis que l’explosion thermonu-
cléaire d’une naine blanche (supernova de type Ia) ’ensemence en fer.

Les recherches systématiques de supernovae permettent d’obtenir une telle mesure. C’est d’ailleurs
Zwicky, & la fin des années 30, qui a ouvert le bal avec ses premiéres recherches de supernova, et sa
premiére estimation de la fréquence de ces événements dans I’Univers local. De nombreux auteurs ont
par la suite affiné la mesure. La croissance avec le temps de I’échantillon statistique disponible permit
bientdt de distinguer entre les différents types d’explosion, et entre les différents types de galaxies
hotes. Mais toutes ces mesures n’en restent pas moins dans 'Univers local. Or connaitre I’évolution
du taux d’explosion d’étoiles est fondamental pour raffiner notre connaissance de 1’évolution des
galaxies. Car tout autant que le taux de formation des étoiles, le taux de supernova évolue au cours
de I’histoire cosmique. Le taux de supernovae gravitationnelles est calqué directement sur le taux de
formation d’étoiles : leurs progéniteurs, les étoiles massives, vivent suffisamment peu longtemps —
quelques dizaines de millions d’années — pour que leur mort intervienne quasiment instantanément
a I’échelle de la vie d’une galaxie. La mesure du taux de ces supernove est ainsi le reflet direct du
taux de formation d’étoiles, une composante essentielle pour comprendre la facon dont les galaxies
évoluent. En revanche le taux de supernova de type Ia ou thermonucléaire refléte une évolution du
progéniteur plus longue et plus tortueuse, qui dure plusieurs milliards d’années avant l’explosion
finale.

Ceci étant, le taux de supernova aux grands décalages spectraux est assez mal connu. Néanmoins,
avec l'avénement au début des années 1990 des supernove de type Ia au rang de « chandelles
standards » ou « étalons cosmiques », la flamme des recherches systématique s’est vue ravivée; et
on cherche désormais au plus profond de 'Univers !

Si ces phares du cosmos nous ont permis de découvrir une énergie noire aux effets répulsifs, ils
nous ont aussi permis de mettre les premiers points sur la courbe de leur fréquence en fonction du
décalage spectral. En 1996 le Supernova Cosmology Project publiait la premiére mesure du taux
de supernova de type Ia & z = 0.38! Suivi en 2002 d’un deuxiéme point, avec une statistique plus
importante, & z = 0.55.

Les recherches systématiques de supernova, telles qu’elles sont menées actuellement, permettent
d’obtenir des lots trés homogénes. Comme par ailleurs elles sont automatiques, la détection des
candidats faisant l'objet de soustractions d’images CCD, il devient possible de déterminer le taux
d’événements avec une grande précision.

C’est ainsi que EROS, avec son télescope de 1 métre, et ses caméras a grand champ, spécialisée
dans la recherche d’astres sombres, s’est lancée parallélement dans la quéte de ces objets brillants.
Quéte qui s’est rapidement révélée fructueuse avec la découverte des premiéres supernovae en 1997. La
recherche s’est poursuivie en 1999 en collaborant avec le Supernova Cosmology Project qui fournissait



4 Introduction

alors des moyens de suivi photométrique et spectroscopique nécessaires pour obtenir des courbes
de lumiére et des spectres exploitables. Elle s’est terminée en 2000 avec une derniére campagne en
collaboration avec le Furopean Supernova Cosmology Consortium. N’ayant pas les moyens d’effectuer
le suivi photométrique et spectroscopique des supernovee qu’elle découvre, I’expérience est tout a fait
adéquate pour mesurer le taux de supernova aux décalages spectraux intermédiaire (z ~ 0.1). Tel
est I'objet du travail présenté ici.

La mesure du taux d’explosion de supernovee « revient » & mesurer 'efficacité & laquelle est sen-
sible une recherche donnée. Nous nous proposons de déterminer le taux d’explosion des supernovae
de type la & partir des campagnes de recherche effectuées par EROS en 1999 et 2000.

Auparavant, dans une premiére partie, nous rappelons les caractéristiques observationnelles (cha-
pitre 1) ainsi que les cadres théoriques dans lesquels s’inscrivent les supernovee de type II (chapitre
2) et celles de type Ia (chapitre 3). Le chapitre 4 replace ces derniéres en tant qu’indicateurs de
distances cosmologiques.

Une deuxiéme partie introduit les supernovee en tant qu’acteurs de I’évolution des galaxies (cha-
pitre 5), et place leur taux d’explosion dans ce contexte (chapitre 6).

La troisiéme partie traite des recherches systématiques de supernove, et plus particuliérement
de celles ’EROS qui vont nous intéresser ici. Le chapitre 7 introduit les divers ingrédients d’une
recherche de supernovee automatique par soustraction d’'images CCD. L’expérience EROS en est bien
entendu le cadre sous-jacent. Ce chapitre relate également les deux campagnes de recherches qui vont
nous intéresser, celle de 1999 et celle de 2000, et présente les événements alors détectés. Le chapitre 8
est quant & lui dédié a ’analyse des données d’EROS dans le cadre de la mesure du taux d’explosion
de supernovee de type Ia : les différentes étapes y sont détaillées, depuis la mesure de 'efficacité de
détection jusqu’a la détermination du taux & ’aide d’une simulation de Monte-Carlo.



Premiére partie

Les supernove : de 'explosion a la
cosmologie






Des objets fascinants...

Quand, le jour mentionné ci-dessus [11 Novembre 1572, peu avant diner... je retournais
a la maison tout en laissant mon regard errer sur un ciel qui avait retrouvé sa clarté, ce
qui allait me permettre de poursuivre les observations aprés diner; j’aper¢us soudainement,
juste au-dessus de ma téte, une étoile étrange, scintillant de telle maniére qu’elle frappa
mon il. Etonné, je restai la comme pétrifié, les yeuz firés sur cette étoile qui se trouvait
proche de celles que I’Antiquité attribua o Cassiopée. Quand je me fus convaincu qu’aucune
étoile de cette sorte n’a jamais brillé auparavant, je tombai dans une telle perplexité quant
a incroyable apparition, que je commencais & douter de mes propres yeuz : je demandais
alors auz serviteurs qui m’accompagnaient si eux aussi pouvaient voir cette étoile extréme-
ment brillante que je pointais au-dessus de nos tétes. Ils clameérent d’une seule voir qu’ils
la voyaient parfaitement et qu’elle était trés brillante. Malgré leurs affirmations, toujours
dubitatif, je m’enquis auprés de paysans voyageant la au sujet de cette étoile. Ils me criérent
qu’effectivement, ils voyaient cette énorme étoile, qui n’avait jamais €té remarquée aussi haut
dans le ciel auparavant. Ayant & la longue la confirmation que mes yeur ne me jouaient pas
des tours, mais qu’une étoile inhabituelle était bel et bien la, de type inconnu, m’émerveillant
que le ciel ait apporté un nouveau phénomeéne o étudier, je préparais mon instrument sans
plus attendre. Je commengais par mesurer sa position et sa distance auz étoiles de Cassio-
pée environnantes, et par noter avec soin ces choses que l'on pouvait appréhender a4 l'eeil,
concernant sa taille apparente, sa forme, sa couleur, entre autres aspects.
Tycho Brahé, Progymnasmata (tiré de Clark & Stephenson 1977)

Observées depuis plusieurs siécles ce n’est qu’avec ’avénement de 1’astronomie extragalactique,
au début du XX®™me siecle, que s’est développée la compréhension des supernovee. A la suite de
I’apparition d’une de ces étoiles nouvelles dans la nébuleuse d’Androméde, découverte par Hartwig
le 31 aoiit 1885 (et qui restera visible pendant 18 mois!), on trouve en 1890, pour la premiére fois,
mentionnée 1'idée que cette nébuleuse pourrait étre une galaxie éloignée, en tous points semblable &
la notre. En 1919 Lundmark estima la distance de M31 comme 7 - 10° années-lumiére, ce qui fait que
la nova de Hartwig (S Andromeda) fut 1000 fois plus brillante qu’une nova galactique normale. C’est
également Lundmark qui suggéra le premier, en 1921, une association entre la supernova observée
par les astronomes chinois en 1054 et la nébuleuse du Crabe.

Un événement similaire & S Andromeda fut observé en 1895 dans NGC 5253 (la « nova » Z
Centauri), et cette fois 1’étoile nouvelle apparut 5 fois plus brillante que la galaxie entiére. Mais ce
n’est pas avant 1934 qu’une distinction claire est faite entre novee et supernovee (Baade & Zwicky
1934). Des recherches systématiques, menées principalement par Zwicky, ameénent a la découverte de
54 supernovee jusqu’en 1954. Et, grace a 'amélioration des techniques observationnelles, 82 nouvelles
supernova sont découvertes entre 1958 et 1963, toutes bien siir dans des galaxies extérieures! (voir
par exemple Zwicky 1965).

Jusqu’en 1937, les spectres de supernova étaient une denrée rare ; ceux dont on disposait n’étaient
pas trés différents des spectres des nove communes. La situation changea avec la supernova trés
brillante (my ~ 8.4) SN 1937C dans IC 4182, qui avait des caractéristiques spectrales trés différentes
de tout ce qui avait été vu auparavant (Popper 1937).
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Toutes les supernovae découvertes pendant les années suivantes montraient une trés petite disper-
sion dans leur luminosité au maximum, et leurs spectres d’aprés maximum semblaient similaires pour
une époque donnée. En se basant sur cette observation, Wilson (1939) et Zwicky (1939) suggérére
d’utiliser les supernovee comme indicateurs de distance.

En 1940 il devint clair, cependant, qu’il existe au moins deux classes distinctes de supernovee.
La supernova SN 1940C dans NGC 4725 a un spectre tres différent de toutes les supernovee précé-
demment observées (Minkowski 1940) et pour lesquelles on disposait alors de bonnes données. Cela
amena Minkowski (1941) & introduire le nom de « type I » pour celles dont le spectre ressemble & SN
1937C (sans raies de Balmer au maximum de lumiére) et « type II » pour celles qui ont un spectre
similaire & SN 1940C (avec des raies de Balmer au maximum de lumiére).

Par contre on ne savait pas alors si ces différences spectrales reflétaient des mécanismes d’explosion
différents. C’est en fait le scénario proposé par Zwicky (1938a), dans lequel une supernova apparait
comme étant la transition d’une étoile ordinaire en étoile & neutrons, puisant ainsi son énergie dans
I’énergie de liaison de ’objet compact nouveau né, qui a été la seule explication pendant des années.
Hoyle & Fowler (1960) furent les premiers & découvrir que la combustion thermonucléaire dans un
coeur stellaire d’électrons dégénérés pourrait générer une explosion et peut-étre le démantélement de
I’étoile. Ce scénario est maintenant celui qui est généralement accepté pour 'une des sous-classes de
supernove de type I, celles que 'on appelle aujourd’hui type Ia.



Chapitre 1

Zoologie et caractéristiques optiques

Du pain sur les genoux
Les étoiles au loin, trés loin.
Je mange du pain en regardant les étoiles.
Je suis st absorbé, 0 oui, tellement
Que parfois je me trompe, au lieu de pain
Je mange des étoiles.

Ekmekle Yildizlar

Comme la plupart des objets ou phénoménes astronomiques, les supernova font I’objet d’une clas-
sification basée sur leurs caractéristiques observationnelles. Ainsi la forme de leur courbe de lumiére,
la présence ou I’absence de certaines raies dans leur spectre optique en phase photosphérique
(juste aprés ’explosion, quand le milieu est encore opaque au rayonnement ; les raies apparaissent
alors en absorption) et/ou nébulaire (quand le milieu devient transparent au rayonnement, plusieurs
semaines aprés l’explosion ; les raies apparaissent alors en émission) et la forme des raies spectrales
sont les critéres de classification des supernove. La figure 1.1 montre la classification détaillée de ces
objets, tandis que les figures 1.2 et 1.3 montrent les courbes de lumiére et les spectres des principaux
types de supernova. On trouvera une description compléte de chacun des types de supernova dans
Filippenko (1997a).

1.1 Les supernovae de type Ia (SNe Ia)

1.1.1 Caractéristiques spectrales

Le spectre photosphérique au maximum de lumiére se caractérise par des raies trés larges, en
absorption, attribuées aux éléments de masse intermédiaire (O, Mg, Si, S, Ca), qu’ils soient neutres
ou une fois ionisés, indiquant la composition des couches extérieures des ejecta. Les éléments du
pic du fer (Fe, Co) sont également présents, mais surtout dans la partie proche UV du spectre. Les
principales raies sont une forte raie en absorption du silicium IT & 6355 A (décalée par effet Doppler
vers 6100 A) ainsi que celles du Calcium IT H&K respectivement a 3934 A et 3968 A. Ces raies émises
dans une atmosphére en expansion ont un profil typique, dit P-Cygni (voir la figure 1.7), dont la
mesure du décalage Doppler de ’absorption minimale permet d’en déduire la vitesse d’expansion de
la photosphére, qui est de 1’ordre de 10 000 & 15 000 km-s ! pour les éléments de masse intermédiaire.
La contribution relative des éléments du groupe du fer augmente rapidement tandis que l'opacité
des ejecta diminue. Ainsi émission large vers 6500 A qui commence & se développer deux semaines
apreés le maximum quand la photosphére commence & pénétrer les ejecta riches en fer, est due au Fe II.
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Taxonomie des supernovae
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Fig. 1.1 : La classification détaillée des
supernove nécessite non seulement ’iden-
tification de certaines caractéristiques dans
les spectres, mais aussi une analyse fine de
I’évolution de la luminosité, des spectres et

des profils des raies. Ce diagramme montre
que la classification repose sur la présence

(ou l'absence) de certaines raies dans le
spectre (principalement le spectre photo-
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Fic. 1.2 : La forme des courbes de lumiére des divers
types de supernova. On remarque déja que celles de type
Ia sont les plus lumineuses au maximum, de presque une
magnitude (seuls quelques événements de type Ic les sur-
passent — voir §1.3). De plus la phase de croissance de
la magnitude est d’une fagcon générale constituée de seg-
ments linéaires, indiquant une décroissance exponentielle
du flux.
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Fic. 1.3 : Les spectres des principaux types de super-
nova. Ainsi une supernova qui montre une claire signature
de Ha prés du maximum de lumiére (& gauche) est définie
comme type II. Si elle montre une forte absorption due
au Si IT & environ 6150 A, alors c’est une type la, autre-
ment c’est une type Ib/c (les types Ib étant caractérisés
par des raies en absorption de He). Dix mois plus tard
(a droite), les SN Ia montrent des fortes émissions du Fe
IT et Fe III, tandis que les SNe Ib/c sont dominées par
les raies en émission de Ca II et O I, qui sont également
présentes dans les spectres nébulaires des SNe II, en plus
de Ha (tiré de Cappellaro & Turatto 2000).
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Fic. 1.4 : Spectre typique de SN Ia au maximum de lumiére. Il s’agit du spectre de
SN 1981B (d’aprés Nugent et al. 1995a).

Dans la phase nébulaire, débutant environ un mois aprés le maximum de lumiére, les raies en
émission du Fe II, Fe III, et du Co III deviennent les principales caractéristiques du spectre.

1.1.2 La courbe de lumiére

La forme de la courbe de lumiére dépend de la bande spectrale dans laquelle elle est observée.
Dans les bandes spectrales B et V, elle présente une montée rapide, de environ 0.5 magnitude par
jour entre l'instant de ’explosion (qui a lieu plus de 18 jours avant le maximum de lumiére dans
la bande B) et 10 jours avant le maximum. Dans la plupart des cas, le maximum de lumiére est
atteint d’abord dans la bande I, environ 2 jours avant la bande B (Contardo et al. 2000). Apres
le maximum, la luminosité des supernovee commence & faiblir lentement, pour amorcer un déclin
exponentiel dans les longueurs d’onde ultra-violettes et bleues (bandes U et B) caractéristique de
la décroissance radioactive du nickel en cobalt puis du cobalt en fer (voir figure 3.10). Dans les
bandes plus rouges, on observe progressivement une décroissance du déclin environ 20 jours apreés le
maximum (V'), jusqu’a un épaulement (R) et un second maximum (/JHK) (voir figure 1.5).

1.1.3 Les couleurs

Une supernova de type Ia « normale » est un objet assez bleu (B — V ~ () au maximum de
lumiére!. Parodi et al. (2000) donnent une valeur moyenne de la couleur au maximum de SNe Ia non
rougies : (B —V) = —0.012+0.008 et (V — 1) = —0.276 £ 0.016 La figure 1.6 montre 1’évolution de
la couleur d’une supernova Ia typique, SN 1998bu qui a explosé dans la galaxie M96.

1Un corps noir pour lequel B — V = 0 a une température d’environ 10 000 K.
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FiG. 1.5 : Courbes de lumiére de SNe Ia composites dans les bandes B, V,
R et I incluant 22 supernova normalisées en temps et magnitude & ’époque
du maximum de lumiére. Les différences entre les diverses bandes apparaissent
clairement (déclin plus rapide en B, épaulement en R et I, 20 & 30 jours aprés
le maximum), ainsi que l'inhomogénéité des points au sein d’'une méme bande
(tiré de Riess et al. 1999).

1.2 Les supernovae de type IT (SNe II)

Les supernovae de type II sont beaucoup plus diversifiées. On pourrait dire que la seule chose
qu’elles ont en commun est la présence d’hydrogéne dans leur spectre. Leur luminosité au maximum
s’étale sur un intervalle de plus de 2 magnitudes, la distribution de leur énergie spectrale et le profil
de leurs raies sont également trés différents. Néanmoins, Barbon et al. (1979) ont tenté de mettre
un peu d’ordre, en les classant selon 1’aspect de leur courbe de lumiére. Dans certains cas, cette
derniére présente un plateau aprés le maximum, plateau de luminosité quasiment constante, et qui
dure jusqu’a 2 — 3 mois (SN II-P) aprés le maximum. Dans d’autres cas, leur déclin est plus ou
moins linéaire (SN II-L). Les deux classes ne sont pas séparées et des cas intermédiaires existent
(Clocchiatti et al. 1996).

En général les SNe II-L sont plus brillantes que les SNe II-P, mais 1a encore il y a des exceptions
(Patat et al. 1994), comme SN 1983K. Néanmoins, au-dela de 200 jours aprés le maximum, la plupart
des SNe II présentent un déclin linéaire de environ 1 mag/100 jours (voir la figure 1.2).

A cause des trés grandes vitesses d’expansion, les raies d’émission dans les spectres de supernova
sont trés larges. Cependant une part significative des SNe IT (10% a 15% des SNe II actuellement
découvertes) présentent des composantes étroites superposées aux raies larges. On les nomme super-
nove de type IIn, le « n » étant pour narrow-line (Schlegel 1990). Dans de nombreux cas, les SNe
IIn sont trés brillantes et ’évolution de leur luminosité est plus lente que pour les autres SNe II.

1.3 Les supernovae de type Ib et Ic (SNe Ib/c)

La classification des objets astronomiques est parfois prise au piége de I’histoire des observations
les concernant. Ainsi il y a d’abord eu les SN Ip pour SN [ particuliéres, qui ne présentaient pas la
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Fic. 1.6 : Evolution des couleurs d’une SN Ia typique : SN 1998bu (Jha
et al. 1999). Les cercles correspondent & SN 1989B, une autre SN Ia spec-
troscopiquement « normale », mais présentant un déclin plus rapide de sa
luminosité. SN 1989B est un objet avec une extinction particuliérement élevée
(E(B—V)=0.37 — Wells et al. 1994) ; les magnitudes présentées ici ont été
corrigées de ce rougissement.

profonde raie d’absorption du Si I 4 6150 A (Bertola 1964), et qui a fini par devenir une sous-classe
bien distincte, caractérisée non seulement par I'absence de la raie du Si II & 6150 A, mais également
par sa préférence des galaxies spirales, une luminosité typiquement plus faible de 1.5 magnitude que
les SNe I classiques, une couleur plus rouge et une courbe de lumiére infrarouge ne présentant pas
de deuxiéme maximum. Cette sous-classe est devenue celle des SNe Ib (Elias et al. 1985). Puis petit
a petit il devint clair que les SNe Ib étaient elles-mémes hétérogénes. Wheeler & Harkness (1986)
ont ainsi suggéré de diviser la classe des SNe Ib en deux : d'une part les SNe Ib qui présentent une
des fortes raies d’absorption dues & He I (5876 A notamment) dans leur spectre photosphérique, et
les SNe Ic ou cette caractéristique est absente.

L’explosion de SN 1993J dans M81 fit le lien entre les SNe II et les SNe Ib/c. Le spectre de cette
supernova évolua depuis celui d’une type II normale, vers celui d’une type Ib en quelques semaines.
L’objet est ainsi classifié comme étant le prototype d’une nouvelle sous-classe, celle des SNe IIb.

1.4 Supernova et sursauts gamma
Au moins une petite fraction des sursauts gamma (GRB pour Gamma Ray Burst) pourrait étre

associée a des supernove. Ainsi GRB 980425 coincide avec SN 1998bw. Cette supernova fut trés
lumineuse tant en optique qu’en radio. Son spectre quelque peu curieux, résultat de trés grandes
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vitesses d’expansion (de 'ordre de 30 000 km-s~! soit 10 % de la vitesse de la lumiére!) et de trés
grandes énergies d’explosion (10% J d’énergie cinétique, soit environ dix fois plus qu’une supernova
« normale » !), la classe en tant que SN Ic, bien qu’elle soit différente d’une SN Ic normale (Iwamoto
et al. 1998 ; Iwamoto et al. 2000).

Un autre cas est celui de GRB 970514 et de la supernova de type IIn, trés lumineuse, SN 1997cy (3
son maximum de lumiére en V, cette supernova fut plus brillante d’'une magnitude qu’une supernova
de type Ia!). La encore le spectre est assez inhabituel, présentant quelques similarités avec SN 1998bw.

Compte tenu des caractéristiques extrémes de ces supernove on a tendance & les appeler hyper-
nove (Paczynski 1998).

Les modéles suggérent que les supernovae associées & des sursauts gamma pourraient étre trés
asymétriques, 1’énergie étant expulsée le long d’'un axe.

1.5 Spectropolarimétrie de supernovae

L’observation du taux de polarisation en fonction de la longueur d’onde (spectropolarimétrie)
des supernovae permet de sonder la géométrie des différents éléments présents dans les ejecta. En
effet, ’atmosphére d’une jeune supernova est dominée par la diffusion électronique qui est par nature
hautement polarisante. Pour une source sphérique non résolue, les vecteurs du champ électrique vont
s’annuler en moyenne exactement entrainant une polarisation linéaire résultante nulle. En revanche,
si la source est non sphérique, les vecteurs champ électrique ne s’annulent pas tous, et une polarisation
linéaire en découle.

La polarisation observée pour les supernove de type effondrement gravitationnel (type II et
Ib/Ic), est de 1 & 2%. Quelques cas de polarisation intrinséque ont été observés pour des SNe Ia, a
hauteur de quelques fractions de pour-cent (Howell et al. 2001), ce qui correspond & une asphéricité
d’environ 20%.

1.6 Les taux de supernova

La mesure du nombre de supernova par unité de volume dans 1'Univers local (c’est-a-dire dans
I’environnement suffisamment proche de notre galaxie afin de ne pas étre trop affecté par I’expansion)
en fonction de diverses observables comme le type de la galaxie hote, permet de se rendre compte de
deux choses (voir paragraphe 6.3.2) : d’abord il n’y a pas de supernovae de type II et Ib/c dans les
galaxies précoces? elliptiques ; par ailleurs, le taux de supernova de type Ia par unité de luminosité
B est constant entre les elliptiques et les spirales tardives. Notons également que les SNe Ib/c ne
représentent que 15 % de ’ensemble SNe IT + SNe Ib/c (supposées avoir la méme origine physique,
Veffondrement gravitationnel d’une étoile massive, comme nous le verrons au chapitre 2).

1.7 Quelques éléments sur le transport radiatif

La modélisation de la propagation des photons dans 1’atmosphére d’une supernova, & partir
de la photosphére, permet de comprendre la forme des spectres observés, et surtout de relier des

2Cette appellation est due & une histoire que astronomie 3 parfois du mal & éviter : nous verrons cela plus en détail
au paragraphe 5.1.1. Cela provient de la classification des galaxies faite par Hubble, et surtout de l'interprétation qu’il
en avait faite. On pensait alors que les galaxies elliptiques étaient les précurseurs donc « précoces », tandis que les
spirales résultaient d’une certaine évolution plus « tardive ». Nous verrons (chapitre 5) qu’actuellement on pense que
I’évolution a lieu dans le sens inverse. Mais ’appellation est restée, « précoce » pour désigner les galaxies elliptiques,
« tardif » pour les spirales...
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observables telles que la profondeur d’une raie, sa largeur... & des paramétres physiques concernant
la vitesse des ejecta, leur opacité...

Une des méthodes utilisées pour simuler le transport radiatif est celle de Sobolev, qui donne une
solution simplifiée de I’équation de transfert radiatif 3, dans des milieux avec d’importants gradients
de vitesse tels que les supernovee. D’autres méthodes, comme des simulations de Monte-Carlo sont
également utilisées. Afin d’appréhender la formation des spectres optiques dans les supernove, je
vais briévement décrire la méthode de Sobolev. Pour plus de détails on pourra consulter Jeffery &
Branch (1990).

1.7.1 L’approximation de Sobolev

Les ingrédients du modéle de Sobolev le plus couramment utilisé sont les suivants : une photo-
sphére sphérique, opaque, en expansion, qui émet un rayonnement de corps noir, est entourée d’une
atmospheére transparente avec d’importants gradients de vitesse.

La photosphére est définie comme la surface & partir de laquelle la supernova devient opaque,
c’est-a-dire 1a ol sa profondeur optique devient de ’ordre de un. Grosso modo, c’est la photosphére
qui va produire le continuum, et c’est dans ’atmosphére environnante que vont se former les raies.

En réalité, il n’y a pas de distinction nette entre la photosphére et 1’atmosphére : la profondeur
optique de la supernova varie graduellement depuis « opaque » jusqu’a « transparent ». De plus le
rayon auquel cette transition se produit dépend de la longueur d’onde de la radiation observée.

L’idée de base derriére I'approximation de Sobolev est qu’un photon émis par la photosphére
interagit uniquement avec une raie dans une petite région de l'atmosphére ou la longueur d’onde
du photon est décalée par effet Doppler, celui-ci entrant alors en résonance avec la raie. Comme la
fonction source peut étre supposée constante dans cette petite région de résonance, la solution de
I’équation de transfert en est grandement simplifiée.

L’hypothése sous-jacente est que les vitesses caractéristiques du champ de vitesse macroscopique
sont bien plus grandes que les vitesses thermiques (mouvements erratiques des atomes) ou que

n’importe quelle vitesse de micro-turbulence (c’est-a-dire le mouvement aléatoire de petites particules
de fluide).

1.7.2 Le profil de vitesse

Quand la supernova explose, la matiére est éjectée & grande vitesse, ce sont les ejecta. Peu
de temps aprés ’explosion, elle est encore dense et soumise & des interactions hydrodynamiques
compliquées. Mais aprés seulement 1 jour, les matériaux éjectés sont suffisamment dilués (sauf au
centre) pour que les interactions hydrodynamiques deviennent négligeables : ils sont ainsi projetés
dans ’espace librement. Les ejecta les plus rapides dépassent les plus lents ce qui fait apparaitre une
structure dans le profil de vitesse, la vitesse v d’'une couche étant proportionnelle & sa distance R au
centre : v = R/t ou t est le temps écoulé depuis l'explosion.

Ce type de loi de vitesse est appelé expansion homologue. Remarquons que pour écrire cela on
néglige le rayon initial de la pré-supernova. Mais celui-ci devient effectivement négligeable aprés
quelques jours.

3L’équation de transfert radiatif, qui décrit la variation de Iintensité spécifique lors de la traversée d’un milieu,
sous sa forme la plus générale s’écrit :
al,
dr,
ol I, est l'intensité spécifique du rayonnement & la fréquence v, 7, est la profondeur optique et S, est la fonction
source.

I, — S, (1.1)
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Fig. 1.7 : Profil dit P-Cygni (portant
le nom de létoile hypergéante P Cygni)
des raies formées au sein d’une atmo-
sphére en expansion. Celle-ci est vue par
Pobservateur en partie en projection sur
la photosphére (elle aussi en expansion
dans le cas d’une supernova) qui forme le
spectre continu — d’olt une composante
en absorption décalée vers le bleu —
et en partie en-dehors du cceur — ce
qui donne une composante en émission
centrée sur la longueur d’onde au repos A,.

Atmosphére

Plus la vitesse d’expansion de la photo-
sphére est élevée, plus le profil est « di-

Flux laté » en longueur d’onde, et plus le mi-
nimum de P'absorption est décalé vers le
bleu, le pic d’émission ne bougeant pas. La

Continuum hauteur des raies en absorption et en émis-
)\o sion est directement reliée a la profondeur

optique : plus celle-ci est élevée, plus l'ab-
sorption et l’émission seront fortes jusqu’a
ce que la raie devienne saturée si la profon-
deur optique est trop élevée.

1.7.3 Le profil de raie P-Cygn:

Dans la cas d’un profil de vitesse homologue, la surface de résonance pour une longueur d’onde
donnée est un plan perpendiculaire & la ligne de visée. Si ’axe z est sur la ligne de visée, z diminuant
vers 1’observateur, et prenant son origine au centre de ’expansion, un plan de coordonnée z a une
composante de vitesse v, = z/t = 2 - vpn/Tph, 00 Vpp est la vitesse d’expansion de la photospheére, et
ph son rayon. Ce plan est alors responsable du flux a la longueur d’onde A = A\y[1+4 (2/rpn)(vpn/c)] :
la longueur d’onde au repos A, est décalée par la composante de vitesse sur 'axe z.

Le flux & une longueur d’onde donnée est calculé en intégrant sur tous les rayons lumineux
caractéristiques d’un plan donné.

Le profil typique d’une raie est représenté sur la figure 1.7. La formation d’une telle raie se
schématise en trois parties : pour z > 0 le flux est décalé vers le rouge par rapport au centre de la
raie; pour z < 0 la matiére présente entre la photosphére et l'observateur entraine une absorption
du continuum.

1.7.4 Le spectre : une tomographie des ejecta

Juste apres ’explosion, ’opacité de la matiére éjectée est maximale et seuls les éléments légers,
qui ont été créés avec une grande vitesse, parviennent & « surnager » : ils seront les premiers & étre
visibles dans le spectre optique.

Au fur et & mesure de I’évolution temporelle d’'une supernova, les ejecta en expansion se refroi-
dissent, et la photosphére « optique » pénétre de plus en plus profondément : les éléments les plus
lourds synthétisés par I’explosion, qui ont la vitesse la plus faible, deviennent visibles dans le spectre
optique.

Ceci dit, la réalité est plus complexe, car le front de combustion de I’explosion est soumis & des
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instabilités hydrodynamiques. Ces phénoménes mélangent les produits de combustion, qui finissent
par se retrouver dans le spectre optique, en dépit de I'image initiale de ségrégation des éléments selon
leur vitesse, et donc leur masse.

maximum.------.

Y
X

+10 days--""

+20 days.-------

©)

Y
k%

F1G. 1.8 : Au fur et & mesure que les ejecta se refroidissent, la
photosphére pénétre de plus en plus au coeur de la matiére en
expansion. Le spectre, image de cette photosphére renseigne sur
les éléments éjectés qui sont enfouis de plus en plus profondé-
ment.
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Chapitre 2

Les supernova gravitationnelles : SNe 11,
SNe Ib/c

Seule Uezplosion intérieure permet de briller
Paulo Coelho

Le scénario de ’effondrement gravitationnel est ’archétype des supernovea de type II. Par ailleurs,
il a bien vite fallu se rendre a I’évidence que les SNe Ib et Ic avaient en fait moins de propriétés en
commun avec les SNe Ia, qu’avec les SNe II. 1l s’agit fort probablement du résultat de I’effondrement
d’une étoile massive qui aurait perdu ses couches externes au cours d’une vie mouvementée (forts
vents stellaires comme il en existe pour les étoiles de Wolf-Rayet).

II Ib Ic

Fi1a. 2.1 : Illustration du progéniteur typique des super-
nova gravitationnelles.

2.1 La masse critique des étoiles

La masse critique d’une étoile est définie comme la limite inférieure au-dessus de laquelle toute
étoile, & une étape tardive de son évolution, deviendra une supernova. Cette masse critique est
également la masse maximale initiale d’une étoile qui termine sa vie sous la forme de naine blanche.

La présence de naines blanches dans les amas galactiques, du fait de leur petite masse, ne peut
se comprendre qu’en supposant une perte de masse importante au cours de 1’évolution. Une des
méthodes pour déterminer cette masse critique est d’étudier la population des naines blanches dans
les amas ouverts. Connaissant la population stellaire de ’amas, ainsi que son age (obtenu & partir
du coude sur la séquence principale, qui donne la masse maximale des étoiles, et donc leur age),
on peut modéliser son évolution. En comparant avec le nombre de naines blanches observées, on
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en déduit quelles sont les étoiles qui leur ont donné naissance, et donc leur masse. Weidemann &
Koester (1983) ont trouvé une valeur de 875 M, pour cette masse critique.

2.2 Evolution des étoiles massives

Les étoiles massives (entre 10 et 100 M) ont des luminosités ~ 10* —10° L, et des températures
effectives ~ 10* — 10° K, ainsi qu'un gros coeur convectif (30 4 80 % de leur masse). Par rapport aux
étoiles moins massives elles sont caractérisées par des vents stellaires intenses.

Plus ’étoile est lumineuse, plus la perte de masse par vent stellaire est intense (car la pression
de radiation augmente), et ce d’autant plus que sa métallicité est élevée. Ainsi les étoile de type O,
les plus chaudes et les plus lumineuses que ’on connaisse présentent des pertes de masse de ’ordre
de ~ 10™° Mg, /an.

Ces pertes de masse affectent le trajet de 1'étoile dans le diagramme H-R (figure 3.1). En effet
celles-ci finissent par dévoiler les couches internes chaudes, ce qui explique pourquoi ce diagramme
est peuplé a gauche du coté des supergéantes bleues, mais pas a droite (supergéantes rouges).

Selon la masse l’évolution sera différente. Ainsi dans l'intervalle 810 Mg, se forme un coeur
d’hélium de 2.2 & 2.5 M. La combustion de I’hélium est suivie par la combustion du carbone (*2C +
12¢ — 2ONe + *He), qui dure quelques centaines d’années, et qui n’est pas explosive, car le cceur dans
lequel elles se produisent n’est pas dégénéré (voir figure 2.2). Le néon 2°Ne est moins lié que 'oxygéne
160 si bien que, la température augmentant, c’est sa photo-dissociation qui prédomine (*°Ne +
— 160 + 4He). Un noyau dégénéré d’oxygéne-néon est produit. La contraction se poursuit jusqu’a
une densité de 2.5 - 10" kg - m™3. La combustion de 'oxygéne (60 + 60 — 28Si + *He) démarre
rapidement dans un cceur en contraction. L’effondrement se poursuit et le coeur instable (au voisinage
de la limite de Chandrasekhar) atteint la densité nucléaire sans étre passé par 1’étape de combustion
du silicium et la formation des éléments du pic du fer.

Pour les étoiles de 10 & 11 Mg, avec un cceur d’hélium de 2.5 & 2.8 My, un coeur de fer en
équilibre hydrostatique peut se former, avec des instabilités compliquées associées a la combustion &
la périphérie du coeur de fer.

Pour les étoiles de masse supérieure a 11 Mg, , le phénoméne principal est la combustion lente
du silicium (?8Si + v — 2*Mg + “He), suivie de la capture des particules alpha jusqu’au pic du fer
dans le cceur de Pétoile. Dans la suite des réactions qui conduisent au pic du fer, la vitesse de *°Sc +
p — 7 + %0Ti commande la vitesse de formation du fer. La durée de vie des étoiles est d’autant plus
courte que leur masse est importante. La combustion de ’hydrogéne est la réaction la plus longue,
c’est elle qui fixe la durée de vie de I’étoile. Ainsi pour une étoile de 25 M, la phase de combustion
de I’hydrogéne (cycle CNO) dure 7-10° ans; la combustion de I’hélium, 5-10° ans, celle du carbone,
200 ans, celle du néon, 1 an, celle de I'oxygéne, 5 mois, et celle du silicium, 1 jour!

La rapidité des phases avancées de 1’évolution ne laisse pas a ’enveloppe le temps de réagir aux
changements de structure interne. L’étoile conserve sa place dans le diagramme H-R, qui est une
vision de ’extérieur de celle-ci, cependant qu’une structure en « pelure d’oignon » se met en place,
ou chaque couche est composée d’éléments de plus en plus lourds en allant vers le cceur.

2.3 L’explosion : le modéle standard

Lorsque le coeur de fer atteint la masse de Chandrasekhar, la pression des électrons dégénérés
n’est plus suffisante pour contrebalancer la gravitation, et le coeur s’effondre. Consécutivement a
l’augmentation de la densité qui s’ensuit, les électrons, qui contribuaient jusque 14 majoritairement
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FIG. 2.2 : Evolution de la densité (g/cm?®) en fonction de la température (K) du centre d’une
étoile, les différents trajets évolutifs étant étiquettés en masses solaires. Ainsi pour une étoile de
1 a4 2 Mg lévolution méne le ceeur dans le domaine dégénéré (a droite de la ligne en pointillés).
Une étoile de 7 M, briile son carbone de maniére explosive, la combustion se produisant en milieu

dégénéré (voir paragraphe 3.2.1). Tiré de Schatzman & Praderie (1990).

& la pression, sont capturés par les noyaux. Par ailleurs une partie de 1’énergie dégagée par la com-
pression est utilisée dans la photo-dissociation du fer : v +°% Fe — 13a 4 4n et ne sert donc pas 2
augmenter la pression. L’indice adiabatique de la matiére descend en-dessous de 4/3, I'effondrement

s’emballe. On peut distinguer deux phases dans 1’effondrement :

1. d’abord, les captures électroniques sur les protons (réactions [ inverses) e~ + p — n + v, sont
violemment hors d’équilibre, car ’échelle de temps de cette réaction (interaction faible) est
bien plus grande que celui de 'effondrement, en conséquence de quoi ’entropie par baryon

augmente;

2. lorsque la densité (qui vaut initialement ~ 10'3 kg-m~3) atteint ~ 4-10' kg-m =3, les neutrinos
émis restent piégés dans la matiére (Freedman 1974). On arrive a ’équilibre 3. L’effondrement

se poursuit alors de maniére quasi-adiabatique, et ’entropie par baryon reste constante.

L’effondrement ne s’arréte que lorsque la densité nucléaire est atteinte (2.6 - 10'7 kg - m™3), environ
200 ms apreés le début de ’effondrement. La matiere est alors composée de noyaux « exotiques »
trés riches en neutrons. C’est l'interaction forte entre les noyaux qui s’oppose a l’effondrement. Ce
brusque durcissement de la pression crée une onde de choc & l'intérieur du coeur de fer qui se propage
vers ’extérieur. Si ’onde de choc est suffisamment puissante, elle provoque ’expulsion des couches

externes de ’étoile. C’est le phénoméne de supernova.
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Le choc perd énormément d’énergie a sa rencontre avec les couches externes, qui sont presque en
chute libre. Environ 0.1 s aprés le début du rebond, le choc a perdu a peu prés toute son énergie, et
ne se propage plus vers ’extérieur : il se transforme en choc d’accrétion. Ceci fut pendant longtemps
un probléme, car dans les simulations numériques le choc s’évanouissait avant d’expulser les couches
externes et donc d’aboutir au phénomeéne de supernova. Le probléme fut résolu en incluant 1’émission
d’une bouffée de neutrinos, ainsi que des processus convectif au sein de ’enveloppe.

En effet la proto-étoile & neutrons en arriére du choc est un objet trés chaud, la fin de I'effon-
drement ayant été adiabatique. La température centrale atteint ~ 10'* K (~ 10 MeV). Ce coeur se
refroidit par une intense émission de neutrinos, qui déposent de 1’énergie dans les couches denses en
arriére du choc, facilitant ainsi la progression de celui-ci (Bethe & Wilson 1985). Le transport de
I’énergie est facilité par des processus convectifs, causés par un gradient d’entropie négatif, dans les
régions entre la proto-étoile a neutrons et l’onde de choc. La convection aide 1’explosion car elle aug-
mente Defficacité avec laquelle I’énergie des neutrinos est déposée (la matiére qui monte se refroidit et
convertit ’énergie issue des neutrinos en énergie cinétique, plutdot que de re-émettre des neutrinos),
elle réduit I’énergie nécessaire pour « lancer » I’explosion (en réduisant la pression au niveau du choc
d’accrétion).

Finalement, mentionnons que le résidu de la supernova n’est pas nécessairement une étoile &
neutrons, mais peut étre un trou noir, notamment si une partie des couches externes n’a pas atteint
la vitesse de libération, et est retombée vers le centre, de facon & ce que la masse totale dépasse la
masse limite des étoiles & neutrons (autour de 2 Mg).

2.4 Considérations énergétiques

L’énergie Fgn 11 libérée par une SN II est la différence entre 1’énergie potentielle gravitationnelle
du ceeur de fer de la pré-supernova de masse M et de rayon R;, ~ —3/5 GM?/R; (G étant la
constante de Newton) et celle du résidu, 1'étoile & neutron de rayon Ry, ~ —3/5 GM?/R;. Comme
R; > Ry, on a Esnu ~ —(—3/5 GM?/Ry). Avec M = 1.4 Mg et Ry = 10 km, cela donne :
Esx 11 ~ 3 -10%0 J, soit une fraction Esy 11/Mc* ~ 0.1 du cceur de fer.

Cette énergie est emportée en grande partie (99 %) par les neutrinos car ceux-ci ont un libre
parcours moyen bien plus important que celui des photons; ~ 1 % part dans ’énergie cinétique de la
matiére éjectée, et seulement ~ 0.1 % (soit ~ 10*3 J) est émise sous forme électromagnétique. Une
toute petite fraction est émise sous forme d’ondes gravitationnelles'.

Ainsi, bien que I’énergie totale libérée par une SN II soit plus bien plus grande (d’un facteur 100)
que pour une SN Ia, sa luminosité électromagnétique est en général plus faible de 1 & 2 magnitudes.

Aprés le maximum, le rayonnement électromagnétique est alimenté par la radioactivité du ®ONi.
Mais une SN II produit environ 10 fois moins de *°Ni qu’une SN Ia.

2.5 Nucléosynthése

La nucléosynthése au sein des supernovae gravitationnelles résulte d’une combinaison entre la
phase de pré-supernova et la combustion explosive lorsque une onde de choc traverse le manteau

!Des instabilités peuvent se former lors de la formation d’une étoile & neutrons, si le moment cinétique est suf-
fisant, provoquant des mouvements de masses asymétriques pouvant conduire & ’émission d’ondes gravitationnelles.
Néanmoins I’énergie ainsi emportée est trés faible (~ 10%” J) (Fryer et al. 2002).
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entourant le coeur en effondrement. Schématiquement, au-deld d’un certain rayon de la pré-supernova,
toute la matiére va étre éjectée, tandis qu’en deca elle va s’effondrer pour former le résidu compact.
En se propageant a travers les cendres de I’étoile, 'onde de choc provoque des réactions nucléaires ;
ainsi une bonne partie du silicium est fusionné en noyaux du pic du fer, notamment du nickel, dont le
%0Ni radioactif. Pendant ce flash nucléaire, les éléments du pic du fer sont I'objet d’un bombardement
neutronique intense, qui en transforme une grande partie en éléments plus lourds dits de processus?
r. Ceci étant, une grande partie des noyaux fabriqués par 1’étoile est éjectée sans subir d’autres
transformations, tels que I'oxygéne, le carbone, I’hélium, et les éléments dits de processus® s. Ainsi
les supernovae de type II contribuent & ’enrichissement du milieu interstellaire sur un large spectre
de masse : H, He, C, O, éléments des processus s et 7.

Ce tableau théorique fut confirmé avec I’analyse de la supernova de type II apparue dans le LMC
en 1987, SN 1987A.
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2Ce processus « rapide » a lieu dans un flux de neutrons qui peut étre bref, mais trés intense. Les noyaux absorbent
rapidement un grand nombre de neutrons, jusqu’a ce que la réaction de photo-désintégration devienne prépondérante
devant celle d’absorption de neutrons. Les noyaux ainsi produits subsistent avant d’étre désintégrés par réaction 3. Ce
processus favorise la formation d’éléments & nombre magique de neutrons, et donc plus stables. Le processus r est le
seul qui permette la synthése des éléments au-dela du plomb.

311 s’agit de I’absorption de neutrons par les noyaux, le flux de neutrons étant peu intense, mais plus ou moins
continu. La désintégration [ est plus rapide que le processus lent (s pour slow) d’absorption des neutrons. Ce processus
permet de fabriquer des éléments plus lourds que le fer.
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Chapitre 3

Les supernovee thermonucléaires : SNe Ia

Plutét que de maudire les ténébres, allumons une chan-
delle, si petite soit-elle.
Confucius

Ce type de supernova a vu son intérét décuplé depuis le début des années 1990, quand on a
commencé 3 les utiliser comme chandelles cosmologiques. Ainsi la compréhension de la physique de
I’explosion et la détermination des progéniteurs de ces explosions se sont vus ravivées.

3.1 Un zeste de physique stellaire

3.1.1 Evolution des étoiles de petite masse

Ce paragraphe est tiré de Prantzos & Montmerle (1998).

La combustion de ’hydrogéne pour les étoiles de petite masse (< 8 M) dure pendant quelques
milliards d’années, voire jusqu’a plusieurs dizaines de milliards d’années pour les moins massives.

La luminosité de ces étoiles n’augmente que trés lentement sur la séquence principale, au fur et
a mesure que I’hydrogéne se transforme en hélium (par les chaines pp) et que le poids moléculaire
moyen augmente.

La contraction du cceur d’hélium libére de 1’énergie gravitationnelle qui chauffe les couches supé-
rieures contenant encore de ’hydrogéne. Dans une mince pellicule entourant le coeur la température
dépasse 2-107 K, ’hydrogéne se mettant alors a briler par le cycle CNO qui libére encore plus d’éner-
gie. Afin d’absorber ce nouveau flux d’énergie, ’étoile se met d’abord & gonfler : sa luminosité reste
constante tandis que son rayon augmente. Sa température de surface diminue. Quand celle-ci atteint
3000 a 4000 K, la convection s’établit a cause de l'opacité élevée de l’enveloppe. L’étoile continue
de gonfler, mais sa luminosité peut désormais augmenter (en raison de l'efficacité de la convection
pour évacuer ’énergie), ce qui 'ameéne sur la branche des géantes rouges. La structure d'une géante
rouge est trés différente d’une étoile sur la séquence principale. Le coeur trés dense et inerte d’hélium
occupe une fraction minuscule au centre de 1’étoile.

Tandis que I’étoile monte sur la branche des géantes rouges, son coeur d’hélium continue a se
contracter. La masse de ce dernier augmente car a sa surface s’empilent les cendres de la combustion
de la couche d’hydrogeéne.

Quand la température centrale atteint ~ 10%® K, ’hélium s’allume. Dans les étoiles de masse
inférieure & ~ 2 Mg, la densité est alors ~ 107 kg-m™3, et le gaz d’électrons est dégénéré. La
combustion de I’hélium dans ces conditions est explosive (voir la figure 2.2 et le paragraphe 3.2.1),
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F1G. 3.1 : Diagramme de Hertzsprung-Russell (H-R) théorique, représentant la luminosité
L des étoiles en fonction de leur température effective (Teg). Les tracés évolutifs de quatre
modéles stellaires, de masse 1, 7, 20 et 85 M sont représentés, ainsi que les étapes majeures
de leur évolution, & partir de la séquence principale (SP). Les phases longues de combustion
centrale de ’hydrogéne et de ’hélium sont en trais épais. Sont aussi indiquées les phases de
Géantes Rouges (GR), Géantes Rouges Asymptotiques (GRA), Pulses Thermiques (PT), et
Nébuleuse Planétaire (NP), phases qui sont propres aux étoiles de masse faible ou intermé-
diaire, et qui aboutissent & la formation d’une naine blanche. De plus les étoiles de faible
masse subissent le flash central de I'hélium (Flash He) quand elles se trouvent au sommet de
la branche des Géantes Rouges. Ces petites étoiles brillent ’hélium tranquillement, soit & la
base de la branche des Géantes Rouges (si leur métallicité est élevée comme dans le cas du
Soleil), soit sur la Branche Horizontale (BH, pour des métallicités faibles correspondant aux
étoiles du halo de la Galaxie). Dans le deuxiéme cas, on obtient le phénoméne des RR Lyrae,
quand les étoiles traversent « la zone d’instabilité » (en grisé) ; les étoiles plus massives qui
traversent cette zone deviennent des Céphéides. Les étoiles entre 12 et 25 M passent par la
phase Super-Géante Rouge (SGR) puis explosent en supernove de type II (SNII), tandis que
les étoiles encore plus massives traversent (grace & une forte perte de masse) la région des
Variables Bleues Lumineuse (VBL), puis deviennent des étoiles de Wolf-Rayet (WR) avant
d’exploser en supernova de type Ib (SNIb).

Pénergie dégagée ainsi soudainement (flash de I’hélium) dilate un peu le cceur : la densité décroit et
la dégénérescence des électrons disparait. L’hélium brile désormais normalement, tout comme dans
les étoiles plus massives, dans lesquelles le cceur n’est pas dégénéré. Aprés quoi, le coeur retrouve
son équilibre assuré par I’énergie nucléaire. L’étoile, dont la luminosité diminue alors fortement, se
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déplace vers la base de la branche des géantes rouges.

Les étoiles de faible masse forment un cceur d’hélium de masse ~ 0.45 M), dont la combustion
produit un débit d’énergie pratiquement constant pendant ~ 10® ans. Si leur métallicité est com-
parable & celle du Soleil, leur température effective se maintient autour de 3000 & 4000 K pendant
cette phase; en revanche, les étoiles de faible métallicité briilent I’hélium sur la branche horizontale,
a des températures effectives! de 5000 & 12 000 K.

A la fin de la combustion centrale de I’hélium, le coeur de ’étoile est essentiellement composé de
carbone et d’oxygéne. Une fois privé d’énergie nucléaire, il se contracte a nouveau, libérant de ’énergie
gravitationnelle ; la couche périphérique d’hélium s’allume et 'enveloppe se dilate une nouvelle fois :
I’étoile recommence a monter le long de la branche des géantes rouges, sur un trajet paralléle au
précédent (géantes rouges asymptotiques). La structure de I’étoile devient complexe : un cceur inerte
de carbone et d’oxygeéne dégénéré en lente contraction, entouré d’'une couche d’hélium dont la base
brile, d’une couche d’hydrogéne (dont la base briile également) et d’une énorme enveloppe convective.

La derniére phase de la vie de ’étoile est caractérisée par une intense perte de masse sous forme
de vent stellaire. L’étoile perd une grande partie de son enveloppe en ~ 107 ans, enrichissant la
Galaxie en carbone, azote et autres produits de la combustion de I’hélium. Elle dévoile ainsi ses
couches internes et chaudes, et se déplace donc vers la gauche du diagramme H-R. Au-dela de 30 000
K, sa lumiére ultraviolette ionise ’enveloppe expulsée. Ce phénoméne est & 'origine des nébuleuses
planétaires.

Il ne reste finalement que le cceur de carbone et d’oxygéne, une naine blanche.

3.1.2 Les naines blanches

Dans le scénario standard, dont les grandes lignes ont été évoquées ci-dessus, les étoiles dont
la masse sur la séquence principale est inférieure & 8 My, terminent leur vie sous forme de naines
blanches (voir figure 3.2 et §2.1). Ce paragraphe est inspiré de Gourgoulhon (1999).
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Fi1c. 3.2 : Masse et composition d’une naine blanche en
fonction de la masse de son progéniteur, pour une étoile
seule et une étoile binaire. Tiré de Iben (1991).

Une naine blanche « standard » est surmontée d’une fine enveloppe d’hélium ou d’hydrogéne,
qui ne représente pas plus de 10™* fois la masse totale de I’étoile, mais qui détermine ses propriétés
spectroscopiques, et d’un intérieur formé d’électrons, et de noyaux de carbone et d’oxygéne. C’est

'La température effective d’une étoile est la température du corps noir qui émettrait la méme puissance que 1'étoile
(a surface égale).
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un astre dont le rayon? R est typiquement de 5000 km, de masse? My, ~ 0.6 Mg, ce qui conduit &
une densité de masse p = 2 - 10° kg - m™3!

Des astres « dégénérés »

Dans ces conditions, la densité d’électrons n. = Y. - p/my, (ot Y, = 0.5 est la fraction électronique
(nombre d’électrons par baryon) et my = 1.67 - 10727 kg la masse baryonique moyenne), vaut n, =
6-10% m~3. L’'impulsion de Fermi des électrons, pf = h(37%n.)"/? (% est la constante de Planck) est
donc pf = 2.7-10722 kg-m-s~!. Cette valeur est comparable au produit m.c = 2.7-10722 kg-m-s~!
(m, est la masse de ’électron, et ¢ la vitesse de la lumiére dans le vide). Par ailleurs, comme
P o ni/ ? P/ MI%S, les électrons sont non-relativistes dans les naines blanches les moins
massives, et relativistes dans les plus massives.

La température de Fermi des électrons est donnée par : T2 = 1/kp - /(pY)2c2 + m2c* — mec
(ol kp est la constante de Boltzmann), soit 7Y = 2.4 - 10° K. Or la température maximale au sein
des naines blanches est donnée par la température du coeur au moment de la fusion de I'hélium :
T ~ 108 K. On a donc T >> T, les électrons sont donc dégénérés.

On peut calculer leur pression en intégrant sur I’espace des phases le flux d’impulsion. On obtient
ainsi :

2

212/3
P= %ﬁiff/?’pwg (3.1)
Amem??
ellly
dans la limite non-relativiste, et :
2\1/3
P= %ﬁcyjﬁp‘*/i” (3.2)
4m /3
b

dans la limite ultra-relativiste. On montre ainsi que pour une naine blanche la pression de dégénéres-
cence des électrons est bien supérieure a toutes les autres pressions (que ce soient la pression générée
par les noyaux ou la pression de radiation, totalement négligeable ici).

Les relations (3.1) et (3.2) montrent par ailleurs que I’équation d’état des naines blanches (gaz de
Fermi idéal) est de type polytropique, c’est-a-dire telle que P o p?, v étant I'indice adiabatique. Cet
indice variant, pour les naines blanches, entre 5/3 pour celles de petites masses (non-relativistes) et
4/3 pour celles de grandes masses (ultra-relativiste).

La relation masse-rayon et la masse de Chandrasekhar

En considérant une distribution sphérique de matiére de densité p , la masse m contenue a
I'intérieur d’un rayon r est donnée par :

m(r) = /07" dr - p4mr? (3.3)

et sa pression P, a I’équilibre hydrostatique, est donnée par :

dpP Gm(r)p
R (3.4)
dr r
20n peut accéder & une estimation du rayon d’une naine blanche en supposant qu’elle rayonne tel un corps noir.
Ainsi connaissant son flux f, sa distance d et sa température effective Teg : R = d - \/( f/olss), o étant la constante
de Stefan.
3mesurée dans les systémes binaires grace 4 la troisiéme loi de Kepler.
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ou G est la constante de la gravitation. En combinant ces deux équations avec I’équation d’état :
P =kp’ (3.5)

on obtient une équation différentielle de type Lane-Emden, qui s’intégre numériquement et permet
d’obtenir ’expression de la masse totale M de la naine blanche, en fonction de sa densité centrale
pc ou de son rayon R :

M p§/2(7—4/3) (3.6)

3 y—=4/3

M o« R¥2 (3.7)

Pour les naines blanches de faible densité (v = 5/3), on a (Shapiro & Teukolsky 1983) :

1/2 —5/2 -3 -5
Pe Ye R Ye
M =0.4964 [ — ¢ —c M. = 0.7011 [ ———— <) M, .
0-496 <1o9 kg-m_3> <0.5> o =070 <104 km> (0.5) © (3.8)

Pour les naines blanches de haute densité (y = 4/3), on a :

2
M = My, = 1.457 <0Y—O> M. (3.9)
Compte tenu de (3.7), si v = 4/3, la valeur de M ne dépend pas de R : il n’est pas possible d’avoir
une diversité de masse en variant le rayon des objets. L’équilibre n’est possible que pour une seule
masse. Dans le cas des naines blanches, I’équation d’état tend seulement asymptotiquement vers
v = 4/3, c’est pour cela qu'une diversité de masse existe. Mais & trés haute densité, v S 4/3 et une
seule masse est possible, donnée par (3.9) et appelée « masse de Chandrasekhar ».

Remarquons que si en théorie newtonienne la masse de Chandrasekhar est une masse limite
obtenue lorsque p — oo (et v — 4/3), en revanche lorsque l'on prend en compte les effets de
la relativité générale, la masse maximale est atteinte pour une valeur finie de la densité centrale
(pe = 2.7-101 kg - m~3) qui est légérement inférieure & la masse newtonienne donnée par (3.9) (voir
Schatzman & Praderie 1990, chapitre VIII).

3.1.3 Les systémes binaires
Taux d’accrétion

On définit la luminosité d’accrétion Lae. comme étant 1’énergie cinétique Egi, = GMm/R gagnée
par la matiére accrétée (& savoir la particule de masse m tombant sur le corps de masse M et de

rayon R) par unité de temps.

GMm
Lace = T (310)

ou m est le taux d’accrétion.

Mais la luminosité d’un processus d’accrétion ne peut étre arbitrairement grande, la pression
de radiation du rayonnement électromagnétique émis finit par compenser entiérement la force de
gravitation qui s’exerce sur la matiére accrétée. Le taux d’accrétion atteint alors son maximum
appelé « taux d’Eddington ». La luminosité correspondante est la « luminosité d’Eddington » :

drGmyc

Lgaq = M (3.11)

or

ol G est la constante de la gravitation, m, la masse du proton, c la vitesse de la lumiere et o7 la
section efficace de diffusion Thomson.
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Le taux d’accrétion d’Eddington est obtenu en égalant (3.10) et (3.11) :

dmmyc )

MEdd = R (3.12)

or
Appliquons cela a une naine blanche. Le rayon est donné par (3.8), soit, en reportant dans (3.12) :

‘ B Ye -5/3 M -1/3 B
Ney = 1.335-107° <ﬁ> <1 M@) Mg -yr ! (3.13)

3.2 La physique de ’explosion

3.2.1 Reéactions nucléaires en milieu dégénéré

Considérons une variation positive de du taux de production d’énergie nucléaire dans le cceur
dégénéré. Si I’étoile est capable de décroitre son taux de production d’énergie de fagon & annuler le
surplus de, alors les réactions thermonucléaires sont stables. Dans le cas contraire, les réactions en
chaine vont entrainer une augmentation rapide de la production d’énergie.

La conservation de 1’énergie thermique

Soient e le taux de production d’énergie thermique nucléaire par unité de masse, et L(r) la
puissance nette qui sort de la sphére de rayon r sous forme d’énergie thermique. Par ailleurs, 1’évo-
lution macroscopique de 1’étoile correspond & un écart a I’équilibre thermique qui se traduit par une
contraction ou une dilatation quasi-statique de ’étoile, la quantité de chaleur ) gagnée par unité de

masse et de temps ¢ est : . .
O=T.8§ (3.14)

ol S est 'entropie par unité de masse, et T’ la température (on note X = dX/dt pour alléger
Pécriture). Ceci correspond a une perte pour l'alimentation du flux net, qui s’écrit alors :
dL(r)
dm(r)

—e—T-8 (3.15)
m(r) étant la masse contenue dans la sphére de rayon 7.

L’entropie étant une différentielle totale, on a la relation :

dS = (8_T>PdT+ (a—P>TdP ou encore S = (8_T)PT+ (B_P)TP (3.16)

Par ailleurs, on peut écrire I’équation d’état sous la forme générale :

dP dT d P T ;
?:XT‘?"‘Xp'?p ou encore EZXT'?-FX,)'%, (3-17)

avec xr1 et x,, les compressibilités & volume constant et température constante, respectivement.
Compte tenu des relations suivantes entre les grandeurs thermodynamiques (I’entropie S, la
température T, la pression P, la densité p, la capacité calorifique & pression constante c,) :

), -
&), -

(3.18)

. <@>P __dxr (3.19)

Rl = HE
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léquation (3.15) devient :

dL . 1 .

) iy lxrp (3.20)
dm(r) P Xp

Expansion ou contraction homologue

Considérons ’expansion (ou la contraction) homologue d’une coquille sphérique de rayon r (et
contenant la masse m) : dans ce cas, la vitesse de la coquille 7 est proportionnelle & 7, avec la méme
constante de proportionnalité pour toutes les coquilles au sein de I’étoile. On peut exprimer cela de
la fagon suivante :

0 (Olnr
- = 21
om ( ot > 0 (3:21)
et, en changeant 'ordre des dérivées :
0 (1o0r 0 1 1 TP
~ (222 == = —3-—-=) = 22
ot (7‘ 8m> ot <47T7‘3,0> 4mr3p < 37" p) 0 (322)
soit : ) )
LA (3.23)
P r

A partir de ’équation de 1'équilibre hydrostatique, la pression s’exprime selon :

m _Gm'
P = — dm’ .24
/0 4t (m/) dm (3-24)

. ma 1\ -Gm/ r (™ —-Gm/
P = — = dm/ = —4- dm/ 2
/0 ot (7‘4> ar o 7‘/0 At 4 (3.25)

car 7/r est constant a travers toute ’étoile. Ce qui donne :

qui donne :

/r'a
= g4 3.26
; (3.26)
En combinant (3.23) et (3.26) avec (3.17), on obtient :

P - 4XT

P 4-3x,

Rt

(3.27)

Effet d’une perturbation

Reprenons notre surproduction de d’énergie thermique. Celle-ci se répercute sur les autres gran-
deurs de la facon suivante :

T=T,4+0T; p=po+dp; P=P,+6P; L=L,+d0L; e=¢,+dc; r=r,+0r.

On suppose que le coeur était a 1’équilibre avant la perturbation :

T, =P, =po=1,=0.

Comme la perturbation a lieu dans un intervalle de temps trés court, le changement de production
d’énergie n’a pas le temps d’étre évacué et 6L = 0.
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L’équation (3.20) devient ainsi :

.1 : . P, sP/P,
b = ey 0T — XL 5p — o o |1 - _Lo_xr 9P/ (3.28)
Po Xp cppolo Xp 6T/T,
tandis que (3.27) donne : . .
6P 4 oT
o _Axr  of (3.29)
P, 4—-3x, T,
En portant ceci dans (3.28), on obtient :
P, X3 4 , :
5a_cp-<1— o ﬁ-7>-5T—c*-6T (3.30)
CppoTo Xp 4— 3Xp

ol ¢* représente la chaleur spécifique gravitationnelle par unité de masse.

Quand le coeur est un gaz parfait non dégénéré

L’équation d’état est P = RpT, R étant la constante des gaz parfaits, soit x7 = 1 et x, = 1.
La capacité calorifique d'un gaz monoatomique est ¢, = gR; en remplagant ces valeurs dans (3.30),
cela donne :

. 2
0l =——-6 31
3g ¢ (3.31)

La chaleur spécifique gravitationnelle du systéme est alors négative : pour une surproduction d’énergie
de > 0, la température va diminuer : 67" < 0. L’étoile régule ainsi les réactions thermonucléaires qui,
de fait, sont stables.

Quand le ccoeur est un gaz dégénéré

L’équation d’état est polytropique, P p5/ 3 dans le cas non-relativiste, soit y7 = 0 et Xp = 5/3.
La variation de température consécutive a 'augmentation de la production d’énergie est donc donnée
par :
_ de

Cp

6T (3.32)

La capacité calorifique d’un gaz de Fermi d’électrons étant positive*, La chaleur spécifique gravi-
tationnelle est cette fois positive : plus il y a d’énergie produite, plus la température augmente.
Comme le taux de production d’énergie thermonucléaire est donné par ¢ ~ T (v est un nombre
positif relativement grand), les réactions s’emballent, les réactions de fusion sont donc instables.

3.2.2 L’hydrodynamique

Déflagration et détonation

Compte tenu de la trés forte dépendance en température du taux de réaction nucléaire (~ 72)
a T ~ 10' K, la combustion nucléaire pendant ’explosion est confinée dans de minces couches

“La capacité calorifique d’un gaz de Fermi d’électrons C, est donnée par (Kittel 1969) :

cp = %71’2Nk37?;,

(3.33)

N est le nombre d’électrons dans le systéme considéré, kp est la constante de Boltzmann, T est la température de
Fermi.



3.3 Le paradigme actuel 33

microscopiques qui se propagent soit par conduction comme des déflagrations subsoniques, soit par
onde de choc comme des détonations supersoniques.

Quand la température du combustible excéde une certaine valeur critique & partir de laquelle
la combustion se déclenche quasiment instantanément par rapport aux mouvements du fluide, une
mince zone de réaction se forme a l'interface entre le matériau bralé et non-brilé. Elle se propage
dans le combustible environnant par I'un des deux mécanismes permis par les conditions de saut de
Rankine-Hugoniot : une déflagration (flamme) ou une détonation.

Si la surpression créée par la chaleur des produits de combustion est suffisamment importante, une
onde de choc hydrodynamique se forme, brtlant le combustible par chauffage compressif. Un front
de combustion auto-entretenu qui se propage par choc est appelé détonation. Les détonations se
déplacent généralement & une vitesse supersonique ce qui empéche la matiére non consumée d’entrer
en expansion avant d’étre briilée.

Inversement, si la surpression est trop faible, le gradient de température a 'interface combustible-
cendres se raidit jusqu’a ce qu’un équilibre entre la diffusion thermique (qui se fait essentiellement
par collisions électron-ion) et la production d’énergie soit atteint. Le front de combustion résultant
consiste en une zone de diffusion qui chauffe le combustible jusqu’a la température critique, suivie par
une mince couche ol le combustible est consumé, et ’énergie générée. Il s’agit d'une déflagration
encore appelée tout simplement flamme, qui se déplace subsoniquement par rapport au matériau non
consumeé.

Pour plus de détails on pourra consulter Hillebrandt & Niemeyer (2000) et Landau & Lifchitz
(1963).

L’instabilité de Rayleigh-Taylor

L’instabilité de Rayleigh-Taylor est un effet hydrodynamique important qui se produit quand un
fluide lourd est accéléré dans un fluide plus léger. Elle a été mise en évidence pour un fluide dans un
champ gravitationnel (tel que de ’eau sur de 1’huile) par Lord Rayleigh en 1883 (Rayleigh 1883), et
plus tard appliquée a tous les fluides accélérés par Sir Geoffrey Taylor en 1950 (Taylor 1950). Cette
instabilité joue un réle important & deux reprises au cours de 1’évolution d’une supernova.

Tout d’abord, lors de ’explosion elle-méme. Elle résulte de l'interaction au niveau du front de
combustion entre le fluide chaud et moins dense, produit de la combustion, et le matériel encore
dense, non consumé. Aprés plusieurs décennies de travail théorique et expérimental, 'instabilité
non-linéaire et ses conséquences sur le mélange des fluides sont relativement bien comprises. Sujettes
a linstabilité de Rayleigh-Taylor, des petites perturbations de surface vont grossir jusqu’a former
des bulles (ou « champignons ») qui vont « flotter » vers le haut, au sein du fluide dense, tandis que
des doigts de fluides dense vont « tomber » (voir figure 3.3). Dans le régime non-linéaire, des bulles
de toute taille vont interagir et créer une couche d’« écume » dont l’extension verticale croit avec le
carré du temps (Hillebrandt & Niemeyer 2000).

Plus tard elle va jouer a nouveau un rdle lorsque la matiére éjectée va interagir avec la matiére
circumstellaire : la matiére en expansion constituant le fluide léger et chaud qui va étre décéléré par
collision avec la matiére circumstellaire froide et dense.

3.3 Le paradigme actuel

3.3.1 Le scénario de base

Il est désormais assez couramment admis qu’une supernova de type la est le résultat de ’explosion
thermonucléaire d’une naine blanche qui accréte de la matiére au sein d’un systéme binaire. La
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t=0.205, p= 1.86e+09g/cm’ 5 1=040s, p= 1.18e+09g/cm’ Fig. 3.3 : Simulation numérique
LTI 610 JEE;:‘::I“‘H’I’/””’ de I’évolution temporelle de la
forme du front de combustion et
du champ de vitesse, en partant
d’une instabilité initiale radiale. La
forme en champignon typique de
Pinstabilité Rayleigh-Taylor déve-
loppe des sous-structures, l'inten-
obisi S sité de la turbulence devient plus
o [ I S o’ e1g?  élevée, accélérant la combustion nu-
2 44e+08cms r[em] 4.0]et08emis rlem] cléaire de par l'augmentation de
la surface. La turbulence est pré-
sente & cause de la viscosité et
d’un autre type d’instabilité hydro-
dynamique : Pinstabilité de Kelvin-
Helmholtz qui est a l'origine de la
formation de « vagues » & l'inter-
face entre deux fluides de vitesses et
de densités différentes. Tiré de Rei-
necke et al. (1999).
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matiére accrétée est de 'hydrogéne et/ou de I’hélium qui va « briler » de maniére stable a la surface
de la naine blanche, augmentant ainsi progressivement sa masse sans changer sa composition initiale
de carbone et d’oxygéne. Si la masse de Chandrasekhar était atteinte, 1’étoile deviendrait instable et
s’effondrerait. Mais, comme nous nous ’avons vu au paragraphe 3.1.2, en vertu des effets relativistes,
la masse de Chandrasekhar est atteinte pour une densité centrale de 2.7 - 10*® kg - m 3. Or le seuil
pour la fusion du carbone est de quelques 10'? kg - m™3. La fusion du carbone se déclenche donc
avant que l'instabilité relativiste ne se produise.

Comme les réactions de fusion thermonucléaires sont instables dans un tel milieu dégénéré, la
fusion du carbone entraine une véritable explosion qui va détruire entiérement la naine blanche.

3.3.2 Quelques raffinements

Les simulations numeériques confrontées aux observations permettent d’ores et déja de tailler un
chemin dans la jungle des différents modeéles de progéniteurs et d’explosion...

La composition de la naine blanche au moment de ’explosion

En principe, la naine blanche qui accréte de la matiére jusqu’a exploser pourrait étre composée
d’hélium, de carbone-oxygéne ou d’oxygéne-néon.

— Bien que, en accrétant de la matiére, les naines blanches d’hélium puissent exploser par la
combustion de I’hélium, la composition de la matiére éjectée est totalement incompatible avec
les observations.

— Les naines blanches d’oxygéne-néon (générées par des étoiles de ~ 10 M) auraient plutot
tendance & s’effondrer sur elles-mémes pour produire des étoiles & neutrons sous l'effet de
l'accrétion de matiére. Cet effondrement ne produit pas assez de nickel pour expliquer les
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courbes de lumiére observées (sauf peut-étre pour les événements trés sous-lumineux comme

SN 1991bg).

— Les naines blanches de carbone-oxygéne sont formées dans les systémes binaires & partir
d’étoiles de la séquence principale jusqu’a 8 M. Elles sont donc relativement nombreuses.
Dans l'intervalle de masse 0.8 — 1.2 Mg et pour des taux d’accrétion 1078 — 1076 M, /an, elles
sont supposées produire la majorité des SNe Ia.

A quelle masse la naine blanche explose-t-elle ?

Deux classes de modéles coexistent : soit la naine blanche explose en atteignant la masse de
Chandrasekhar, tandis que le carbone s’allume en son centre; soit elle explose avant d’atteindre la
masse de Chandrasekhar, sous l’effet de la combustion non-centrale de I’hélium.

* Allumage du carbone a la masse de Chandrasekhar : il s’agit du « scénario standard »,
dans lequel la naine blanche accréte de la matiére jusqu’a approcher la masse de Chandrasekhar.
La combustion du carbone s’allume sous 'effet du passage d’une onde de chaleur, engendrée par
la combustion stable du matériel accrété en surface. La fusion du carbone s’allume au centre de
I’étoile, ou trés prés du centre. Elle est explosive comme nous 1'avons vu au paragraphe 3.2.1
et débute un peu avant que l'objet compact n’atteigne la masse limite de Chandrasekhar et
ne s’effondre sur lui-méme. La combustion explosive peut théoriquement se propager du centre
vers le bord de 1’étoile selon trois processus :

une détonation : la premiére simulation de l’explosion d’une naine blanche & la masse de
Chandrasekhar (Arnett 1969) supposait que la combustion thermonucléaire débutait comme
une onde de détonation, consumant entiérement 1’étoile a la vitesse du son. Comme il n’a
pas le temps d’entrer en expansion avant d’étre consumé, 1’astre de carbone-oxygeéne est
transformé presque entiérement en noyaux du pic du fer, sans produire une quantité
significative d’éléments de masse intermédiaire, ce qui est en contradiction avec les obser-
vations (Filippenko 1997a ; Filippenko 1997b). Et ce d’autant plus que l’allumage d’une
détonation au sein du milieu de haute densité qu’est le cceur d’une naine blanche est trés
improbable : elle aurait plutot tendance & s’auto-étouffer (Kriminski et al. 1998).

une déflagration : une fois allumée, la flamme subsonique se charge de volutes créées par
la turbulence, elle-méme produite par les différentes instabilités hydrodynamiques, qui
sont essentiellement l'instabilité de Rayleigh-Taylor (§3.2.2), et celle de Kelvin-Helmholtz.
Cette derniére intervient & l'interface entre deux fluides de densités différentes et de vi-
tesses différentes, provoquant ’apparition de « vagues ». C’est elle qui engendre la turbu-
lence & la surface des bulles. L’un des modéles 1D ayant le plus de succeés est le « W7 » de
Nomoto et al. (1984), qui démontre clairement l’excellent accord des modéles de déflagra-
tion « rapide » avec les spectres et courbes de lumiére observées. Les différents modéles
s’accordent sur une vitesse du front de combustion de 'ordre de 30% de la vitesse du son.
Une onde de pression engendrée par la combustion a donc le temps de se propager au-dela
du front, provoquant 1’expansion du matériau non encore consumé. Un probléme subsiste
avec les simulations 1D, la surproduction d’éléments du pic du fer riches en neutrons, qui
pourrait étre résolu par les simulations multidimensionnelles. Néanmoins, ces derniéres
sont encore limitées par des problémes de résolution (Hillebrandt & Niemeyer 2000).

une détonation dite retardée : quelquefois dans les expériences terrestres, la déflagration
turbulente se transforme spontanément en détonation (Deflagration to Detonation Tran-
sition ou DDT). 1l fut suggéré (Khokhlov 1991 ; Woosley & Weaver 1994) que de telles
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transitions pouvaient se produire dans les derniéres phases de 1’explosion d’une naine
blanche & la masse de Chandrasekhar, fournissant ainsi une explication élégante pour la
combustion lente initiale nécessaire pour que ’étoile entre en expansion (sa densité va donc
décroitre) avant le passage de 'onde de détonation, rapide, qui va produire une grande
quantité d’éléments de masse intermédiaire de grande vitesse (figure 3.4). De nombreuses
simulations & 1D ont dés lors démontré la capacité de ce scénario & reproduire les spectres
et les courbes de lumiére des SNe Ia (Hoeflich & Khokhlov 1996), ainsi qu’une abondance
raisonnable des produits de la nucléosynthése par rapport aux abondances solaires. Dans
les meilleurs modéles, la vitesse de la flamme initiale est assez lente (1% de la vitesse
du son), et la transition entre la déflagration et la détonation s’effectue vers une densité
de 1019 kg - m~3. La masse totale de nickel produite par I’explosion dépend directement

AN

Bl C/O
0 groupe de Si
Bl groupe de Fe

Fic. 3.4 : Schéma illustrant la transition entre
déflagration et détonation au sein d’une naine
blanche. D’aprés Khokhlov (1999).

1.5 2 2.9 3

Pppr (107 g cm~3)

F1G. 3.5 : Masse de nickel produite dans le scéna-
rio détonation retardée, en fonction de la densité
a laquelle a lieu la transition entre la déflagration
et la détonation. La fraction de masse de carbone
est donnée & titre indicatif, la relation entre cette
derniére et la masse de nickel est toujours hypo-
thétique (Umeda et al. 1999).

de cette densité de transition (voir figure 3.5); qui elle-méme pourrait dépendre de la
composition initiale, & savoir le rapport carbone sur oxygéne (Umeda et al. 1999).

* Allumage de I’hélium avant d’atteindre la masse de Chandrasekhar : une naine

blanche de C-O peut accumuler une couche d’hélium de ~0.15 M), la masse totale de I’étoile
étant inférieure & la masse de Chandrasekhar. Dans ces conditions, I’hélium s’allume a la base
de la couche accrétée et une onde de détonation se propage vers ’extérieur, a travers la couche
d’hélium, tandis qu’une onde de compression se propage vers l'intérieur, allumant la combustion
du carbone sur son passage dans une onde de détonation « secondaire » (Livne 1990). Le
carbone s’allume alors, soit au centre de 1’étoile, soit ailleurs (ce n’est pas encore trés clair), et
donne naissance & une onde de détonation se propageant vers ’extérieur. La nucléosynthése et
les courbes de lumiére issues de ces modéles sub-M.;, ont été prospectées en 1D et sont & peu
prés en accord avec les observations, surtout avec les SNe Ia sous-lumineuses (Ruiz-Lapuente
et al. 1993). La structure de leurs ejecta est caractérisée par une couche extérieure de nickel
de d’hélium de haute vitesse, au-dessus des éléments de masse intermédiaire et du coeur de
fer /nickel.
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Les différents progéniteurs possibles

Deux scénarios ont été proposés quant aux systémes stellaires susceptibles de donner naissance
aux supernovae de type la.

* Deux naines blanches en systéme binaire : scénario dit « doublement dégénéré »
dans lequel deux naines blanches de C-O en systéme binaire sont amenées 4 s’effondrer 1'une sur
Pautre par suite d’émission de rayonnement gravitationnel (Webbink 1984 ; Iben & Tutukov
1984). Une fois que la naine blanche la moins massive (mais qui a le plus grand rayon) remplit
son lobe de Roche, elle est entiérement détruite en 1’espace de quelques périodes orbitales,
pour former un disque massif autour de 1’étoile primaire. L’évolution ultérieure du systéme
dépend du taux d’accrétion. Ce modéle a pour avantage d’expliquer naturellement 1’absence
d’hydrogéne dans le spectre des SNe Ia. Il existe un certain nombre de tels systémes qui sont ré-
pertoriés, dont 8 ont une période orbitale suffisamment petite ( < 13 h) pour que la coalescence
ait lieu dans un temps de Hubble. Parmi ces 8 systémes, seul un (KPD 0422+5421) pourrait
avoir une masse supérieure a la masse de Chandrasekhar! Par ailleurs, il est fort possible que
de tels systémes aboutissent & un allumage du carbone non-central, suivi de la conversion de
la naine blanche de C-O en naine blanche de O-Ne-Mg (Saio & Nomoto 1998), configuration
gravitationnellement instable qui conduit & un effondrement induit par accrétion (Accretion
Induced Collapse ou AIC), dont le résultat est une étoile a neutrons, plutét qu’a une SN Ia
(Saio & Nomoto 1985 ; Mochkovitch & Livio 1990). Si par ailleurs la masse totale du systéme
excéde la masse de Chandrasekhar, la coalescence entraine ’effondrement en étoile & neutrons
(Nomoto & Kondo 1991).

10 . : ; . : r . F1G. 3.6 : Le destin probable de naines blanches

[dM Uy de différentes masses (Mwp) accrétant de ’hy-

K / i drogéne au taux dMu/dt. La valeur (dM/dt)gu

m est le taux critique d’Eddington (voir §3.1.3)
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Steady H-Burn. 2 s e N
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= 3x10 crétion conduit & la formation d’une enveloppe
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dMu/dt < (dM/dt)rau, la couche résultante d’hy-
10 | drogéne brile de maniére stable et constante.
Pour des taux d’accrétion plus faibles, la combus-

W i tion de la couche d’hydrogéne devient instable. La

L e . . ; . . valeur AMy est la masse de 'enveloppe d’hydro-

0.8 10 12 1.4 géne accrétée au moment de allumage de I’hy-
Myyp (Mg drogene. (Tiré de Nomoto 1982).

* Naine blanche et compagnon non-dégénéré : scénario dit « simplement dégé-
néré », dans lequel une naine blanche de C-O accréte de la matiére riche en hydrogéne ou riche
en hélium depuis un compagnon non dégénéré. C’est le scénario qui semble le plus « raison-
nable » actuellement. Cependant le taux d’accrétion entre la secondaire et la primaire, par
I'intermédaire duquel la naine va accroitre sa masse doit étre situé dans un intervalle restreint
de valeurs (figure 3.6). Si le taux d’accrétion d’hydrogéne est trop petit (< 1078 M, /an) la
naine blanche va étre le siége d’éruptions superficielles (nova) qui vont expulser plus de matiére
que l'accrétion ne permet d’en gagner : ’étoile ne peut donc pas accroitre sa masse de cette
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maniére. Pour un taux d’accrétion modéré, entre 1078 et ~ 10~7 Mg /an, tandis que I’hélium
peut s’accumuler (formant ainsi une couche d’hélium dégénéré), la naine blanche est 'objet
de perte de masse a cause des « flashes » de la couche d’hélium (qui peuvent engendrer des
explosions de type sub-Chandrasekhar). Ce n’est que dans une région étroite, autour de 107
M /an que 'hydrogeéne et ’hélium accrétés brilent de facon stable, augmentant progressive-
ment la masse de la naine blanche. Pour des taux d’accrétion élevés, supérieurs a quelques
10~7 M, /an, la naine blanche va se dilater jusqu’a une configuration de type géante rouge, for-
mer une enveloppe commune englobant les deux étoiles. Celles-ci vont alors spiraler 1'une vers
l'autre, & cause des frottements visqueux importants, pour finalement aboutir éventuellement
a un systéme binaire doublement dégénéré, apreés perte de masse (vents...) (Cassisi et al. 1998).
D’aprés Hachisu (2001), la naine blanche pourrait commencer a souffler un fort vent au-dela
du taux d’accrétion critique de quelques 10~7 M /an, empéchant ainsi la naine blanche de
s’effondrer : la binaire garde alors sa séparation, I’hydrogéne briile de maniére stable, et une
couche d’hélium peut grossir & un rythme égal au taux critique. Le surplus accrété étant éjecté
avec le vent. Cela augmente la région de I'espace des paramétres pour lesquels la naine blanche
peut accroitre sa masse.

Le progéniteur peut ainsi étre soit une nova récurrente, soit une étoile symbiotique ou encore
une source X dite Super Soft X-ray Source. Un systéme symbiotique est un systéme binaire,

M1=0.9-1.2M
M2:g,g.3Mo ° C+0O core and
a=40-400R0 main-sequence
P=30-800 day star
red giant with
helium core
mass transfer
M1=4-9Mo ;
M2=0.9-3M ;eg’
a=1500- % ;a9 ; g strong wind and
30000R0 ™ | O @ RG mass-stripping
/ \ from red giant
- ®
wind
s super- " "
+= @ - i wind
57 ¢ phase . ;

AGB¥, P ; wind stops
/1\ ’ O ; @ SSS phase or
super win ]n L G0 recurrent nova

.................. / common R .
~= Oc+o > envelope RG

evolution s H
M1=0.9-1.1Mo 5 @ SN la explosion
M2=0.9-3Mo C+0 core TR
a=40-400Ro and MS star
P=30-800 day R (H) RG

(a) Evolution précoce (b) Evolution tardive

F1G. 3.7 : Progéniteur de type étoile symbiotique (tiré de Hachisu 2001).

composé d’une géante rouge et d’'un compagnon compact comme une naine blanche, qui accréte
la matiére perdue par ’étoile géante sous forme de vents. La période orbitale variant de quelques
dizaines & quelques centaines de jours, la séparation de quelques dizaines & quelques centaines
de rayons solaires (voir figure 3.7).

Une Super Soft X-ray Source est composée d’une naine blanche et d’un compagnon plus
massif, étoile de la séquence principale remplissant son lobe de Roche. Dans ce cas, la période
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F1c. 3.8 : Progéniteur de type Super Soft X-ray Source (tiré de Hachisu 2001).

orbitale est plus petite, depuis une fraction de jour jusqu’a quelques jours, avec une séparation
variant entre quelques rayons solaires et quelques dizaines de rayons solaires (voir figure 3.8).
Les novae récurrentes apparaissent comme des étapes dans les scénarios mettant en jeu les
deux types de progéniteurs (Hachisu & Kato 2001).

3.4 Energétique de I’explosion

L’énergie totale libérée par la combustion nucléaire est de l'ordre de Fgnia ~ 104 J , soit la
fraction Fsnia/Mc? ~5-107* de la masse de la naine blanche.
L’énergie de liaison d’un polytrope est donnée par (Gourgoulhon 1999) :

3y—4 GM?
5y—6 R
~ étant 'indice adiabatique. Dans le cas d’une naine blanche, 1’énergie de liaison va étre comprise
entre Flas = 0 (v = 4/3) et Elais = —3/7 GM?/R (v = 5/3). Pour M = 1 Mg et R = 5000 km,
I’énergie de liaison maximale est en valeur absolue |Fijis| ~ 2 - 10%3 J.

Ainsi Esnia > | Eiiais|, ce qui explique pourquoi la naine blanche peut étre complétement détruite
par ’explosion thermonucléaire.

Une supernova de type Ia ne produit qu’environ 1% de 1’énergie produite par une supernova
gravitationnelle, mais une grande partie de celle-ci est injectée dans I’énergie cinétique de la matiére
éjectée. Ainsi, I’énergie purement mécanique d’'une SN Ia est du méme ordre de grandeur que celle
d’une SN IT : ~ 10** J. Cette énergie étant concentrée dans une masse plus faible (1.4 M, contre ~

10 M, pour une SN II), la vitesse caractéristique des ejecta est plus élevée, 10 000 & 20 000 km-s~1.

FEhiais = — (3.34)
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3.5 La courbe de lumiére (théorie)

Les supernovee de type Ia synthétisent des quantités significatives de %°Ni, et leur courbe de
lumiére est alimentée par le dépot dans les ejecta en expansion de photons gamma et de positons
produit par la chaine de décroissance "Ni—"0Co—"%Fe (voir figures 3.9).

5%Co (i, =77.12d

E, =4.566 4
E, =2.136 0 "
SNi (b, =6.10d)  E,=412 3 EC B
E,,=410 % 27.9)
. EC (100%) E.=405 3 0.99(2,8) — (16 7) i
B, =1.720 1 E.=3856 3 (16.7)
0.270 (36.5) 17~ B 1.77(16)
E,=1451 0 E,,=3.445 +3 136(43) (21.9)
0.750 (49.5) | 0.480 (36.6) B, =3.123 4 — (7.8) | — (0.9
E, =0.970 Y 2.03(12) 1.04(14)
E, =2.085 4 T — (2.4) - —@8.1)
1.56 (14.0) 0.812 (86.0) 3.24(12.5) 1.24(68)
. E, =0.847 2
E, 0158 3 20.158 (100) 0.847(100)
E, =0. 4—L5 E, =00 0—eo—
5Co (1, =77.12d) soe
(a) Le °°Ni synthétisé par l'explosion décroit (b) Le 5°Co issu du 5°Ni décroit & la fois par cap-
par capture électronique (EC) en °°Co, avec une ture électronique (EC - 81%) et par radioactivité
demi-vie de 6.10 jours. B+ (19%) en 5SFe, stable, avec une demi-vie de
77.12 jours.

F1c. 3.9 : Schémas simplifiés des décroissances 5Ni — *°Co et 5Co — 5°Fe. Les énergies E; des transitions
sont en MeV, i étant le numéro du niveau excité (pour I’état fondamental, 7 = 0). Les spins et parités sont
également indiqués. On trouvera plus de détails sur cette chaine de décroissance dans Nadoyozhin (1994).

3.5.1 La chaine de décroissance "Ni—"°Co—"Fe

Les photons ~ issus de la réaction "Ni —%Co + v + v, emportent Q, = 1.75 MeV, et les
neutrinos, @, = 0.41 MeV.

La décroissance du cobalt se fait soit par capture électronique : *°Co + e~ —Fe + v + v,
dans 81 % des cas, soit par décroissance St : °°Co —%Fe + et + v + v, dans 19 % des cas. Les
7 emportent @, = 3.61 MeV, les positrons Qcin = 0.12 MeV d’énergie cinétique, et les neutrinos

@y, = 0.84 MeV.
Le taux d’énergie produite est donnée par :
dFE
i QNiANiNNi + QcoAcoNco (3.35)
ott Nyi = Niig-¢ i, Noo = Nivig- ﬁ(e”\@t—e”\m’f), Ani =In2/ty )5, = 0.113636 jours *

et Moo = In 2/t )5, = 0.0089847 jours !, Qni = Qyy, et Qoo = Qye, + Qeing, -
Traduite en termes de magnitude relative, (3.35) donne :

dE Ans
95 log &2 — ¢~ 2.5 log | Quidnie Vit + Qoodog—DNi (e_’\cat . e_ANit) (3.36)
dt ANi — Aco
Cette relation est tracée sur la figure 3.10 & coté de la courbe de lumiére dans la bande B. La
similarité est frappante mais néanmoins en partie fortuite, la courbe de lumiére dans la bande B ne
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représentant qu’une fraction de I’énergie électromagnétique totale mise en ceuvre®. Qui plus est, nous
n’avons pas tenu compte des autres phénoménes affectant la courbe de lumiére, telle la diffusion...

~19F .
0 FM®. = —18.3 + 5 log(h) E
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Fic. 3.10 : La courbe de lumiére typique d’une supernova de type Ia, dans la bande B,
comparée aux taux de décroissance radioactive du *°Ni en 6Co (de demi-vie 6.1 jours) et
du %5Co en *°Fe (de demi-vie 77 jours).

Notons cependant que le pic observé en luminosité intervient environ 3 demi-vies aprés que le
nickel ait été produit. Ceci est di & la grande opacité des ejecta juste aprés l'explosion. L’énergie dé-
posée par le nickel (sous forme de rayonnement ) est néanmoins bien observée (en optique) plusieurs
jours plus tard. Au-deld de 50 jours aprés le maximum, la courbe de lumiére refléte parfaitement
leffet de décroissance du cobalt.

3.5.2 Courbe de lumiére et transfert radiatif

La forme de la courbe de lumiére prés du maximum dépend essentiellement du fait que les photons
optiques émis par le dépot puis par la thermalisation des photons v et des positons ne s’échappent
pas immédiatement de la supernova. Ces photons doivent en fait d’abord se propager & travers les
ejecta optiquement épais, ou ils interagissent avec les raies spectrales et les électrons libres jusqu’a
ce qu’ils soient décalés vers le rouge dans une région ol 'opacité est moindre, auquel cas ils peuvent
s’échapper.

Comme les photons mettent un temps fini & émerger des ejecta, a la suite de ce qui est essen-
tiellement une « marche au hasard », immédiatement aprés ’explosion la luminosité de la supernova
est inférieure & ’énergie déposée dans les ejecta. Le maximum de lumiére a lieu quand le taux de
dépot des photons de haute énergie et le taux d’émission de photons optiques sont & peu prés égaux

5La courbe de lumiére bolométrique typique présente une premiére phase de décroissance aprés le maximum de
lumiére beaucoup moins rapide que celle observée dans la bande B : -0.04 mag/jour contre -0.11 mag/jour en B.
De plus, elle est affectée d’une légére diminution de la décroissance autour de +20 & +30 jours, avant de refléter
directement la décroissance du cobalt au-deld de +50 jours (Contardo et al. 2000).
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(Arnett 1982). Le temps passant, le délai entre le dépot d’énergie et I’émission des photons optiques
devient de plus en plus court. Finalement, dans la phase nébulaire, le dépdt des photons v devient
moins efficace et les positons (qui transportent environ 3.5 % de I’énergie totale de décroissance),
qui se déposent in situ si un faible champ magnétique est présent dans les ejecta, apportent une
contribution significative & la courbe de lumiére.

Les propriétés du maximum de la courbe de lumiére d’'une SN Ia ont été étudiées par Arnett
(1982) ; il intervient quand les pertes par diffusion deviennent égales a ’énergie fournit par la radio-
activité. Les caractéristiques principales en sont les suivantes :

— la luminosité au maximum de la courbe de lumiére est proportionnelle & la masse de °9Ni

synthétisée ;

— la largeur 77c de la courbe de lumiére dépend de la masse éjectée M, (c’est-a-dire la masse

de la naine blanche, les SNe Ia n’étant pas supposées laisser un résidu), de ’énergie cinétique
de 'explosion E. et de I'opacité optique kopt comme suit :

e o KM A (3.37)

opt ~"ej c

3.6 Qu’advient-il de I’étoile secondaire ?

Marietta et al. (2000) ont réalisé des simulations de I'impact d’une explosion de supernova de type
Ia sur un compagnon qui serait soit une étoile de la séquence principale, soit une sous-géante, soit
une géante rouge. Dans tous les cas de I’hydrogéne et de 'hélium sont arrachés au compagnon, et se
retrouve mélangé aux ejecta, sur un angle solide relativement important derriére I’étoile secondaire.
Cependant, ce matériel arraché a une vitesse caractéristique relativement faible, moins de 1000
km-s~! par rapport & celle des principaux éléments autour du maximum de luminosité (~ 10 000
km-s~!). Cet hydrogéne et cet hélium seraient ainsi mélangés avec le fer de faible vitesse que 1’on
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Fic. 3.12 : Abondances des éléments synthéti-
sés par une SN Ia, calculées & partir du modéle
W7. Les isotopes d’un méme élément sont reliés
F1G. 3.11 : Composition des ejecta pour le modéle d’explosion  par yne ligne. Les abondances sont normalisées au
W?7. Pour chaque couche est indiquée la composition relative en 36Fe. Tiré de Iwamoto et al. (1999).
masse, ainsi que la vitesse des éléments de cette couche. Tiré de
Iwamoto et al. (1999).
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observe dans les spectres en phase nébulaire. Ils pourraient ainsi étre observés dans les spectres pris
longtemps aprés le maximum, en tant que raies étroites.

L’impact du compagnon est de créer un trou d’ouverture environ 30° dans les ejecta, et donc une
asymétrie.

3.7 Nucléosynthése

La production d’éléments au sein d’une SN Ia est essentiellement le résultat de la fusion du
carbone sous différentes conditions physiques (déflagration, détonation...). Ainsi, la déflagration va
produire essentiellement des éléments du pic du fer. Les produits de nucléosynthése d’'une détonation
seront différents en fonction de la densité a laquelle elle se produit. Si p > 10'Y kg-m 2 la détonation
va produire surtout des éléments du pic du fer. Pour des densités plus faibles, elle produit des éléments
de masse intermédiaire. Et si p ~ 10 kg - m 3 seul le carbone a le temps de briiler.

Pour reproduire les observations, la densité de transition déflagration/détonation doit se situer
dans l'intervalle (1—3)-10*° kg-m 3 (Khokhlov 1999). Au-dela, aucun élément de masse intermédiaire
n’est produit. En-deca, il est difficile de produire une détonation. La masse de °Ni produite dépend
beaucoup de cette densité de transition. Ainsi pour 'intervalle cité, la masse de nickel s’étend entre 0.1
Mg et 0.7 Mg. Une telle sensibilité provient d’une combinaison entre une dépendance exponentielle
des taux de réaction avec la température et de la dépendance de la chaleur spécifique de la matiére
dégénérée avec la densité.

Les figures 3.11 et 3.12 présentent respectivement une coupe des ejecta avec leur composition, et
les abondances des divers éléments produits.
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Chapitre 4

Supernovae et cosmologie

Ce qui est admirable, ce n’est pas que le champ des étoiles
soit st vaste, c’est que I’homme l’ait mesuré.
Anatole France

4.1 Qu’est-ce qu'une « chandelle standard »

Une chandelle standard est un objet dont la distance peut étre mesurée en comparant le flux
observé avec une luminosité connue par ailleurs.

4.1.1 L’échelle des distances

On trouvera ici un rapide résumeé des différentes techniques (autres que 'utilisation des supernovee
de type Ia) de mesure des distances en astronomie, depuis la banlieue solaire jusqu’a 1’Univers lointain.

Dans le voisinage solaire

La mesure des distances dans I’'Univers commence dans le systéme solaire avec les lois de Kepler,
par techniques radar pour les corps les plus proches de la Terre (comme Vénus), ou grace aux diverses
sondes automatiques sillonnant notre voisinage.

Pour ce qui est des étoiles les plus proches, on utilise le mouvement apparent qu’elles ont sur le
ciel, reflet de la révolution de la Terre autour du Soleil, c’est la parallaze, si brillamment utilisée par
le satellite Hipparcos pour mesurer la distance de 120 000 étoiles.

Jusqu’aux étoiles lointaines

En corrélant les distances stellaires obtenues par parallaxes avec d’autre observables telles que
le type spectral et la luminosité, on peut étendre la méthode aux étoiles plus lointaines. D’autres
méthodes basées sur les propriétés physiques des étoiles et des amas d’étoiles sont utilisées avec plus
ou moins de fiabilité. On peut citer la méthode de Bappu et Wilson (Wilson & Vainu Bappu 1957)
qui ont trouvé une corrélation entre la largeur des raies H et K de Ca™ et la magnitude apparente
de 'etoile.
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Certains types d’étoiles servent aussi d’étalons de distance. Les variables RR Lyrae ont ainsi les
méme flux intrinséques et périodes entre 8 et 24 heures. Ce sont des étoiles de population! II situées
sur la branche horizontale du diagramme H-R, qui briilent de I’hélium. Elles ont & peu preés la méme
luminosité ce qui en fait de bons indicateurs de distance, notamment pour les amas globulaires ga-
lactiques.

Dans le voisinage galactique

Un autre type de variables, les Céphéides® voient leur période de pulsation corrélée a leur lu-
minosité. Ainsi la mesure de la période permet d’en déduire la luminosité, et de 1a la distance,
connaissant son flux. Les Céphéides sont utilisées comme indicateurs de distance dits primaires et
servent & calibrer les indicateurs secondaires tels les supernovee. En effet leur luminosité intrinséque
étant relativement importante, celles-ci peuvent étre observées dans les galaxies proches, jusque dans
I’amas de la Vierge a 20 Mpc. Les Céphéides peuvent étre des étoiles de population I ou de popula-
tion II; cependant celles de population IT ont une plus courte période (entre 1 et 60 jours) que celles
de population I, elles sont également moins brillantes de 1.5 magnitudes, et leur masse est inférieure
a1 My, ce qui en fait des Céphéides un peu spéciales, aussi appelées étoiles W Virginis.

Les nove ont une magnitude absolue corrélée au taux de décroissance de la luminosité apreés
une éruption. Le flux relativement grand d’une nova en fait un indicateur de distance utile dans les
galaxies proches.

Le diameétre des brillantes régions HII (hydrogeéne ionisé) fournit aussi d’intéressants jalons pour
mesurer la distance de ces galaxies.

Distances cosmologiques...

Nous citons ici les principales méthodes utilisées.

Relation de Tully-Fisher Il s’agit d’une relation empirique (Tully & Fisher 1977) qui relie la
luminosité d’une galaxie spirale (ou irréguliére) a sa vitesse circulaire maximale. La vitesse maximale
de rotation est généralement mesurée & partir de la largeur de la raie HI & 21 cm de la galaxie, qu’il
faut corriger des effets d’inclinaison du disque sur la ligne de visée. La dispersion intrinséque de cette
méthode est estimée & ~ 0.20 — 0.25 mag (Sakai et al. 2000)

Loi de Faber-Jackson Elle s’applique aux galaxies elliptiques, pour lesquelles la dispersion de
vitesse sur la ligne de visée est proportionnelle au logarithme de la luminosité (Faber & Jackson
1976). Dressler et al. (1987) ont amélioré cette relation en trouvant une corrélation entre D,,, le
diamétre dans lequel la galaxie a une certaine brillance de surface, et ¢ la dispersion de vitesse.
La précision de cette méthode (dite « D,, — o ») est & peu prés identique a celle obtenue avec la

!La population II est une population stellaire que I’on rencontre dans les galaxies elliptiques, le bulbe des galaxies
spirales, ou encore dans les amas globulaires. Ce sont en général des étoiles vieilles, de faible métallicité. La population
complémentaire, dite population I est ainsi celle se trouvant dans les bras spiraux et le voisinage solaire. Ce sont des
étoiles jeunes, de métallicité relativement élevée.

2Une variable Céphéide est une étoile jeune de plusieurs masses solaires et d’environ 10* Ly dont la luminosité
change périodiquement (entre 1 et 100 jours). Tandis que le flux radiatif s’échappe de ’étoile, une partie des ions He™
atmosphériques est ionisée en He™ " augmentant ainsi 'opacité de 'atmosphére. La diminution de la transparence
bloque le flux d’énergie et réchauffe le gaz. La pression augmente, repoussant ’enveloppe, 1’étoile voit ainsi sa taille et
sa luminosité augmenter. Mais alors que 'atmosphére entre en expansion, elle se refroidit, permettant aux ions He ™"
de regagner leur électron, diminuant ainsi I’opacité : ’atmosphére rétrécit & nouveau...
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relation de Tully-Fisher pour les galaxies spirales. Plus généralement, les galaxies elliptiques voient
leur diameétre effectif, leur dispersion de vitesse et leur brillance de surface centrale se répartir sur un
plan dans ’espace tridimentionnel des paramétres. C’est le Plan Fondamental des galazies elliptiques.

Fluctuations de la brillance de surface (SBF pour Surface Brightness Fluctuations) 11 s’agit
d’une méthode statistique basée sur le fait que la variance du flux cumulé de toutes les étoiles d’une
galaxie dans un pixel est inversement proportionnelle au carré de la distance (Tonry & Schneider
1988). Cette méthode s’applique surtout aux galaxies elliptiques et aux bulbes des galaxies spirales
qui ont une surface et une population stellaire uniformes.

Supernovae de type II Si on suppose que ces supernove émettent un rayonnement de corps
noir, il suffit de déterminer la température de surface ainsi que la vitesse d’expansion pour obtenir
la luminosité totale et la distance. Cette méthode dite « EPM » (Ezpanding Photosphere Method)
repose sur une approximation grossiére car les supernovee ne sont pas des corps noirs (& cause des
nombreuses raies larges qui sillonent leurs spectres), méme si cela marche dans quelques cas. Une
méthode plus rigoureuse est de modéliser le spectre, en combinant les données tant spectroscopiques
que photométriques afin de déterminer la distance cherchée ; par ce biais il est possible de déterminer
la distance de n’importe quel type de supernova (voir par exemple Nugent 2001). Encore faut-il
pouvoir modéliser leur spectre suffisamment précisément.

4.1.2 Homogénéité et diversité au sein des SNe Ia

Les supernova de type Ia sont trés similaires entre elles, autant au niveau de leurs spectres que
de leurs courbes de lumiéres. Leur magnitude absolue au maximum de lumiére est beaucoup moins
dispersée que pour n’importe quelle autre sous-classe de supernova. Cette homogénéité d’'un événe-
ment & ’autre a conduit & s’en servir comme « chandelles standards ».

Néanmoins, ’existence de la SN Ia particuliére SN 1986G, ainsi que I’apparition de deux autres
SNe Ia treés particulieres (SN 1991T et SN 1991bg) la méme année ont attiré l’attention sur la
diversité existante au sein des supernovae de type Ia. Compte tenu de ces outsiders, on peut tenter
de classifier les SNe Ia soit comme étant normales, soit comme étant particuliéres et semblables a
SN 1986G, SN 1991T ou SN 1991bg.

Une supernova de type la est dite « normale » si son spectre optique ressemble & celui de SN
1972E, SN 1981B, SN 1989B et SN 1992A.

Une SN Ia est « particuliére » si une de ses caractéristiques spectrales différe fortement de celle
des « normales » pour une phase donnée. Ainsi les spectres de SN 1991T avant le maximum de
lumiére présentent des raies inhabituelles de Si II, S IT et Ca II (normalement on observe ces raies
dans les spectres aprés le maximum pendant quelques semaines), ainsi que de larges raies dues au Fe
ITI (vers 4300 A et 5000 A). SN 1999aa est trés similaire & SN 1991T, tout en ayant une forte raie
en absorption a 3750 A, probablement due & Ca II H et K.

Les principales singularités de SN 1991bg sont la présence au maximum de lumiére d’une large
absorption s’étendant de 4100 A & 4400 A, due au Ti II, et d’une aborption plus importante du Si
IT a 5800 A par rapport a celle a 6150 A.

SN 1986G est similaire & SN 1991bg, mais en moins extréme, le creux du Ti II étant moins pro-
noncé. Compte tenu de tout ceci, on peut distinguer deux classes parmi les SNe Ia « particuliéres » :
celles de type SN 1991bg, et celles de type SN 1991T.
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Fi1G. 4.1 : Comparaison des spectres autour du maximum de lumiére de deux
SNe Ia « normales » (SN 1981B et SN 1989B) et de trois SNe Ia « particu-
lieres » (SN 1991T, SN 1986G et SN 1991bg) (tiré de Branch et al. 1993).

Notons par ailleurs que la séquence spectrale que nous venons de définir se refléte sur la photo-
meétrie : les objets semblables & SN 1991T sont sur-lumineux ( de ~ 0.4 mag en V), tandis que les
objets comme SN 1991bg sont sous-lumineux (de ~ 2 mag en V).

A partir d’un échantillon homogéne de 45 supernovae proches Li et al. (2001) trouvent que les
supernove particuliéres représentent 36 +9 %, dont 20+ 7 % pour les objets semblables & SN 1991bg
et 16 + 6 pour ceux proches de SN 1991T. Tandis que Branch et al. (1993) trouvent entre 83 % et
89 % de « normales » sur un échantillon de 84 SNe Ia.

4.1.3 Standardisation des SNe Ia

Si on exclut des SNe Ia ces événements particuliers, la population résiduelle (qui reste majori-
taire & ~ 65 %) est particuliérement homogéne. Mais néanmoins méme au sein de ces supernovae
« normales » des différences sont observées tant dans le spectre que dans la courbe de lumiére. Le
maximum de lumiére présente ainsi une dispersion de ~ 0.5 mag en B, ce qui est rédhibitoire pour
faire de ces objets des indicateurs de distance suffisamment précis. Une erreur de 0.5 magnitude
correspond a une différence de 46 % en flux® soit une dispersion de 23 % sur la distance!

Corrélation entre la luminosité au maximum et le taux de décroissance de la courbe de
lumiére : effet « Phillips »

La nature faisant bien les choses, on s’est aper¢u au début des années 1990 (Phillips 1993) que
la variation en luminosité est corrélée a la forme de la courbe de lumiére, fournissant ainsi un moyen
de calibrer la luminosité au maximum des SNe Ia.

3En notant le flux f et la magnitude m, on a o;/f = 0.41n10 - om. Si d est la distance, oq/d = 0.5 04/ f.
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Pour quantifier cette observation, Phillips (1993) a introduit le paramétre Amys, souvent déter-
miné pour la bande B :
AmE = mptB, ) —mptB, +15 jours) (4.1)

max

ot tB  fait référence a I'époque du maximum de lumiére dans la bande B.

Compte tenu de cette corrélation observationnelle, la luminosité au maximum peut-étre corrigée
pour atteindre une dispersion de seulement 0.2 mag (Hamuy et al. 1996¢). Hamuy et al. (1996D)
obtiennent les relations suivantes pour un lot de plus de 20 supernovee proches issues du relevé
Calan/Tololo (Hamuy et al. 1996a) :

MB. —5.logh = (—18.32340.048) + (0.784 4+ 0.182)[Aml% — 1.1]

o =0.17 mag (4.2)
My —5-logh = (—18.33240.042) 4 (0.707 4 0.150)[AmlL — 1.1]

o0 = 0.14 mag (4.3)
ML, —5-logh = (—18.05840.044) + (0.575 4 0.178)[Aml% — 1.1]

o =0.13 mag (4.4)

Ainsi, plus la supernova est lumineuse au mazimum dans les bandes B et V, plus le déclin de sa courbe
de lumiére est lent (voir figure 4.2). Dans la bande R, les plus lumineuses présentent un épaulement
aprés le maximum, épaulement qui s’amplifie vers les plus grandes longueurs d’onde, pour donner
un second maximum en bande I (voir figure 1.5).

Remarquons qu’il semble exister une corrélation entre le taux de décroissance et le type de la
galaxie hote; les plus lumineuses — Amqs S 1.2 — étant dans les spirales, les moins lumineuses —
Amys 2 1.2 — plutét dans les elliptiques (Parodi et al. 2000).

Corrélation entre la luminosité et la couleur au maximum

Tripp & Branch (1999) utilisent deux paramétres pour « standardiser » la luminosité des super-
novee : le taux de décroissance Amik d'une part, et la couleur B —V au maximum, d’autre part. Ils
obtiennent ainsi une corrélation non négligeable avec la couleur :

ME —5.logh= 1839+ 0.482 - [Amf} — 1.1] + 1.876 - (B — V)max (4.5)

Cette correction en couleur tient compte & la fois du rougissement interstellaire au niveau de la
galaxie hote de la supernova 2, mais aussi d’une éventuelle différence de couleur entre les différentes
supernovee.

Phillips et al. (1999) utilisent la « coincidence » observationnelle qui veut que la couleur B—V des
SNe Ia évolue de la méme maniére entre 30 et 90 jours aprés le maximum, pour mesurer I’extinction
par la galaxie hote, et ainsi en déduire la variation de la couleur avec la magnitude absolue au
maximum. Ils concluent ainsi que la corrélation entre la magnitude au maximum et la couleur provient
uniquement de ’absorption par la galaxie hote (voir figure 4.3). Mais Parodi et al. (2000) arguent que
leur estimation du rougissement est surévaluée, ce qui laisse de la place pour une couleur intrinséque.

3La présence de gaz ou poussiéres interstellaires sur la ligne de visée de la supernova observée provoque une
absorption qui diminue avec la longueur d’onde de la lumiére reque. C’est leffet de rougissement. Si on connait
par ailleurs la couleur intrinséque de Pobjet observé, on peut mesuré le rougissement comme étant E(B — V) =
(B —V)obs — (B — V),. Bien souvent, la couleur intrinséque n’est pas bien connue, d’autant plus que dans le cas des
supernove elle varie avec la phase (voir §1.1.3). Si le rougissement provoqué par notre Galaxie est relativement bien
connu (voir §B.3), en revanche il est délicat de séparer le rougissement di & la galaxie hote d’une différence de couleur
intrinséque aux supernova.
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F1G. 4.2 : La magnitude absolue dans les bandes B, V
et I, en fonction du paramétre de forme, Amf%. La super-
nova SN 1992K, intrinséquement rouge et sous-lumineuse
n’est pas incluse dans ’ajustement. Tiré de Hamuy et al.

F1G. 4.3 : Magnitude absolue de SNe Ia tracée en fonc-
tion de la couleur (Bmax — Vmax). La magnitude absolue
est déterminée & l'aide d’un échantillon calibré par des
Céphéides, en supposant que Ho = 63.3 km-s~ - Mpc L.
La dépendance de la magnitude absolue et de la cou-

leur avec le taux de décroissance a été supprimée ici.
Le rougissement galactique (donné par (B.2)) est indi-
qué par les droites; on constate qu’elles ajustent plutot
bien les données, ce qui laisse & penser que la poussiére
que contiennent les galaxies hotes a des propriétés simi-
laires, en moyenne, & la poussiére de notre Galaxie. Tiré
de Phillips et al. 1999.

1996b.

La méthode MLCS : « Multicolor Light Curve Shape »

Riess et al. (1996) ont introduit une caractérisation alternative, dans laquelle un « patron cor-
rectif » est ajouté ou soustrait & un patron standard, ce qui a pour effet d’élargir ou de rétrécir les
épaulements de la courbe de lumiére et donc de faire varier son échelle de temps, et ce dans les bandes
B, V, R et I, tout en tenant compte de I’absorption par la galaxie hote. Cette méthode est basée
sur un échantillon de 9 supernovee proches dont les mesures d’extinction et de distance souffrent
d’incertitudes. Néanmoins, une nouvelle analyse de la méthode en B et V' & ’aide d’un échantillon
plus important par Riess et al. (1998) donne une meilleure précision.

Un seul parameétre d’étirement : le « stretch factor »

Pour sa part le Supernova Cosmology Project paramétrise I’ensemble de la courbe de lumiére, en
étirant ou en contractant linéairement 1’échelle de temps d’une courbe de lumiére patron (tobserve =
S X tpatron) Par un facteur d’étirement s (« stretch factor ») (Perlmutter et al. 1997 ; Perlmutter
et al. 1999). Cette méthode fonctionne seulement pour les bandes U, B et V' (les courbes de lumiére
dans les bandes R et I présentent un épaulement plus ou moins proéminent), depuis 20 jours avant



4.1 Qu’est-ce qu’une « chandelle standard » 51

le maximum jusqu’a 40 jours aprés.
De plus il existe une corrélation entre la magnitude absolue en B au maximum Mp et le facteur
d’étirement s :

Mp=Mp(s=1)—ap-(s—1), (4.6)

Comparaison des trois méthodes

Leibundgut (2000) compare les trois méthodes de correction de la forme de la courbe de lumiére
en tracant la correction en magnitude apportée par les méthodes « MLCS » et « facteur d’étirement »
en fonction de celle apportée par le Amqs : un écart significatif entre les méthodes est ainsi mis en
évidence :

AmMLCS) = 0.77£0.13 AmA™5) 4 0.25 +0.04 :
Am(stretchfactor) = 0.29+0.04 Am(Amls) —0.03+0.01 (4.8)

pour Am(Ams) ¢ [-0.2;0.7]; Am est la correction en magnitude pour diverses méthodes.

Il est donc important d’étudier ces diverses paramétrisations avec des lots de supernovae homo-
geénes plus important.

Autres corrélations

Il est également possible que certaines caractéristiques spectrales comme la vitesse d’éjection de
certains éléments, la profondeur d’une raie, etc, puissent étre corrélées avec le taux de décroissance
de la courbe de lumiére (voir par exemple Nugent et al. 1995b).

L’origine physique de la corrélation entre luminosité et taux de décroissance

Nous avons vu au §3.5 que la largeur de la courbe de lumiére d’une SN Ia dépend de 1’énergie
cinétique de ’explosion, de la masse éjectée et de 1'opacité (équation 3.37).

A partir d’arguments tant théoriques qu’observationnels, Mazzali et al. (2001) suggérent que
I’énergie cinétique et la masse éjectée ne peuvent pas intervenir pour expliquer les variations de
la largeur de la courbe de lumiére observées. Ainsi seule ’opacité peut varier pour expliquer cette
corrélation observationnelle.

Hoeflich et al. (1996) suggérent quune surproduction de "°Ni engendre plus de chaleur, et donc
une opacité plus importante.

Mazzali et al. (2001) objectent que, comme la plupart du *Ni n’est pas mélangé, une augmenta-
tion de la production de °°Ni ne se répercute pas immédiatement sur une hausse de la température.
Ils explorent pour leur part le fait que l'opacité des ejecta est dominée par l'opacité des raies des
espéces de faible ionisation, et donc du nombre de raies présentes pour ces éléments. Ainsi les élé-
ments du groupe du fer (Fe I-Fe III, Co I-Co III, Ni I-Ni III etc.) pourraient étre les principaux
responsables de l'opacité des ejecta. Une variation de leur abondance Xregp (et donc de la masse de
nickel) engendre alors la variation de l'opacité 7rc recherchée, avec au premier ordre 77c X XFe-gp-
Ainsi, plus la masse de nickel fabriquée est importante, plus Xpe.gp est grand, et donc plus I'opacité
est grande.

Dans tous les cas, il semble a peu prés admis qu'une masse de nickel produite plus importante
engendre une plus grande opacité. Dans ce cas, les photons ont plus de mal & s’échapper, d’oli une
décroissance plus lente de la courbe de lumiére, ce qui correspond & ce que ’on observe (voir figure
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Fi1G. 4.4 : Variation de la masse de nickel produite pour quelques SNe Ia,
avec le taux de décroissance de la courbe de lumiére Am;; (tiré de Cappellaro
& Turatto 2000).

4.4) : quand la masse de nickel produite augmente, le taux de décroissance de la courbe de lumiére
est plus faible.

Ceci étant, les simulations numériques n’arrivent pas encore a reproduire précisément la relation
observationnelle.

4.2 Mesure de la constante de Hubble H,

Les supernoveae dites proches — c’est-a-dire suffisamment loin pour étre dans 1’écoulement de
Hubble (en anglais, Hubble flow), et ainsi ne pas étre affectées par un champ de vitesse particuliére,
mais néanmoins pas trop distantes afin que leur distance de luminosité (A.21) ne dépende pas trop
des effets de relativité générale (quantifiés par les paramétres cosmologiques Qs et €25) — sont
utilisées pour mesurer la constante de Hubble H.

4.2.1 L’intervalle de décalage spectral

Au premier ordre, le redshift z est donné par z = v/c, v étant la vitesse radiale de ’objet observé.
Les galaxies sont animées de vitesses dites particuliéres plus ou moins importantes selon le potentiel
gravitationnel présent dans leur entourage. Ces vitesses sont de l'ordre de 600 km/s (correspondant
a un décalage spectral de 0.002). L’écoulement de Hubble, quant a lui, est atteint quand la vitesse
due a lexpansion devient prédominante, soit typiquement pour v > 6000 km/s (z > 0.02).

On commence & pouvoir distinguer entre les différents modéles relativistes a partir d’un décalage
spectral de ~ 0.1 pour une précision de ~ 0.1 mag.

Donc, typiquement, 'intervalle de décalage spectral qui nous intéresse pour mesurer la vitesse de
I’expansion est environ [0.02 — 0.1].
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Les supernovee « standardisées » sont placées dans le diagramme de Hubble (voir §A.3) a leur
maximum de lumiére dans la bande B ou V. Leur magnitude absolue doit cependant avoir été calibrée
auparavant.

4.2.2 L’étalonnage de la luminosité au maximum

L’obtention de la luminosité au maximum requiert la mise en place de toute une échelle dont
les différent barreaux sont plus ou moins bien ajustés. Un élément essentiel est donné par les etoiles
variables Céphéides (voir §4.1.1) qui servent de premier jalon. La relation période-luminosité (PL)
qui les caractérise est étalonnée & partir des variables que ’on trouve dans la Voie Lactée ou plutot
dans le Grand Nuage de Magellan (LMC). Si le satellite Hipparcos a mesuré la parallaxe de plus de
150 Céphéides galactiques, celles-ci souffrent d’une extinction importante qui peut provoquer une
incertitude systématique sur le point zéro de la relation PL. En revanche le LMC est sujet & une
extinction moindre, et contient une multitude de Céphéides. L’incertitude, dans ce cas, repose sur
la distance du LMC qui est incertaine a hauteur de 5 & 10% (voir la revue de Tanvir (1998) sur le
sujet).

Une fois la relation PL étalonnée, il est aisé d’en déduire la distance des galaxies du Groupe Local
dans lesquels on observe des Céphéides. Il suffit de repérer une SNIa dans ces mémes galaxies, donc
4 la méme distance, pour étalonner la luminosité de ces derniéres. Actuellement une petite dizaine
de SNe Ia « normales » sont étalonnées de cette maniére (Saha et al. 2001).

11 faut cependant noter que les Céphéides les plus brillantes sont des étoiles jeunes, de population
I, qui se trouvent dans les galaxies spirales. Il reste & démontrer que ces supernova étalonnées sont
identiques aux supernovea lointaines que l'ont trouve également dans les galaxies elliptiques.

4.2.3 La vitesse de ’expansion

En tracant la magnitude corrigée en fonction du redshift, et en ajustant avec la relation (A.28)
en ayant préalablement fixé le modéle cosmologique, on en déduit la constante de Hubble Hy. De
nombreux auteurs en donnent une estimation, mais tous se basent & peu prés sur les mémes données
(SNe Ia proches et Céphéides), seules les méthodes différent. Je ne vais pas donner une liste exhaustive
des valeurs publiées, mais plutdt m’attarder sur celles obtenues par le Hubble Key Project.

Ce projet, qui a débuté au début des années 1990 avec le lancement du télescope spatial Hubble,
avait pour ambition de découvrir des Céphéides afin de déterminer les distances d’un échantillon de
galaxies proches (< 20 Mpc) et d’établir une échelle des distances locales précise. Les résultats finaux,
concernant la mesure de la constante de Hubble par 'intermédiaire de différentes méthodes (les SNe
Ia, la relation de Tully-Fisher, le plan fondamental pour les galaxies elliptiques, les fluctuations de
brillance de surface et les SNe II) sont publiés par Freedman et al. (2001). Le résultat obtenu avec
36 supernovee de type Iaest : H, =71 £2+6 km-s~1 - Mpc™t.

4.3 Mesure de la densité de matiére et de la constante cosmologique

En utilisant des supernova plus lointaines (z 2 0.2) il devient possible de mesurer le paramétre
d’accélération gp, ou plus exactement une combinaison linéaire entre la densité de matiére {2,
et la densité de constante cosmologique €25,. Goobar & Perlmutter (1995) montrent que 'on peut
déterminer 2y, et 25, de maniére indépendante si I’échantillon de SNe est conséquent, et I'intervalle
de décalage spectral suffisamment grand.

Le principe consiste & placer les supernovae dans un diagramme de Hubble. Bien que de nombreux
résultats concernant la mesure des parameétres cosmologiques basés sur d’autres « sondes » cosmo-
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logiques (le fond de rayonnement micro-onde — CMB (Jaffe et al. 2001 ; de Bernardis et al. 2002)
ou les amas de galaxies (Peacock et al. 2001 ; Efstathiou et al. 2002)...) sont désormais disponibles,
le diagramme de Hubble des SNe Ia fournit en principe la seule mesure indépendamment de tout
modeéle.

4.3.1 Résultats

A T’heure actuelle deux groupes ont obtenu des résultats sur la mesure de ces paramétres cosmo-
logiques a ’aide de supernove lointaines. Il s’agit du Supernova Cosmology Project (voir §7.3.1) et
du High-Z Supernova Search Team (voir §7.3.2).

Les deux groupes obtiennent tous deux le méme résultat, & savoir un Univers en expansion
accélérée avec une constante cosmologique positive (Riess et al. 1998 ; Perlmutter et al. 1999).

Le SCP utilise 42 SNe dont les décalages spectraux s’échelonnent entre 0.17 et 0.83, et fournit le
résultat : 0.8 Q7 — 0.6 2y, = —0.2 £ 0.1 ou encore Qpy, = 0.287008 T0:05 si Q, = 1 (figures 4.5 et
4.7).

Le résultat du HZT est basé sur 16 SNe réparties entre z = 0.16 et z = 0.97, et donne s, =
0.24 £0.1 51 Q, =1 (figures 4.6 et 4.8).

Les deux analyses sont indépendantes, méme si elles comprennent quelques données (deux SNe
distantes et 18 SNe proches — celles du relevé Calan-Tololo) en commun. La méthode de calcul des
corrections K est également identique. Bien que 1’échantillon du SCP soit statistiquement plus im-
portant, les barres d’erreurs y sont plus importantes, ce qui conduit & peu prés a la méme incertitude
finale.

4.3.2 Incertitudes systématiques
Evolution

L’effet auquel on pense spontanément est 1’évolution possible des supernovae de type Ia avec le
temps cosmique : il suffirait que les SNe lointaines soient 25 % intrinséquement moins brillantes
que les proches pour que la constante cosmologique s’évapore. Evolution qui pourrait étre due a
des différences de métallicité, de masse du progéniteur, ou de quelque autre facteur, et engendrant
une luminosité au maximum de ces objets différente entre ceux observés dans ’Univers local et ceux
observés dans I’Univers lointain. 11 est difficile de mesurer directement la luminosité au maximum des
SNe Ia lointaines, ce qui permettrait de tester sans ambiguité la validité de I’hypothése sous-jacente.
Cependant, on peut vérifier la constance d’autres observables entre 1’Univers lointain et 1’Univers
local ; si elles différent, il est fort probable que la luminosité au maximum soit également affectée.
Ainsi Hoeflich et al. (1998) montrent que si la métallicité varie d’un facteur ~ 3 ou bien le rapport
C/0 de 33 %, la luminosité au maximum peut s’en trouver affectée de ~ 0.3 mag!

La figure 4.9 illustre le fait qu’aucune différence n’est actuellement clairement observée entre le
spectre des SNe Ia lointaines et celui des SNe Ia proches.

Un autre test est de déterminer le temps de montée (depuis l’explosion jusqu’au maximum de
lumiére) pour les deux populations. Une différence pourrait indiquer que la luminosité au maximum
est également différente. Actuellement rien de significatif n’est observé (Aldering et al. 2000).

Seules les observations a venir d’échantillons important de supernovae proches et lointaines bien
mesurées permettront de lever le voile sur cet aspect.
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F1G. 4.6 : Diagramme de Hubble des supernovae

du High-Z Supernova Search Team (Riess et al.

1998). La figure du bas montre montre les dif-
Fi1G. 4.5 : Diagramme de Hubble des supernove du Supernova férences entre les données et le modéle (Qn, =
Cosmology Project. La figure du bas montre les résidus par rap- 0.2,Q, = 0.0). L’écart moyen entre les deux est
port & un Univers vide (Perlmutter et al. 1999). de 0.25 mag.

Effets de sélection : biais de Malmquist

La recherche de supernove étant limitée en magnitude, on a tendance & sélectionner la partie la
plus brillante de la distribution des supernovee qui sont a la limite de détection (biais de Malmquist).
Ce biais affecte tout autant les supernovee lointaines et les supernovae proches. S’il était identique
pour les deux populations, son effet s’annulerait dans ’ajustement des parameétres cosmologiques.

En fait, les supernovae proches utilisées sont celles du relevé Calan-Tololo, et ont été découvertes
a l'ceil sur des plaques photos. Une telle stratégie ne permet pas de controler efficacement les biais
de sélection. Néanmoins, la distribution du stretch factor pour ces supernova proches est compatible
avec celle obtenue pour les lointaines (Perlmutter et al. 1999).

La seule différence entre les deux populations réside dans le fait que les supernovee proches ont
été découvertes autour de leur maximum, tandis que les lointaines ’ont été avant le maximum. Cela
engendre une population lointaine en moyenne moins brillante que la population proche de 0.03 mag
(Perlmutter et al. 1999).

Effet de lentille gravitationnelle

N

L’amplification (ou la désamplification) de la lumiére par les structures a grande échelle peut
altérer les magnitudes des supernovee a grand décalage spectral observées (Kantowski et al. 1995). Les
effets de lentille gravitationnelle en régime faible (weak lensing) ont été quantifiés par Wambsganss
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Fic. 4.8 : Résultat de la mesure de Qs et QA par le
High-Z Supernova Search Team (Riess et al. 1998) avec
19 supernovee de type Ia, dans le plan (Qa, Qar) (Riess
et al. 1998).

Fic. 4.7 : Résultat de la mesure de Qnr et Q4 par le
Supernova Cosmology Project avec 42 supernova de type
Ta, dans le plan (24, Q) (Perlmutter et al. 1999).

et al. (1997) : une SN Ia est en moyenne désamplifiée de 0.5 % & z = 0.5, et de 1 % a z = 1. Cet effet
semble donc négligeable, bien que 1’étude citée dépende du modéle de distribution de matiére choisi.

Extinction

Pour les deux analyses ’absorption galactique est déterminée en utilisant les cartes de Schlegel
et al. (1998).

L’absorption intergalactique ou dans la galaxie hote est quantifiée par Perlmutter et al. (1999) en
mesurant la différence de couleur Bpax — Vinax pour I’échantillon lointain et le proche. La comparaison
entre les deux, pour une méme valeur du stretch factor, donne une mesure de 1’excés de couleur
E(B — V) (Tripp 1998). Les supernova trop rougies sont éliminées de 1'ajustement final. Quant a
Riess et al. (1998), ils incluent la correction pour l'extinction, quelle que soit son origine, avec leur
méthode MLCS d’ajustement des courbes de lumiére.

Ceci étant, Totani & Kobayashi (1999) mettent en avant que 'incertitude d’au moins 0.05 mag
sur E(B — V) qu'observent les deux groupes entraine une incertitude d’environ 0.2 mag sur Ap
(Ap ~4-E(B—V) — voir §B.3). Or la différence de magnitude apparente entre un Univers OCDM
et un Univers ACDM est justement de 0.2 mag & z ~ 0.5... Obtenir une photométrie plus précise et
dans un nombre important de bandes passantes permettra de réduire cette incertitude.

Par ailleurs, Aguirre (Aguirre 1999a ; Aguirre 1999b) consideére l'effet d’une hypothétique pous-
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Fi1G. 4.9 : Spectre de SN 1997ap & z = 0.83 placé a coté
d’une série de spectres de SNe Ia proches « normales »
décalés & z = 0.83. Aucune différence imputable & une
quelconque évolution n’est clairement visible (Perlmutter
et al. 1998).

siére intergalactique qui pourrait étre éjectée des galaxies. Une telle poussiére (grains de taille 0.1
pum) aurait une courbe d’extinction trés grise, n’engendrant qu’un faible rougissement.

Le moyen le plus simple de discriminer entre cette hypothése et celle d'une constante cosmo-
logique est de peupler le diagramme de Hubble vers les grands décalages spectraux. En effet, si
la poussiére intergalactique est répartie uniformément, sa quantité cumulée sur la ligne de visée
augmente linéairement avec le décalage spectral. Ainsi la déviation entre la magnitude apparente
des SNe Ia au maximum et un Univers vide va continuer d’augmenter, tandis que dans un Univers
avec constante cosmologique, cette déviation va commencer de décroitre a partir de z ~ 0.7 (figure
4.10), Veffet de I’énergie noire s’amenuisant par rapport & la densité de matiére quand on remonte
le temps. La supernova SN 1997ff découverte dans le Hubble Deep Field & z ~ 1.7 semble contredire
Péventualité de la poussiére intergalactique (Riess et al. 2001).

Il est malgré tout important de rajouter sur le diagramme de Hubble des supernovee & z 2> 0.8.
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F1G. 4.10 : Magnitudes des supernova relativement a
un Univers vide (ligne horizontale) en fonction du déca-
lage spectral. On a tracé ici les courbes correspondant &
deux modéles d’Univers (2, 24) = (1.0,0.0) et (0.2,0.8).
La courbe noire montre I'effet d’un biais systématique
tel que la poussiére intergalactique, qui serait compatible
avec les données & z ~ 0.5. Les deux ronds noirs indiquent
deux supernova hypothétiques & z = 0.85 et z = 1.2 avec
leur incertitudes observationnelles attendues. Tiré de Fi-

0,=1.0, Q,20.0

0.1 1.0

Fi1G. 4.11 : Diagramme de Hubble des SNe Ia relatif
4 un Univers vide incluant la supernova la plus lointaine
connue 3 'heure actuelle, SN 1997ff & z ~ 1.7 (Riess et al.
2001). Les points représentent les supernove de Perlmut-
ter et al. (1999) et Riess et al. (1998) groupées par in-
tervalle de décalage spectral. Différents modeéles cosmo-
logiques ou astrophysiques (courbe du haut : poussiére
grise ou évolution simple) sont tracés. Les contours in-
diquent les niveaux de confiance a 68 %, 95 % et 99 %.
Ces mesures sur SN 1997ff contredisent la possibilité d’un
effet astrophysique simulant la présence d’une constante
cosmologique. Tiré de Riess et al. (2001).

lippenko & Riess (2000).

4.4 Le co6té obscur de la force : ’équation d’état « cosmique »

Si la valeur de la densité de constante cosmologique (ou plus généralement d’« énergie noire »)
se confirme, la question est maintenant de déterminer la nature de cette mystérieuse composante qui
permet & la gravitation d’étre répulsive, les théoriciens ne tarissant pas quant aux idées nouvelles...
Un modéle en vogue actuellement est celui de la quintessence, un champ scalaire analogue a celui de
I'inflation.

Ceci étant, I’énergie mystérieuse voit son équation d’état paramétrée selon : w = P/(pc?). Sl
s’agit d'une « vraie » constante cosmologique, alors w = —1 et elle n’évolue pas dans le temps w = 0.
Cependant w peut dépendre du temps. Les supernovee permettent de contraindre ce paramétre.
Actuellement la meilleure contrainte est w < —0.6 & 95 % de niveau de confiance (Perlmutter et al.
1999).

4.5 Que nous réserve ’avenir ?

La difficulté d’obtenir des échantillons importants de supernove tant lointaines que proches par
les moyens de ’astronomie traditionnelle (qui nécessite d’obtenir du temps de télescope sur plusieurs
instruments simultanément afin de faire la recherche, et le suivi photométrique et spectroscopique) a
entrainé la floraison de diverses expériences « dédiées ». L’avantage d’un instrument unique est qu’il
permet d’obtenir des données homogeénes, sans se soucier de problémes d’inter-calibration !
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4.5.1 Le relevé CFHLS
MegaCam

La caméra MegaCam®* est une caméra CCD grand champ (1 deg?®) qui est actuellement sur le
point d’étre installée sur le télescope de 3.6 m Canada-France-Hawai. Elle est composée de 40 CCD
de 2K x 4.5K pixels; la taille d’un pixel sur le ciel est de 0.18”.

Le « CFHT Legacy Survey »

Ce projet® de couverture du ciel & I’aide de la caméra MegaCam est un triptyque composé de
trois relevés différents :

— T'un trés large et peu profond (magnitude limite dans la bande 7’ = 24.1) ; 5000 deg? autour de

I’ecliptique pour donner une image nouvelle & la fois de notre Galaxie et du systéme solaire;

— un relevé couvrant 208 deg? pour étudier la structuration & grande échelle de 1'Univers (pro-

fondeur v’ = 25.7) ;

— et finalement une image trés profonde, couvrant 4 deg?, de profondeur ' = 28.

C’est ce dernier qui intéresse les chasseurs de supernovee, car lors de I'observation successive des 4
champs, des recherches de supernoveae seront effectuées de maniére continue. Le suivi photométrique
des candidats est ainsi réalisé naturellement. Le projet va durer 5 ans et débuter au printemps 2003.
La recherche de supernovee aura lieu pendant 3 mois chaque printemps, chaque champ étant observé
toutes les 4 nuits.

Environ 1000 SNe Ia sont attendues jusqu’a un décalage spectral de 1.2, ainsi qu’environ 700 SNe
II-Ib/c jusqu’a des décalages spectraux de 0.7. Cet échantillon parfaitement homogeéne et conséquent
va permettre de contraindre l’équation d’état de 1’énergie noire avec une précision meilleure que 20
%. Bien entendu, un tel nombre de supernovae sur un tel intervalle de décalage spectral va aussi
permettre de mesurer ’évolution du taux de supernova.

4.5.2 Une usine a supernovae proches

Il s’agit de deux télescopes dédiés pour la recherche et le suivi spectro-photométrique de plusieurs
centaines de supernovze proches®.

La recherche sera effectuée sur le télescope NEAT de 1.2 m du Mt Palomar. Plusieurs centaines
de degrés carrés de ciel seront couverts chaque nuit.

Le suivi sera effectué a ’aide d’un télescope de 2.2 m & Hawal, sur lequel sera installé un spectro-
graphe a champ intégral (SNIFS), permettant de faire simultanément l’imagerie et la spectroscopie.

Les observations devraient débuter au cours du deuxiéme semestre de 'année 2003, et s’étaler
sur environ 5 ans.

4.5.3 Un satellite dédié : SNAP

Une SuperNova Acceleration probe dotée d’un télescope’ de 2 m de diamétre en orbite autour de
la Terre, doté d’une caméra couvrant 0.34 deg® dans le visible (36 CCD de 3.5k x 3.5k, sensibles
depuis 'UV & 0.35 pum) et 0.34 deg? dans l'infrarouge (36 HgCdTe de 2k x 2k allant jusqu’a 1.7
um). Les filtres sont collés sur les détecteurs, et la caméra est refroidie de fagon passive a 140 K.

“http ://www-dapnia.cea.fr/Phys/Sap/Activites/Projets/Megacam /index.html
Shttp ://www.cfht.hawaii.edu/Science/CFHTLS/

Shttp ://snfactory.lbl.gov

Thttp ://snap.lbl.gov
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Un spectrographe basse résolution comportant 2 bras, pour aller de I'UV (0.35 — 0.9 pum) au
proche IR (0.5 — 1.7 pum), permettra l'identifiation des objets variables, et leur suivi spectroscopique.

(Euvrant pendant 3 ans, il devrait découvrir environ 2000 SNe par an, jusqu’a des décalages
spectraux de ~ 1.7. L’objectif principal étant de mesurer les paramétres cosmologiques avec une
grande précision (moins de 5 % sur le parameétre w de I’équation d’état de 1’énergie noire). Il sera
capable de discriminer entre les modéles de quintessence et une simple constante cosmologique,
contrairement au CFHT Legacy Survey Supernovee.

A T'heure actuelle le satellite est dans sa phase de design. Le lancement est prévu fin 2009.



Deuxiéme partie

Taux d’explosion de supernovee et
évolution des galaxies






Chapitre 5

Evolution des galaxies

L’évolution, c’est la raison du plus fort
Jacques Godbout

Dans le but de faire le lien entre le taux de supernova et son évolution au cours du temps cosmique,
et ’évolution des galaxies, nous présentons ici rapidement 1’état de l’art dans ce domaine.

5.1 Les ingrédients

5.1.1 La classification morphologique des galaxies

Les galaxies se présentent sous diverses apparences que Edwin Hubble s’est efforcé de lier les
unes aux autres. Il aboutit au diagramme en forme de fourchette (figure 5.1), dans lequel les galaxies
elliptiques se retrouvent dans la partie gauche, tandis que les spirales voguent & droite. Cette clas-
sification est le reflet de la croyance originelle selon laquelle les galaxies elliptiques (« précoces »)
se forment en premier pour éventuellement donner naissance aux spirales (« tardives »). Ce schéma
est désormais totalement exclu, mais les dénominations et la classification demeurent. Toujours est-il
que certaines propriétés indépendantes des galaxies (comme la couleur, la fraction de masse de gaz
neutre et moléculaire, etc) sont effectivement corrélées avec leurs types morphologiques.

Le principal mérite de cette classification est de distinguer les deux types majeurs d’objets : les
elliptiques et les spirales.

Les elliptiques

Ce sont des ellipsoides. L’énergie cinétique qui équilibre la gravitation est contenue dans les
mouvements désordonnés des étoiles. Par analogie avec un gaz on parle de systéme dynamique
chaud (un disque de spirale étant un systéme froid). Les elliptiques observées dans 1’Univers local
possedent des étoiles de petite masse et sont donc trés rouges. L’absence d’étoiles bleues de courte
vie indique que ces galaxies sont généralement trés vieilles et n’ont pas formé d’étoiles depuis 5 a
10 milliards d’années. Contrairement aux spirales, les elliptiques se trouvent de facon préférentielle
dans les régions denses, c’est-a-dire au sein des amas de galaxies.

Les spirales

La classification bifurque au niveau des galaxies lenticulaires SO et distingue la présence d’une
barre. Les galaxies spirales sont des disques en rotation dont I’apparence résulte de ’équilibre entre
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F1Gg. 5.1 : Le diagramme en forme de fourchette illustrant la classification
morphologique des galaxies, telle que Hubble I’a publié dans son livre The
Realm of the Nebulae (Hubble 1936). Les galaxies elliptiques sont ordonnées
entre E0 et E7 selon leur ellipticité. Le type SO représente essentiellement les
galaxies elliptiques qui ont également un disque. Les galaxies spirales sont
divisées entre normales et barrées, et sont sub-divisées entre les sous-types
« a» et «d» selon 'importance de leur disque. Les galaxies irréguliéres ne
sont pas montrées sur ce diagramme.

I’énergie gravitationnelle et ’énergie cinétique de rotation. Elles ont une fraction significative de
poussiéres, et elles sont le siége d’une formation stellaire.

En réalité...

La réalité est bien str plus complexe que cette simple dichotomie. Une galaxie spirale contient
également une population stellaire chaude, analogue & celle des elliptiques : le bulbe, renflement au
centre. Certaines galaxies elliptiques présentent également un petit disque. Quant aux lenticulaires,
leurs populations chaude et froide sont d’importance comparables.

Par ailleurs la diversité des galaxies est bien plus grande que ce que suggére ce diagramme. Il
existe ainsi une grande population de galaxies trés peu lumineuses, dites naines, qui n’y est pas
représentée. D’autres objets aux caractéristiques plus spécifiques, comme les galaxies de Seyfert!, les
galaxies cD?, les radiogalaxies®, etc, n’y ont pas leur place non plus. Notons que nombre de ces types
de galaxies contiennent des noyaux actifs.

De plus un certain nombre de systémes présentent une morphologie particuliére, résultant treés
probablement d’interactions gravitationnelles ou encore de collisions entre galaxies. Si de tels objets
représentent une faible fraction parmi la population des galaxies actuelles, en revanche cette fraction
augmente considérablement plus on regarde loin dans le passé.

!Les galaxies de Seyfert ont pour caractéristique principale un noyau central, source ponctuelle trés brillante,
ainsi qu’'un spectre exhibant de larges raies d’émission, le continuum ayant une composante non-thermique surtout
proéminente dans 'ultra-violet. Presque toutes les galaxies de Seyfert qui ont un type de Hubble connu sont des
spirales. Elles ont été découvertes en 1943 par Carl Seyfert.

2Une galaxie cD est une galaxie elliptique supergéante, souvent observée dans des régions de densité de galaxie
particuliérement élevée, comme le centre d'un amas de galaxies.

8Environ deux tiers des radiosources extragalactiques les plus brillantes sont associées avec des galaxies elliptiques
plus ou moins normales ; ce sont les radiogalaxies.



5.1 Les ingrédients 65

5.1.2 L’évolution des observables le long de la séquence de Hubble

Un certain nombre de propriétés physiques indépendantes des galaxies sont corrélées avec la
position le long de la séquence de Hubble. Roberts & Haynes (1994) les passent en revue. Nous en
citons ici quelques unes.

L’hydrogéne neutre. Sil’on n’observe que trés peu de gaz dans les elliptiques (un rapport en
masse typiquement tel que : M1/ Mo < 107%), en revanche les spirales contiennent une masse de
gaz significative (0.01 < Mur/Mior < 0.15). La fraction de gaz augmente de maniére monotone le
long de la séquence de Hubble.

La couleur. Il existe 1a une forte corrélation, dans le sens ou les elliptiques sont rouges (B —V ~
0.9) tandis que les spirales sont bleues (B —V ~ 0.5).

La densité de surface totale. Elle est déterminée par la masse totale de la galaxie et son rayon
caractéristique. Elle décroit de fagon monotone le long de la séquence.

La densité de surface de ’hydrogéne neutre. Cette observable croit le long de la séquence.

La fonction de luminosité des régions HII. On observe un nombre de régions HII bien plus
grand dans les galaxies de type tardif que dans les galaxies de type précoce. La relation, normalisée
en masse, est monotone le long de la séquence.

Ce qui veut dire...

L’interprétation évidente de ces diverses corrélations se fait en terme de variations du taux de
formation d’étoiles d’un type a 'autre. Dans I'interprétation de Roberts & Haynes (1994), les diverses
corrélations fournissent une information sur le passé, le présent et l’avenir du taux de formation
d’étoiles dans les galaxies. Ainsi la couleur évoque le passé de ’histoire de la formation d’étoiles dans
la galaxie; les variations dans la fonction de luminosité des régions HII référent au taux de formation
d’étoiles actuel ; la part importante de la masse d’hydrogéne neutre ainsi que son importante densité
de surface dans les derniéres étapes de la séquence montrent que ces galaxies vont continuer d’avoir
un taux de formation d’étoiles important dans le futur.

La lumiére totale produite par une galaxie est principalement la somme de la lumiére des étoiles de
la séquence principale, plus celle des géantes rouges, les géantes K et M en particulier. Grossiérement,
la couleur d'une galaxie peut donc étre représentée par la somme des étoiles bleues lumineuses sur la
séquence principale et des géantes lumineuses de la branche des géantes. Si toutes les étoiles d’une
méme galaxie s’étaient formées il y a 100 ans, la séquence principale se terminerait & peu prés au
niveau de la masse du Soleil, qui est une étoile de type G2. Il n’y aurait plus d’étoiles brillantes bleues
sur la séquence principale, et la lumiére intégrée de la galaxie serait dominée par les géantes rouges.
D’un autre coté, si la formation stellaire s’était poursuivie depuis 10'° ans, ou s'il y avait eu une
flambée de formation stellaire dans le passé récent, il y aurait une population importante d’étoiles
chaudes et bleues sur la séquence principale, donnant & la galaxie une couleur significativement plus
bleue.

Pour modéliser la couleur totale des galaxies, il suffit d’intégrer les spectres d’étoiles de différentes
masses sur leurs chemins évolutifs du diagramme H-R. On suppose ensuite une fonction de « taux
de naissance », produit d’une fonction de masse initiale par une fonction tenant compte de la durée
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souhaitée de la formation stellaire. Dans le cas d’une unique flambée, cette derniére sera représentée
par la distribution delta de Dirac d(¢,).

La comparaison de ce type de modeles dits de synthése évolutive avec les observations, tel qu’un
diagramme couleur-couleur, permet d’en déduire I'histoire de la formation stellaire dans une galaxie
observée. Il en résulte que dans les galaxies elliptiques, la plus grande partie de la formation stellaire
a eu lieu sur une période relativement courte, il y a 1019 ans. En revanche, dans les galaxies normales
les plus bleues (Sc, Sd et Im) la formation stellaire continue & ’époque actuelle.

5.1.3 La fonction de luminosité

La fréquence avec laquelle on trouve des galaxies de luminosités intrinséques différentes est décrite
par leur fonction de luminosité ®(M). La quantité (M )dM est ainsi proportionnelle au nombre de
galaxies qui ont une magnitude absolue dans 'intervalle [M, M + dM]. En pratique la fonction de
luminosité est normalisée & l'unité de volume :

dN
P(M)dM = —
(nyam =,

dN étant le nombre de galaxie de magnitude absolue M € [M, M + dM].

La fonction de luminosité des galaxies est un ingrédient observationnel important, tant du point
de vue cosmologique que pour comprendre la formation et ’évolution des galaxies. Elle contient des
informations primordiales sur le spectre de puissance des fluctuations de densité primordiales, sur
les processus physiques qui convertissent la masse en lumiére (comme par exemple 'effondrement
gravitationnel, le refroidissement et la formation des étoiles), sur les mécanismes qui détruisent,
géneérent ou modifient la morphologie des galaxies (interactions de marée, fusion...). Ainsi cet outil est
nécessaire pour interpréter 1’énorme population de galaxies bleues faiblement brillantes découverte
aux décalages spectraux intermédiaires* (z ~ 0.5), pour estimer les densités de luminosité et de
baryons dans I’Univers et pour tester les modeéles de formation et d’évolution des galaxies.

Les galaxies du champ

La détermination de la fonction de luminosité des galaxies de champ est une manceuvre délicate
qui doit tenir compte des corrections K, du biais de Malmquist (les relevés limités en magnitude vont
manquer les galaxies de plus faible luminosité), des vitesses particuliéres (surtout pour les galaxies
proches) ainsi que de la répartition spatiale non-homogeéne des galaxies (mais plutot sur des murs,
autour de grand vides).

*Les comptages de galaxies aux faibles magnitudes apparentes des années 1980 révélérent un excés de galaxies faibles,
plus prononcé dans le bleu, par rapport & ce qu’on attendrait si la fonction de luminosité était la méme quelle que soit
I’époque considérée. Cette énigme fut résolue au milieu des années 1990, a I'aide du télescope spatial Hubble (HST)
qui pouvait observer les galaxies distantes avec une bonne résolution spatiale. Si les galaxies elliptiques (sphéroides)
présentent peu d’évolution depuis z ~ 1 et si les disques des spirales ne montrent qu’une évolution modérée, en revanche
les galaxies irréguliéres montrent une évolution spectaculaire tant en luminosité qu'en abondance (Ellis 1997) sur la
méme période de temps; le HST a ainsi montré que les mystérieuses galaxies bleues étaient des galaxies irréguliéres.
Ces systémes étaient donc plus abondants dans le passé et formaient des étoiles & un taux élevé : elles ont supporté
P’évolution de la fonction de luminosité globale et de l'histoire de la formation d’étoiles dans 1’Univers depuis z ~ 1.
Il reste & savoir ce que ces galaxies sont devenues & ’époque actuelle, mais il est fort probable qu’elles aient fusionné
avec des galaxies plus grosses et donc qu’elles aient disparu.
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La fonction de Schechter

Une fois tous ces paramétres pris en compte, la fonction de luminosité prend une forme relative-
ment simple qui est assez bien représentée par une fonction de Schechter (Schechter 1976) :

o) = 2 (L o (L) o)

L étant la luminosité des galaxies; ®*, L* et « étant choisis pour décrire les observations. Cette
relation s’exprime en magnitude absolue selon :

(M) = (041 10)@ 1M+ DAL =) g (P40 =1 >) (5.2)

ol M™ est la magnitude absolue correspondant a L*.

« correspond ainsi & la pente de la fonction de luminosité vers les luminosités les plus faibles,
L* ou M* donne la luminosité caractéristique au-deld de laquelle le nombre de galaxies diminue
drastiquement, et ®* normalise la densité de galaxies.

Avec ce paramétrage, la densité moyenne de luminosité s’exprime selon :

pL = /0+°o LO(L)dL = *L*T(a + 2) (5.3)

ot I est la fonction gamma?®. Elle dépend du modéle cosmologique choisi & travers ®* et L*, respec-
tivement proportionnels & 'inverse du volume comobile et au carré de la distance de luminosité.

En supposant que la fonction de luminosité est indépendante de la localisation et que les galaxies
sont distribuées de facon homogéne, le nombre total de galaxies jusqu’a la magnitude apparente
limite m est, dans le cas non-relativiste, donné par :

400 3/2
N d*(m)3/ (Li) ®(L)dL o *L*3/’T (o + 5/2) (5.4)
0

ou d*(m) est la distance correspondant a la profondeur limite du relevé pour une galaxie de luminosité
L*; ainsi d*(m) oc L*1/2,

Observations

La luminosité des galaxies dans le domaine visible s’étend sur une gamme extrémement grande,
entre les galaxies elliptiques géantes telle M87 au centre de ’amas de la Vierge, avec Lg ~ 5-10'% L,
(Mp ~ —22) et les galaxies elliptiques naines, dont la luminosité (Mp ~ —7.5) est comparable &
celle d’une étoile massive sur la séquence principale.

La fonction de luminosité du LCRS

Le relevée LCRS (voir §C.3) a publié¢ une mesure de la fonction de luminosité des galaxies de
champ (Lin et al. 1996). Les paramétres de la fonction de Schechter obtenus, dans la bande® R.., sont
les suivants :

M* = —20.29+0.02+45 logh
a = —0.70+0.05 (5.5)
é* = 0.019£0.001 h* Mpc™3

T'(z) = 0+°° e " ldt .
5Les magnitudes du relevé LCRS sont isophotales et non totales ; ils estiment que leurs magnitudes isophotales sont
inférieures d’environ 25 % au flux total, en moyenne.
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pour —23 < M —5logh < —17.5. Sur ce méme intervalle de magnitude absolue, la densité moyenne
de galaxies est 0.029+0.002 k3 Mpc™ pour un volume jusqu’a z = 0.2. La densité moyenne de
luminosité galactique est p;, = 1.4 + 0.1 - 10® h Ly - Mpc > dans la bande R.. La fonction de
luminosité est représentée sur la figure 5.2. Notons que le LCRS trouve des différences significatives
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F1c. 5.2 : Fonction de luminosité du LCRS (Lin et al. 1996).

entre la population de galaxies avec raies d’émission et sans raies d’émission. Les galaxies a raie
d’émission dominant la partie & faible luminosité de la fonction de luminosité.

Autres relevés...

I1 existe de nombreux autres relevés qui ont publié une fonction de luminosité des galaxies. Notons
le ESO Slice Project galazy redshift survey (Zucca et al. 1997), avec une fonction de luminosité dans
la bande Bj, ajustée par une fonction de Schechter et une loi de puissance pour ajuster ’exces de
population dans la partie faibles luminosités.

Le 2dF Galazy Redshift Survey (Madgwick et al. 2002) donne une fonction de luminosité dans la
bande B; pour différentes classes de galaxies, basées sur I'importance moyenne des raies d’émission
et d’absorption, un indicateur du taux de formation d’étoiles. Ils observent ainsi un redressement de
la pente a de la fonction de luminosité du coté des faibles luminosités depuis les galaxies formant
des étoiles passivement (o = —0.55) jusqu’aux galaxies formant des étoiles activement (o = —1.36).

5.1.4 La fonction de masse initiale (IMF)

Les proportions relatives d’étoiles d’'une masse donnée produites pendant un épisode de formation
d’étoiles sont, en premiére approximation, les mémes partout et sont décrites par la fonction de masse
initiale (ou IMF pour Initial Mass Function). Ainsi celle-ci, ¢(m) o< dN/dm ou &£(m) o< dN/dlogm,
décrit le taux de naissance relatif des étoiles dont la masse initiale m est comprise dans un intervalle
[m, m+dm] ou [log m,log m+ dlogm], & un instant donné et dans une région donnée. Le spectre de
masse, f(m), donnant le nombre d’étoiles de masse m est reli¢ & 'IMF par : f(m) = m - ¢(m).

L’IMF est généralement normalisée & 1'unité de masse de la maniére suivante :

/msup meo(m)dm = /msup mé&(m)dlogm =1 Mg (5.6)

Minf Minf
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La forme de la fonction de masse initiale est souvent donnée comme étant une loi de puissance. La
loi classique est celle de Salpeter (1955) :

map(m) oc m ™ 13° (5.7)

Ainsi les étoiles de petite masse sont formées bien plus fréquemment que les étoiles de grande masse.
Pour une étoile de masse m formée, il y a environ 2.5 fois plus d’étoiles de masse m/2 formées...
mais si la quasi-totalité de la masse stellaire formée par une flambée de formation d’étoiles est
contenue dans les étoiles de petites masses, en revanche celles-ci contribuent trés peu a la luminosité
de I’événement. Tout simplement parce que les étoiles massives sont bien plus lumineuses que celles
de petites masses” !

log(mé¢) (etoiles pc™ (log m)™)

-2
Salpeter
-3
—4 \ \ \ \ \
-1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0 1.5
log m (Mo)

Fic. 5.3 : Fonction de Masse Initiale pour le voisinage solaire telle qu’elle
fut mesurée par Scalo (1986). L’IMF de Salpeter est indiquée par une ligne
droite continue. Les IMFs sont normalisées & une masse solaire entre les masses
limites m = 0.09 et m = 63 Mg selon (5.6) : cela fixe I’échelle en ordonnée.
Celle-ci représente en fait le nombre d’étoiles de masse m formées (spectre de
masse m&(m) — la droite a ainsi une pente de -1.35, correspondant & 5.7).

5.1.5 Le taux de formation d’étoiles (SFR)

Il serait tout & fait commode que le taux de formation d’étoiles soit décrit par quelque loi simple,
comme par exemple une certaine fonction du temps ou de la masse de gaz présente... Malheureuse-
ment ce n’est pas le cas.

Dans les disques des galaxies, la formation d’étoiles est plutoét sporadique ; dans les galaxies naines
riches en gaz, elle pourrait étre dominée par un petit nombre de flambées séparées par des intervalles
de temps extrémement longs; et dans les grosses galaxies lumineuses & sursaut d’étoiles (starburst
galaries — telles les ULIRGs — Ultra Luminous InfraRed Galaries — découvertes par le satellite

"La relation masse-luminosité des étoiles sur la séquence principale est & peu prés L o m>2 : il faut 10 étoiles de 1
Mg pour égaler la luminosité d’une étoile de 2 Mg ...
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infrarouge IRAS, ou les LBG — Lyman Break Galazries — observées en optique autour de z ~ 3.), une
violente flambée de formation d’étoiles est provoquée par une interaction gravitationnelle ou par une
fusion de galaxies.

Dans notre Galaxie, le taux de formation d’étoiles le plus important intervient dans un anneau
situé & 4 kpc du centre, & peu prés a mi-chemin entre le Soleil et le centre galactique, ol la densité
surfacique totale du gaz, sa densité, sa pression, la température, la composition chimique, le potentiel
gravitationnel, les effets de la rotation galactique, les chocs spiraux, les champs magnétiques et la
fréquence des collisions entre nuages pourraient jouer un role.

La parameétrisation la plus simple du taux de formation d’étoiles est de supposer qu’il dépend
seulement de la densité de surface du gaz, dont un cas particulier est la loi de Schmidt (1959), qui
suppose une loi de puissance de la densité de gaz :

Ysrr = A - Xgg (5.8)
oll XspRr et Xgas sont respectivement la densité de surface de formation d’étoiles et la densité de
surface du gaz.

La plupart des mesures effectuées donnent une valeur de I’exposant n dans 'intervalle 1-2, qui
dépend du traceur utilisé et de 1’échelle considérée. Néanmoins la figure 5.4 montre que la loi de
Schmidt semble valable sur une large gamme de densités.

Fic. 5.4 : Illustration de la loi
de Schmidt pour le taux de for-
mation d’étoiles. Les disques pleins
représentent les disques galactiques
1 normaux, les carrés, les galaxies &
sursaut d’étoiles. Les cercles sont
pour les centres des galaxies spi-
rales normales. La droite est 'ajus-
tement des moindres carrés avec un
4 index n = 1.40. Tiré de Kennicutt
(1998a).
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Les principaux indicateurs du taux de formation d’étoiles

Ce paragraphe s’inspire de Kennicutt (1998b).

Les couleurs intégrées et les modéles de synthése évolutive. Les premiéres estimations du
taux de formation d’étoiles étaient effectuées en comparant les couleurs des galaxies observées avec
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des modéles de synthése. Néanmoins ce genre d’indicateurs est sujet & de nombreuses sources d’erreurs
systématiques pouvant affecter les différents ingrédients introduits dans le modele (le rougissement,
I'IMF, l’age de la galaxie, la métallicité, ’histoire de la formation d’étoiles...).

Le continuum ultra-violet. On peut observer les galaxies dans le domaine ou le spectre intégré
est dominé par les étoiles jeunes, auquel cas le taux de formation d’étoiles est proportionnel & la
luminosité. L'intervalle de longueur d’onde optimal pour ce faire va de 1250 A 22500 A, au-dela de
la limite de Lyman, et en-deca d’une contamination par les populations stellaires plus vieilles. Ces
longueurs d’ondes sont inaccessibles du sol jusqu’a des décalages spectraux de z ~ 0.5. Par contre,
cette région peut étre observée dans les spectres décalés vers le rouge & z ~ 1 — 5.

La calibration de cette relation est faite & ’aide de modéles de synthése. Les écarts entre les
différentes méthodes (différentes hypotheéses et bibliothéques de spectres stellaires) est de 'ordre de
30%. Dans le cadre de l'approximation de « formation stellaire continue » (le taux de formation
d’étoiles reste constant sur une période longue par rapport a la durée de vie — < 108 ans — de la
population stellaire dominant ’émission UV) et pour une IMF de Salpeter, et des masses comprises
entre 0.1 Mg et 100 Mg, on a :

SFR (M -an ') =1.40-10"% L, (W-Hz 1) (5.9)

Le rapport SFR/L, sera beaucoup plus faible dans le cas d’une population plus jeune comme celle
d’une jeune galaxie & sursaut d’étoiles.

Cette méthode étant directement reliée a 1’émission photosphérique de la population stellaire
jeune, elle peut étre appliquée sur une large gamme de décalages spectraux.

Son principal inconvénient est sa grande sensibilité a I’extinction et a la forme de 'IMF. En outre
la région d’intérét du spectre correspond a des étoiles de masse ~ 5 My, : il faut donc extrapoler le
taux de formation d’étoiles aux plus petites masses. Heureusement, il semble y avoir peu de variations
systématiques dans I'IMF des galaxies formant des étoiles.

Les raies de recombinaison. Les raies nébulaires ré-émettent la luminosité stellaire intégrée en-
deca de la limite de Lyman, elles fournissent ainsi une sonde directe de la population des étoiles
jeunes et massives. La plupart des applications de cette méthode sont basées sur la raie Ha. Le
facteur de conversion entre le flux ionisant et le taux de formation d’étoiles est généralement calculé
a l'aide de modéles de synthése évolutive. Seules les étoiles de masse supérieure & 10 Mg, et de durée
de vie inférieure & 20 - 10 ans contribuent significativement au flux ionisant intégré. Ainsi les raies
d’émission fournissent une mesure quasi-instantanée du taux de formation d’étoiles, indépendamment
de 'histoire de la formation stellaire qui a précédé. Pour des abondances solaires et la méme IMF
de Salpeter que dans (5.9), on a :

SFR (M -an™!) =7.87-107%° Ly, (W-Hz™!) (5.10)

Une variation parmi les différentes calibrations publiées subsiste, & hauteur de 30%, reflétant prin-
cipalement les différences dans les modéles d’atmosphére et d’évolution stellaire. La raie Ha peut
étre détectée a des décalages spectraux au-dela de 2. Les principales limites de cet indicateur sont sa
sensibilité & ’extinction et a la forme de 'IMF, mais aussi I’hypothése selon laquelle la totalité de la
formation des étoiles massives est tracée par le gaz ionisé. Cette hypothése pourrait en fait étre assez
réaliste, mais des études sont encore nécessaires pour le confirmer. En revanche ’extinction pourrait
étre la source d’erreur systématique la plus importante concernant cette méthode. Pour ce qui est
de sa sensibilité & 'IMF, I’obstacle peut étre contourné, car la largeur de la raie Ha est trés sensible
4 la pente de 'IMF ; celle-ci peut ainsi étre contrainte de cette facon.
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Le continuum de ’infrarouge lointain. Une fraction significative de la luminosité bolométrique
d’une galaxie est absorbée par la poussiére interstellaire et ré-émise dans l'infrarouge thermique,
4 des longueurs d’onde de 'ordre de 10-300 pum. La section efficace d’absorption de la poussiére
pique fortement dans 'ultraviolet, donc en principe 1’émission dans l'infrarouge lointain (FIR) peut
étre un traceur de la jeune population stellaire et du taux de formation d’étoiles. L’efficacité de la
luminosité FIR en tant que traceur SFR dépend de la contribution des étoiles jeunes au chauffage
de la poussiére, et de la profondeur optique dans les régions de formation d’étoiles. La situation
physique la plus simple est celle ot les étoiles jeunes dominent le champ de radiation depuis 'UV
jusqu’au visible, et 'opacité de la poussiére est élevée partout, auquel cas la luminosité FIR mesure
la luminosité bolométrique de la flambée d’étoiles. De telles conditions sont & peu prés réunies dans
la région dense circum-nucléaire qui alimente la plupart des galaxies particuliérement lumineuses
en IR. La situation devient plus complexe quand on regarde les disques galactiques. Du fait de
I'importance variable de la poussiére ainsi que des populations stellaires jeunes et plus vieilles le long
de la séquence de Hubble, la calibration de la luminosité FIR dépend assez fortement du type de
la galaxie. D’autant que dans beaucoup de galaxies précoces I’émission FIR pourrait avoir une tout
autre origine (vieilles étoiles ou noyau actif...). Dans le cas d’une flambée d’étoiles continue, datant
de 10 & 100 millions d’années, on a :

SFR (Mg -an™!) =4.5-107%7 Lpr (W-Hz™!) (5.11)

ou Lpir référe a la luminosité IR intégrée sur I’ensemble du proche et du lointain IR (8-1000 pm).
La plupart des calibrations publiées varient de 4= 30%. En fait la relation ci-dessus ne s’applique que
pour des flambées de formation d’étoiles datant de moins de 8 millions d’années. Pour des galaxies
« normales » cette relation devient plus compliquée.
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Fic. 5.5 : Taux de formation d’étoile volumique en fonction du décalage spectral. Ce diagramme est une compilation
de SFR issus de diverses sources. Tiré de Hopkins et al. (2001).

L’évolution du taux de formation d’étoiles

L’utilisation des différents indicateurs mentionnés ci-dessus permet de se faire une idée sur I’évolu-
tion du taux de formation d’étoiles dans I'Univers. Ceci étant, obtenir une mesure précise de I'histoire
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du taux de formation d’étoiles est rendu particuliérement délicat par la nature des indicateurs dont
on dispose, affectés d’incertitudes systématiques difficilement maitrisables. Néanmoins un schéma
observationnel commence & prendre forme, comme en témoigne la figure 5.5.

5.2 La formation des galaxies

L’idée prédominante aujourd’hui est assez loin de ce que Hubble et ses contemporains avaient pu
imaginer. Néanmoins, la classification morphologique de Hubble n’a cessé d’étre un outil important,
dont il fallait rendre compte, en tant qu’« image finale » des galaxies dans 1I’Univers actuel, méme si
la « séquence » en tant que telle n’a plus lieu d’étre.

5.2.1 Les fusions

Un mécanisme particuliérement important pour comprendre 1’évolution des galaxies est la fusion,
qui peut transformer la morphologie des galaxies et engendrer un taux substantiel de formation
d’étoiles sur une courte période de temps. Elle provoque des changements dans la densité volumique
et le contenu stellaire, et de fait elle affecte ’évolution de la fonction de luminosité.

Quand deux ou plusieurs galaxies fusionnent, le résultat final dépend des masses relatives des
protagonistes et de leurs types. Si deux galaxies de masses & peu prés identiques fusionnent, la
perturbation gravitationnelle résultante est trés importante et se passe sur un intervalle de temps
relativement court (de I’ordre de 1’échelle de temps de chute libre, qui est de ~ 107 — 10® ans pour la
Voie Lactée). Le potentiel gravitationnel du systéme en formation varie alors rapidement a travers
la structure. C’est le phénomeéne de relazation violente ; aprés quoi I'état d’équilibre final du systéme
est un sphéroide, objet similaire & une galaxie elliptique ou un bulbe de galaxie spirale, qui supporte
sa propre gravité par une dispersion des vitesses. Si les deux galaxies initiales étaient des spirales,
leurs disques ont été détruits pendant la fusion, et le gaz qu’ils contenaient a été transformé en étoiles
sur une échelle de temps de l'ordre de quelques temps de chute libre, engendrant une trés puissante
flambée de formation d’étoiles. Dans ce cas, tout dépend du contenu en gaz; la masse stellaire de la
galaxie finale peut atteindre des valeurs largement supérieures a la somme de celles des deux galaxies
initiales, auquel cas la luminosité pendant la fusion peut atteindre des valeurs trés importantes.

Si les systémes fusionnant ont des masses trés différentes, le processus est moins traumatisant.
Bien que la petite galaxie soit complétement détruite et perde son identité, cela ne cause qu’une
faible perturbation sur la structure de la plus grosse, qui garde ses propriétés et sa morphologie.

5.2.2 Les grandes lignes

Le scénario d’effondrement monolithique est la premiére hypothése envisagée pour expliquer 1’évo-
lution des galaxies jusqu’a I’Univers local. Selon ce modéle les galaxies elliptiques (et les sphéroides
de maniére générale) sont apparues trés tot dans 'histoire de I’Univers & partir de l'effondrement de
nuages de gaz primordial au sein des halos de matiére noire. Formés t6t et rapidement les sphéroides
auraient été l'objet d’une phase intense (~ 100 M /an) de formation d’étoiles a grand décalage
spectral (Eggen et al. 1962 ; Tinsley & Gunn 1976).

Dans le modéle de fusion hiérarchique les elliptiques se forment de maniére continue par la fusion
de disques (White & Frenk 1991 ; Kauffmann et al. 1993). Dans ce cas, la plupart des galaxies n’a
jamais été I'objet d’une formation stellaire intense supérieure & quelques masses solaires par an.
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Actuellement, c’est ce dernier modéle qui est nettement favorisé tant par les observations que par
les simulations.

5.3 L’évolution chimique

Une image schématique est représentée sur la figure 5.6. Le Big Bang produit les abondances ini-
tiales de H, D, 3He, *He et "Li dans le milieu intergalactique primordial. Ce gaz est censé se conden-
ser en galaxies au sein des halos de matiére noire, puis se refroidit, s’effondre et forme des étoiles.
Etoiles qui fabriquent des éléments lourds et mo-
difient les abondances primordiales. L’effet des

étoiles sur le gaz va dépendre de leur masse. Ainsi NN \\: / L

les étoiles de petite masse (moins d’une masse so- T 4 =
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mettre sous clef une partie du gaz en le soustrayant it

de la circulation, mais elles restent néanmoins vi- INTERGALACTIC MEDIUM |
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stellaires et des nébuleuses planétaires ; une partie

reste malgré tout prisonniere du résidu compact Fig. 5.6 : Illustration d’un scénario d’évolution chi-
(une naine blanche) que ces étoiles laissent der- mique de 'Univers. Tiré de Pagel (1997).

riére elles. Ceci étant, les étoiles binaires proches

sont 1’objets de processus différents catalysés par

le transfert de masse dont elles sont le siége, comme les supernovae de type la, en particulier, qui
rejettent une bonne partie du fer que contient le milieu interstellaire. Au-dessus de 9 My, les étoiles
évoluent rapidement (en moins de 100 millions d’années) vers 'effondrement gravitationnel : le ceeur
devient une étoile & neutrons, les couches externes étant expulsées par le phénoméne de supernova,
dans lequel les produits de la nucléosynthése stellaire sont éjectés aprés avoir subi quelques modifi-
cations par nucléosynthése explosive.

Il est relativement difficile de prédire quels sont les produits finaux de 1’évolution stellaire. Ceux-
ci dépendent en effet de nombreux processus, dont bon nombre sont encore mal connus, comme
les effets du mélange et de la perte de masse, des explosions stellaires, des taux de réaction comme
1204+a — y4160, de I’évolution des binaires proches et des différentes masses limites correspondantes
pour lesquelles différentes choses se passent avec différentes compositions chimiques initiales.



5.3 L’évolution chimique

75

5.3.1 Le role des supernovae

Les supernovea injectent dans le milieu interstellaire essentiellement de I'oxygéne pour ce qui est
des types II (voir tableau 5.2) et du fer pour ce qui est des types Ia (voir tableau 5.1).

Elément Masse (M) Abondance® _

120 0.03 1.7 Elément Masse éjectée (Mg)

20Ne 0.01 1.8 'H 5.6 9.40 11.1
24\g 0.02 1.1 ‘He 3.7 8.6 13.0
284 0.16 -0.3 160 0.1 3.3 7.6

32g 0.08 -0.4 20Ne 0.0 0.4 1.3
36Ar 0.02 -0.3

40015 0.04 0.1 TAB. 5.2 : Masse rejetée des principaux éléments
54 issus d’'une SN II pour trois masses de progéni-
i 6Fe 0.15 0.6 teur. Mis & part ’hydrogéne (non consumé) et
""Fe 0.61 0.0 Phélium, ’élément principalement produit par les
5TFe 0.01 -0.1 supernovz gravitationnelles est 'oxygéne. D’aprés
583 0.06 0.4 le modéle de Woosley & Weaver (1995).

@ log[ X/ Xsore] — log[Xe/ XsoreJo.

TAB. 5.1 : Masse rejetée des principaux éléments
issus d’'une SN Ia, et leur abondance par rap-
port au °°Fe relativement aux abondances so-
laires. Peu d’oxygéne est rejeté dans le milieu in-
terstellaire ; en revanche prés d’une masse solaire
de fer (et autres éléments du pic du fer) est pro-
duite. D’aprés le modéle W7 de Nomoto et al.

Fic. 5.7 : Abondances des éléments
lourds issus des SNe II et Ia relative-
ment aux abondances solaires. Les élé-
ments fournis par les SNe II sont intégrés
entre 10 et 50 My le long d’une fonction
de masse initiale de type Salpeter (voir

,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,, 1 §5.1.4). Les éléments synthétisés par les

] SNe Ia sont issus du modéle W70. Le rap-
- port entre les contributions des SNe Ia et
des SNe II correspond & une fraction de
masse de la contribution des SNe Ia rela-
tivement & I’ensemble des éléments lourds
de r = 0.07 pour reproduire les abondances
solaires. Cela correspond & un rapport du
nombre de SNe Ia sur le nombre de SNe II

(1984).
10:\ T T T ‘ T T ‘ T T T T T T T T T T \:
B Ne Mg Si ]
- O Na ~Al
© T 6]' """"""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""" B
° «® o PS Ar
P S e e e
= SR VI SO .
= Lc
0 Lo X
& al
- A= —
Z = E
@ C ]
L r=0.07 ]
01 L1 | | ‘ L1 L1 ‘ | L1 | ‘ | L1 | L1 L1 ‘ | L1 |
10 20 30 40 50 60

Mass Number

70 de 0.12. Tiré de Nomoto et al. (1997b)

Grossiérement, & raison de 1 SN Ia par siécle dans la Voie Lactée pendant 10'0 ans, cela donne
7.7-10" Mg, de fer, soit 0.1 % de la masse de la Voie Lactée (~ 10" M), ce qui correspond assez

®
)

bien 4 la fraction de masse du fer observée dans le systéme solaire : Z (Fe) = 1.25- 1073 (Anders &
Grevesse 1989). Tandis qu'un taux de supernova de type II similaire, avec une production typique de
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2 My, d’oxygéne par événement, donne une fraction de masse d’oxygéne dans la Galaxie de 2-1073.
Or on mesure Z(0) = 9.61-1073 (Anders & Grevesse 1989) : il faut donc un taux de SNe II environ
5 fois plus élevé pour obtenir le bon ordre de grandeur. Or dans la Voie Lactée, le taux de SNe Ia
serait d’environ 0.4 par siécle (voir §6.3.1), et le taux de SNe II de 1.7 par siécle, soit un rapport SNe
IT / SNe Ia de 4.25...

Un calcul plus précis des rapports d’abondance des éléments produits par les supernovee Ia et II
relativement aux abondances observées dans le Systéme Solaire est illustré sur la figure 5.7.

Les supernova sont ainsi les principaux producteurs de ’oxygéne et du fer qui nous entourent.



Chapitre 6

Taux d’explosion de supernova

Cette nuit, en regardant le ciel, je suis arrivé a la conclu-
ston qu’il y a beaucoup plus d’étoiles qu’on en a besoin.
Quino

6.1 Qu’est-ce que c’est ?

6.1.1 Une unité particuliére

Le taux d’explosion de supernova, ou taux de supernovee, est le nombre de supernovae qui ex-
plosent par unité de volume et de temps (typiquement en h® Mpc~=3-an~!.). L'unité de volume peut
également étre une galaxie (comme la Voie Lactée), ou un amas de galaxies. Les supernovee étant
toujours (jusqu’a preuve du contraire) liées & une population stellaire, et donc & une galaxie, on
exprime également le taux en nombre de supernova par unité de luminosité galactique dans la bande
B, et par unité de temps. Ainsi 1 SNu (SuperNova unit) = 1 supernova / 10'° LE / siécle.

Tammann et al. (1994) soulignent que le nombre de supernovee de type Ia doit dépendre du
nombre de binaires proches composées d’au moins une naine blanche, dont une approximation peut
étre donnée par un traceur des populations stellaires d’age intermédiaire, comme la luminosité dans
la bande B.

C’est I'unité naturelle de mesure du taux dans ’Univers local. La population des galaxies y est
relativement bien connue et cataloguée. On y cherche des supernovee en comparant des images de
galaxies connues.

C’est aussi 'unité naturelle pour I'échantillon d’EROS, car on impose une contrainte sur la
présence d’un hote et sa distance avec la supernova, ce qui permet d’éliminer automatiquement un
grand nombre d’objets indésirables (cosmiques, astéroides, étoiles variables...).

Comme le soulignent Cappellaro et al. (1999), la mesure du taux dans différentes bandes spec-
trale permettrait de sélectionner certaines populations stellaires et donc d’obtenir une information
intéressante pour les scénarios de progéniteurs. Ainsi, dans la bande K, le role des étoiles vieilles est
prédominant, quelquesoit le type de la galaxie. Si les supernovee Ia ont pour progéniteurs des étoiles
de faible masse, on s’attendrait & ce que le taux de SN Ia par unité de luminosité K ne soit pas
corrélé au type de la galaxie hote. Ceci étant, les recherches de supernovae actuelles sont faites dans
le visible ou, au mieux, dans la bande J...

6.1.2 La densité de luminosité bleue des galaxies

Le taux de supernovee, quand il est exprimé en SNu est normalisé & la densité de luminosité bleue
des galaxies. Or I’évolution de celle-ci en fonction du décalage spectral est donnée sur la figure 6.1,
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qui montre une évolution d’au moins un facteur deux entre I’Univers local et I’Univers & z ~ 0.9.

Fic. 6.1 : Evolution de la den-
sité de luminosité bleue des ga-
laxies, d’aprés une compilation de
mesures publiées par différents re-
L [ levés profonds, effectuée par Shi-
masaku (2000), pour un Univers
sans constante cosmologique avec
Qu, = 0.2. Les différents points
proviennent du CFRS (Lilly et al.
1996), du Autofib Redshift Survey
(Ellis et al. 1996), du 2dF (Col-
less 1999), de ’APM (Loveday et al.
1992), de 'ESP (Zucca et al. 1997),

‘0 s s s n oo et du SSRS2 (Marzke et al. 1998).
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6.2 L’évolution du taux de supernova

Il est crucial de connaitre le taux d’explosion des différents types de supernove. Elles sont ef-
fectivement I'un des principaux acteurs de I’évolution chimique du milieu interstellaire, et donc des
galaxies. Le taux de type II est étroitement lié au taux de formation d’étoiles, ainsi qu’a la popu-
lation de résidus compacts (étoiles & neutrons et trous noirs stellaire). Le taux de type Ia est relié
a la production de fer, mais aussi au taux de formation des systémes binaires (certaines variables
cataclysmiques).

6.2.1 SNe II/Ib-c

Les étoiles de masse supérieure & 8 M, évoluent rapidement (< 50 - 10° ans), terminant leur vie
comme supernova de type II, avec différentes caractéristiques selon la masse du progéniteur. Pour
une fonction de masse initiale ¢ de Salpeter(avec une masse minimale de 0.1 M, et maximale de
125 My,), le taux de supernova de type II Ry peut étre relié au taux de formation d’étoiles 1) par
(Madau, della Valle & Panagia 1998) :

125

_ gy e etmydm vt
Rty =0 s am — O A et Mpe

an~ ! Mpc? (6.1)

6.2.2 SNe Ia

Le chemin évolutif aboutissant & une supernova de type Ia reste une question ouverte. Ainsi dans le
modéle ol le progéniteur accréte de la masse d’un compagnon non-dégénéré, '’horloge est donnée non
seulement par la durée de vie de ’étoile primaire, mais aussi par le temps que va mettre le compagnon
a évoluer jusqu’a remplir son lobe de Roche. Dans le cas ol ’étoile secondaire est également une naine
blanche (scénario doublement dégénéré) I’horloge est donnée par 'intervalle de temps pendant lequel
la binaire va émettre des ondes gravitationnelles et ainsi réduire la distance entre ses composantes.
L’évolution du taux, dépend, entre autres choses, de la distribution de la masse de 1’étoile secondaire
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(b) Méme chose, pour un taux de formation d’étoiles
1 (t) donné par un ajustement analytique sur un mo-
déle de type « fusion hiérarchique » : ¥(t) = 0.049 -
(t5-e7t0/0-64 L 0.2. (1 — e 19/064)) My -an™t - Mpc 2.

unités de 10° ans.

F1G. 6.2 : Modéle d’évolution du taux de supernovee II (équation 6.1) et Ia (équation 6.2) pour les deux princi-
paux scénarios d’évolution des galaxies. La correspondance entre le temps et le décalage spectral est donnée par
(h, Qr,, Qa,) = (0.5,1.0,0.0), soit ty = 13(1 + 2)~*/2, en milliards d’années. Le taux de SNe Ia est tracé pour
trois valeurs de la constante de temps T entre la formation du progéniteur et explosion (exprimée en 10° ans).
Le paramétre 1 est fixé & une valeur « raisonnable » de 0.09. D’aprés Madau et al. (1998)

pour le scénario simplement dégénéré ou de la distribution de la séparation initiale entre les deux
naines blanches dans le cas du scénario doublement dégénéré.

Pour tenter de lever le voile sur ce schéma d’évolution temporelle du progéniteur, Madau et al.
(1998) adoptent une approche empirique, en paramétrisant le taux de SN Ia par une échelle de temps
caractéristique 7, qui définit une probabilité d’explosion par naine blanche, supposée indépendante
du temps, et par une efficacité d’explosion 7). Le premier paramétre tient compte du temps nécessaire
pour aller de la naine blanche nouvellement formée & 1’explosion elle-méme. Ce temps varie selon les
conditions initiales, comme le rapport des masses du systéme binaire, la séparation initiale, 'influence
de la métallicité sur le taux de transfert de masse et lefficacité d’accrétion, etc, qui prévalent dans
les différents scénarios. L'efficacité d’explosion, quant & elle, tient compte de la fraction d’étoiles en
systémes binaires qui, de par leurs conditions initiales favorables, vont produire une SN Ia. L’intervalle
de masse considéré pour l'étoile primaire va de mmpin = 3 Mg & mpax = 8 Mg : les étoiles moins
massives que 3 M ne vont pas produire d’explosion, et celles plus massives que 8 M, vont donner
une supernova de type II. Compte tenu de ces hypothéses, le taux d’explosion Ry, & un instant ¢
donné est la somme des explosions de toutes les naines blanches produites dans le passé et qui n’ont
pas encore explosé :

oyt frm exp (— St ) g(m)dm

Ria(t) Tf¢(m)dm (6.2)

otl m, = max[mmin, m(t')], m(¥') = (10 Gyr/t')* est la masse minimale d’une étoile qui atteint la
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phase naine blanche au temps ¢, et t,, = 10 Gyr/m?® est la durée de vie standard d’une étoile de
masse m (toutes les masses étant exprimées en masse solaire) ; ¥ étant le taux de formation d’étoiles.
La figure 6.2 montre ce modeéle pour les deux scénarios d’évolution des galaxies, 1’« effondrement
monolithique » et la « fusion hiérarchique ». Le taux de SNe Ia y est tracé pour différentes valeurs du
paramétre 7. Si le scénario d’effondrement monolithique engendre une décroissance quasi-monotone
du taux de supernovee depuis le passé, en revanche, la fusion hiérarchique provoque un maximum
de celui-ci, correspondant au maximum du taux de formation d’étoiles. Maximum retardé vers le
présent (z = 0) pour le taux de SNe Ia avec un 7 élevé.

Par ailleurs Canal et al. (1996) étudient 'influence des différents scénarios proposés pour amener
un systéme simplement dégénéré jusqu’a ’explosion (figure 6.3). Et Ruiz-Lapuente & Canal (2000)
montrent que le taux de supernovae observé dans ’Univers local favorise le scénario « simplement
dégénéré » par rapport au « doublement dégénéré » : 6% des étoiles en systéme binaire dans I'inter-
valle de masse 3 — 9 M, termineraient leur vie en SN Ia. Alors que au plus 1 % des étoiles en systéme
binaire dans ce méme intervalle de masse donneraient une paire de naines blanches de CO, dont la
masse totale excéde la masse de Chandrasekhar. Le taux de SNe Ia prédit dans le cadre du scénario
doublement dégénéreé est ainsi largement en-dessous des observations (& plus de 3 écarts standards).
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Tandis que Ruiz-Lapuente & Canal (1998) mettent ’accent sur 1’évolution du taux de SN Ia
en fonction du modéle de progéniteur mais aussi du modéle cosmologique, montrant que, autour
de z ~ 1, un Univers ACDM présente un nombre de SNe Ia plus important qu’un Univers plat de
matiére.

6.3 Les mesures observationnelles

Il existe actuellement trés peu de mesures du taux de supernova. C’est en effet une donnée qui
est relativement difficile & mesurer ; dans I’Univers proche puisqu’il est nécessaire de surveiller une
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grande surface de ciel (ou un grand nombre de galaxies) pour obtenir un échantillon statistiquement
viable; et dans I’Univers lointain, car cela nécessite de gros télescopes. Cette derniére contrainte a
été dépassée dans les années 1990, et la premiere mesure du taux de supernova la a grand décalage
spectral a pu étre réalisée (Pain et al. 1996). En revanche la mesure dans I’Univers local est toujours
entachée de grosses erreurs systématiques dues a la nécessité de réunir des sous-échantillons non
homogenes, méme si les premiéres estimations ont été données par Zwicky (1938b).

6.3.1 Le taux de supernova dans la Voie Lactée

L’estimation du taux de supernova dans notre propre Galaxie est importante pour comprendre
son évolution. Il y a deux moyens d’y parvenir : soit & partir des supernove historiques et des restes
de supernovae observés, soit en extrapolant les mesures faites dans les galaxies avoisinantes.

Supernova historiques et restes observés

A partir du fastidieux travail de recensement et d’interprétation des textes historiques effectué
entre autre par Clark & Stephenson (1977), on peut récupérer une poignée d’événements ayant eu
lieu au cours des deux derniers millénaires, au voisinage du soleil (voir le tableau 6.1). En recoupant
ces informations avec un catalogue de restes de supernova, Strom (1994) déduit un nombre total de
supernovae proches (dans un rayon de 5 kpc) et jeunes (age inférieur a 2000 ans) de 11.4 4 3, soit une
supernova tous les 175 ans. Extrapolé & la Galaxie entiére, cela donne 5.7+ 1.7 supernovae par siécle.

Tammann et al. (1994) obtiennent un taux de 3.9 SNe par siécle, ceci & partir d'une simulation
Monte-Carlo des explosions dans la Galaxie, compte tenu des 5 événements observés (qui ont dépassé
la magnitude 0) pendant le dernier millénaire.

Année Durée Reste Distance Age Type
(jours) (kpc)  (années)

1604 330 Kepler 4.4 375 Ia
386 90 G 11.2-0.3 5.0 1595 II
a - Cas A 2.8 315 II
1572 480 Tycho 2.3 410 Ia
1181 185 3C 58 2.6 800 II
1054 540 Crabe 2.0 930 II
- - G 292.0+1.8 3.6 - II
185 > 140 MSH 14-63 0.95 1795 II
1006 240 PKS 1459-41 1.4 975 Ia
- - RCW 103 3.3 - II
393 210 - - - -

& 11 est possible que Flamsteed ait vu la supernova associée 4 Cas A, vers
1680 (Ashworth 1980).

TAB. 6.1 : Supernovz et restes de supernova dans le voisinage solaire entre
200 avant JC et 1800 (d’aprés Strom 1994).
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En extrapolant a partir du taux dans les galaxies externes

A partir des valeurs du tableau 6.2, on peut estimer la valeur du taux de supernovee dans notre
Galaxie, en considérant qu’elle est de type Sb-Sbc, et que sa luminosité est Ly, = 2.3 - 1010 L?. En
prenant Hy = 65 km -s~! - Mpc™!, on attend 1.7 + 0.6 SN IT + Ib/c et 0.4 £ 0.1 SN Ia par siécle.

Cette valeur est deux fois plus faible que celle obtenue & partir des supernova historiques. Ceci
dit, 'extrapolation du taux local a ’ensemble de la Galaxie peut étre sujette & caution. Par ailleurs,
comme le montrent Tammann et al. (1994), le taux de supernova est trés dépendant du type de la
galaxie. Or le type de la Voie Lactée est assez incertain entre Sb, Sbc et Sc; le taux de supernova
variant d’un facteur 2 entre Sb et Sc (Tammann et al. 1994).

6.3.2 Dans I’Univers local

Le taux de supernova dans I’Univers local est particuliérement difficile & mesurer, car il nécessite
d’observer un angle solide trés important pour recueillir un échantillon doté d’une statistique suffi-
sante. La derniére mesure en date est celle de Cappellaro et al. (1999) (reportée dans le tableau 6.2),
qui a le mérite de réunir un lot de données important, et de les avoir exploitées malgré des disparités
importantes notamment sur les diverses stratégies de recherche. Par ailleurs, ils produisent un taux
par type de galaxie, ce qui est tout a fait pertinent en égard aux différences physiques fondamentales
qui distinguent les galaxies le long de la séquence de Hubble.

Echantillon et méthode

Le taux a été calculé en combinant le résultat de 5 recherches de supernovae indépendantes, 4
utilisant des plaques photos avec un télescope de Schmidt & grand champ, le cinquiéme échantillon
étant le résultat d'une recherche visuelle (Evans, van den Bergh & McClure 1989) sur un nombre
limité de galaxies proches. Toutes les supernovae résultantes ont été obtenues par examen visuel
de plaques photos. Dans le cadre de la détermination du taux, chaque recherche est dotée d’une
magnitude limite (réelle ou estimée), puis un temps de contréle est calculé (voir le paragraphe 8.1.1,
page 115).

Notons que les échantillons utilisés ici sont trés disparates, ce qui explique les barres d’erreurs
importantes, celles-ci étant dominées par les systématiques.

Quelques remarques

Comme nous 'avons déja souligné, le taux de supernova est trés dépendant du type de la ga-
laxie hote. Ainsi les supernovae de type Ia sont les seules & apparaitre dans les galaxies elliptiques.
De méme, au sein des galaxies spirales, elles apparaissent préférentiellement dans les bulbes. Elles
sont donc trés attachées aux populations stellaires vieilles. En revanche la corrélation des supernovee
gravitationnelles avec les populations stellaires jeunes est frappante : absence dans les galaxies ellip-
tiques, et apparition de préférence dans les disques des spirales. C’est d’ailleurs ce type d’observation
qui fut un des catalyseurs du modéle d’explosion thermonucléaire des SNe Ia.

Normalisation du taux a la luminosité galactique

Il est usuel de normaliser le taux de supernova & la luminosité dans la bande B des galaxies.
Physiquement, la luminosité bleue des galaxies est un traceur de la formation d’étoiles intégrée sur
une longue période, donc plus directement un traceur de la masse totale d’une galaxie que de son
taux de formation d’étoiles, avec lequel elle serait plutot anticorrélée (Kennicutt 1998b).
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Type de Taux en h?-SNu

galaxies Ia Ib/c I1 Total
E-SO 0.32 +0.11 < 0.02 < 0.04 0.32+0.11
SOa-b 0.32+£0.12 0.20£0.11 0.754+0.34 1.284+0.37
Sbe-Sd 0.37+£0.14 0.25+0.12 1.53+0.62 2.15+0.66
Autres® 0.71£0.28 0.39+0.28 1.16+0.69 2.24 +0.80
Tout type confondu 0.36 £0.11 0.14+£0.07 0.71£0.34 1.21 £0.36

@ Incluant les galaxies de type Sm, Irréguliére, et Particuliére.

TAB. 6.2 : Taux de supernovz local exprimé en h?-SNu (d’aprés Cappellaro et al. 1999).

Si cette normalisation semble pertinente pour exprimer le taux de SN Ia (et pour cause : on
constate que celui-ci varie peu avec le type de la galaxie), en revanche, on peut trouver une normali-
sation plus adéquate pour le taux de SN II/Ib-c qui est relié aux populations stellaires jeunes. Ainsi
la luminosité galactique dans la raie Ha ou bien celle dans l'infrarouge lointain seraient de bons
candidats. Tammann et al. (1994) obtiennent un taux de supernovee gravitationnelles indépendant
du type de Hubble.
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F1G. 6.4 : Taux de SNe en fonction de la couleur U — V. La courbe
donne une prédiction du taux de formation d’étoiles par unité de lumi-
nosité B. Tiré de Cappellaro et al. (1999).

Cappellaro et al. (1999) ont également obtenu un taux de supernovae en fonction de la couleur
U —V des galaxies. Le résultat qu'’ils obtiennent est représenté sur la figure 6.4. Ainsi les supernovee
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de type II suivent bien le taux de formation d’étoiles prédit, tandis que I’absence de corrélation entre
le taux de SNe Ia et la couleur U — V montre que ces derniéres ont lieu significativement aprés un
épisode de formation stellaire. Notons que la mesure du taux de supernovee en fonction des couleurs
des galaxies est un outil bien plus efficace pour comparer les taux locaux aux taux lointains, ceux-ci
étant difficilement mesurables en discriminant les types de galaxies, tandis que la couleur de ces
derniéres est aisément mesurable.

Autre mesure

Hamuy & Pinto (1999) déterminent le taux de SN Ia & partir de simulations Monte-Carlo du
relevé Calan/Tololo (voir §7.4.2); cependant, ils n’utilisent pas la méthode du temps de controle,
mais simulent plut6t leurs supernovae dans un volume d’Univers sphérique. Ils obtiennent ainsi un
nombre d’explosion par unité de temps et de volume, qu’ils transforment en SNu, via la densité de
luminosité moyenne des galaxies, soit 0.21f8:‘;’g hgs SNu; cette valeur est entachée d’importantes

erreurs systématiques, de par la stratégie de détection utilisée.

6.3.3 Le taux a grand z

Il n’existe & ’heure actuelle que trés peu de mesures du taux de supernovae a grand décalage
spectral (tableau 6.3). La premiére estimation est celle du Supernova Cosmology Project, avec un
petit échantillon homogéne de 4 supernova fournissant le taux & un décalage spectral moyen de 0.4
(Pain et al. 1996). Cette mesure a été raffinée en augmentant la taille de I’échantillon jusqu’a une
quarantaine de supernova (Pain et al. 2002).

EROS a également donné une estimation du taux a un décalage spectral moindre de 0.15, avec
la encore un faible échantillon (Hardin et al. 2000).

Précisons que ces mesures sont effectuées uniquement pour les supernovee de type Ia. Il n’existe
pas d’estimation du taux de SNe II ailleurs que dans I’Univers local.

<z> RsN 1a (R%-SNu) Nb SNe | Auteur
ACDM SCDM
~ 0 0.36 £0.11 70 Cappellaro et al. 1999
0.14 | 0447033 T0:52 4 Hardin et al. 20002
0.4 0.8210-52 +0-37 4 Pain et al. 1996
0.55 | 0.5870:00 T0.09 | 0.947048 £093 | 38 | Pain et al. 2002

& En fait le taux est déterminé ici pour un Univers ouvert (2as,,Q4,) = (0.3,0), mais le
résultat obtenu avec un Univers ACDM en est peu différent (il baisse de moins de 5 %)

TAB. 6.3 : Les différentes mesures du taux de SN Ia & grand décalage spectral, pour
différents modéles cosmologiques.
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Chapitre 7

Les expériences de recherche
systématiques de supernovae

Quand il y a une nuit étoilée, monsieur Palomar dit : « Je dois aller
regarder les étoiles. » Il dit vraiment : « Je dois », parce qu’il déteste
tout gaspillage et qu’il pense qu’il n’est pas juste de gaspiller toute cette
quantité d’étoiles qui se trouvent & sa disposition.

Italo Calvino

7.1 Pourquoi faire ?

Quand on souhaite étudier une classe d’objets, que ce soit en astrophysique ou en physique, il
est important d’en avoir un échantillon suffisamment important...

7.1.1 Les pionniers

En 1927, alors qu’il était encore en Allemagne, Walter Baade soulignait I'importance de ce qu’il
appelait « Hauptnovae » (novee chef) comme de trés lumineux indicateurs de distance potentiels. Il
rejoignit ’équipe du Mont Wilson en 1931, emportant avec lui le secret du télescope de Schmidt,
et il encouragea Fritz Zwicky & mener une recherche de supernovae avec I'un d’entre eux au Mont
Palomar. Zwicky entreprit ainsi une recherche systématique en 1936, aprés qu'un premier télescope
de Schmidt grand champ (18 pouces) ait vu le jour. Baade observait les supernovee découvertes par
Zwicky avec un télescope de 100 pouces afin de construire leurs courbes de lumiére. Et Rudolph
Minkowski, qui avait quitté I’Allemagne d’Hitler en 1933, en fit les observations spectroscopiques.
Les découvertes se succéderent au rythme de quelques événements par an jusqu’en 1942.

Suivant le succés de Zwicky, entre 1950 et 1975 un grand nombre d’observatoires de par le
monde se lanca dans la recherche de supernovae & l’aide de télescopes de Schmidt. Ce n’est pas
avant 1958 que le Mont Palomar put revenir dans la course, quand le télescope de Schmidt de 48
pouces fut achevé. Avant cela, le seul télescope de Schmidt alors disponible était pleinement utilisé
a la réalisation du premier Palomar Sky Survey. A partir de 1958, le nouveau télescope de Schmidt
devint un redoutable chasseur de supernovee. Et ce jusqu’en 1975, quand il fut mis & la retraite (pour
ce qui est des recherches de supernovae), peu aprés la mort de Zwicky en 1974.

Les supernovae de Zwicky ont dominé la physique de ces objets pendant plus d’un quart de siecle,
et ont ainsi permis des avancées fulgurantes dans la compréhension du phénomeéne.
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7.1.2 Deux types de recherche

Les relevés dont le but est de rechercher des supernovae peuvent étre séparés en deux catégories :
ceux qui sont limités en magnitude, et ceux qui sont limités en distance.

Dans une recherche limitée en magnitude, les champs sont généralement des régions choisies
au hasard sur le ciel. Le nombre de supernovae découvertes dépend de la limite de détection sur les
images.

En revanche, les cibles d’une recherche limitée en distance sont des galaxies individuelles ou
des amas de galaxies. La magnitude limite de la recherche peut étre bien plus profonde que toutes
les supernovee dans 1’échantillon de galaxies ou d’amas. Ainsi le nombre de supernovee découvertes
dépend surtout du nombre et de la distance des galaxies ou des amas de I’échantillon.

Les recherches de supernove trés proches (Univers local) sont souvent limitées en distance. Tandis
que les recherches basées sur la soustraction d’images CCD, telle celle d’EROS, sont limitées en
magnitude.

7.2 Comment faire?

7.2.1 Les principales méthodes
A Pceil

C’est la méthode la plus « simple », retenue par bon nombre d’astronomes amateurs, chasseurs
d’étoiles nouvelles. Elle peut étre systématique : on surveille nuit aprés nuit des dizaines de galaxies
proches dans ’espoir d’apercevoir, un jour, une protubérance lumineuse sur I'une d’elles. C’est par
exemple cette méthode qui est utilisée par le révérend australien Evans (Evans, van den Bergh &
McClure 1989), qui compte & son actif des dizaines d’événements découverts ainsi. Mais la découverte
de supernovae peut aussi étre fortuite, comme le fut celle de SN 1987A dans le Grand Nuage de
Magellan.

Avec des plaques photos

Les astronomes professionnels ont quant & eux utilisé la comparaison de plaques photos prises
a deux époques différentes. La comparaison se fait & 1’ceil, en superposant les deux négatifs, et en
les éclairant successivement. Un astre nouvellement apparu clignote ainsi sur le fond immuable du
cliché. Les plaques photos ont ’avantage non négligeable de la surface. Une seule pose survole ainsi
plusieurs dizaines de degrés carrés de ciel (contre au mieux 1 deg? avec une caméra CCD). Mais cela
a l'inconvénient de retenir un lot biaisé de supernovee (Hamuy & Pinto 1999), du fait de la saturation
sur les plaques du centre de la galaxie hote, et donc de 'impossibilité d’y trouver des supernova

(effet Shaw).

Par soustraction d’images CCD

Finalement, la technique utilisée de nos jours est la soustraction d’images CCD prises & deux
époques différentes. Le schéma typique de détection de supernovee est assez simple. Il s’agit d’arpenter
une certaine portion de ciel et de comparer — par soustraction — les images obtenues a des images
prises 3 semaines & un mois plus tét de facon & ne sélectionner que les supernovee proches de leur
maximum de lumiére. L’obtention des clichés a lieu pendant la nouvelle Lune afin de limiter le fond
de ciel. Ainsi une recherche a généralement lieu sur au moins 2 mois, le premier étant dédié a la prise
des images de référence.
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Nouvelle Lune

Nouvelle Lune )
suivante

Images de
Références
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Fic. 7.1 : Illustration de la stratégie de recherche des super-
novee par soustraction d’images CCD. Les images de recherches
sont prises autour de la nouvelle Lune. L’intervalle de temps
entre les images de recherche et celles de référence correspond
ainsi & peu prés & une lunaison : cela permet de ne découvrir
que des supernovae autour de leur maximum de lumiére.

7.2.2 Le rapport signal sur bruit sur une image CCD

Le signal correspond typiquement au nombre N¢ d’électrons collectés. Pour une longueur d’onde
donnée, il est proportionnel au nombre de photons N, recus d’un objet ponctuel comme une étoile
OlU une supernova :

Ng =m- N/ (7.1)
la constante de proportionalité n) étant ’efficacité quantique.

Le bruit B quant & lui, provient d’un terme « poissonien » qui est I’écart-type 012\76, du nombre
tot

total de d’électrons N, obtenus & 'emplacement de l'objet auquel il faut ajouter quadratiquement

un terme non-poissonien ou bruit de grenaille, le bruit de lecture U%O :

B*=02 _ +odg (7.2)

Le terme poissonien est la somme des contributions provenant de I'objet N¢ , du fond de ciel! N§ 4>
et du courant d’obscurité N :

Nteojc = Nfi + nPiX(Nf%;ld + chk:s) (7'3)

ot Nf 4 et N§ . sont des nombres d’électrons par pixel, npix est le nombre de pixels dans lequel

la mesure est faite. Ce nombre N, est une variable aléatoire poissonienne, donc sa variance est :

2 _ e~
o = NZ,.
- tot
Nteot

Lauquel une galaxie sous-jacente, dans le cas ou l'objet est une supernova, peut contribuer localement : Ng, 4 =

e e
Nciel + Ngalaxie .
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Le bruit de lecture est généralement exprimé en électrons par pixel R,, ainsi :
‘712i0 = Mpix Rg (7.4)
Ainsi, de maniére générale, le rapport signal sur bruit est donné par :
) N&

° - - (7.5)
B NE 4 npi(Nig + Ny + R2)

obs

qui est appelée « équation des CCD » !

En outre le nombre de photons recus de 1’étoile est proportionnel & son flux de photons recgus
dans une certaine bande spectrale ¢;, & la surface du miroir primaire du télescope de diamétre D et
au temps de pose 1" :

NY = %DQTQSZ (7.6)

Le fond de ciel est proportionnel au flux de photons issus du ciel, généralement dénommé « brillance
de surface », un flux par unité d’angle solide — ici, par pixel - 57 ..

T 2
Nf’(y)nd = ZD Tﬁg)nd (77)

Pour simplifier, on considére que les flux sont mesurés par une photométrie d’ouverture, consistant a
intégrer le flux de I'objet? dans un disque centré sur le pixel maximum, de diamétre N fois le seeing.

Ainsi : )
T A

A étant le seeing (en arcsec) et 6 la taille d’un pixel sur le ciel (en arcsec).
En considérant que les astronomes utilisent plutdt des magnitudes, mesure du flux dans le do-
maine visible sur une échelle logarithmique, le flux de photons regu par le détecteur s’exprime :

BN = Gl(N) - 107044 10704 (7.9)
et A .
/B?(/)nd(A) — 92¢Zef(A) i 1070.4/@4at i 1070'4mfond (710)

¢ étant un flux de photons d’une étoile de magnitude 0 mesuré au-dessus de 'atmospheére dans la
bande spectrale choisie, k est la « masse d’air » (égale & I'inverse du cosinus de I’angle zénithal) et A
est ’absorption atmosphérique en magnitudes par masse d’air pour ’endroit ou a lieu ’observation,
et dans la bande spectrale considérée. m? est la magnitude apparente de I’objet dans la méme bande
spectrale, et mg\ond est la brillance du fond de ciel.

Compte tenu de (7.1), (7.6) et (7.9), on peut exprimer sous une forme logarithmique le flux
mesuré sur le CCD :

e~

N
~2.5log —*— = ~2.5log (mgzﬂqﬂ ) A+ md (7.11)

ref

_732)\

2La « forme » d’une étoile, ponctuelle, est donnée par la réponse impulsionnelle de ’atmosphére et du détecteur
combinés. Cette forme, ou « Fonction d’Etalement de Point » (PSF pour Point Spread Function en anglais) peut étre
modélisée en premiére approximation par une gaussienne de largeur & mi-hauteur égale au seeing. Ce dernier étant
un angle (angle de seeing) quantifiant Pagitation turbulente de ’atmosphére moyennée dans le temps, au moment de
Pobservation.
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ol le terme 73ZA = 2.5log (n,\gDQQSZef) est le point zéro, dépendant des caractéristiques du télescope,

du détecteur, des filtres utilisés, habituellement mesuré lors de ’étape de calibration (voir paragraphe
8.4.3 et Regnault 2000, p. 112).
Finalement, le signal électronique (S = N¢ ) est donné par (7.11) :

S — T . 10 0-4(m2 —P2+kAY)

tandis que le bruit (7.2) s’exprime avec (7.3), (7.4), (7.6), (7.7) et (7.8) selon :

4

e — Nfond

v~

. A2 .
B2 =T .10 04m—P2+kAy) L T (N . _> | T2 107040 na=PIHRAG) 4 NeE | R2

I’équation (7.5) s’écrit ainsi :

S T . 10 0-4(m2 =P +kAZ
= : (7.12)

\/T . 1070-4(m2 =P KAL) + % (N . %)2 . [TGQ . 1070.4(m?0nd773?+kA2‘t) + Nggs + R(Q)

avec :
T le temps de pose (en secondes) ;

m) la magnitude de ’objet observé dans la bande spectrale voulue;

P2 le point zéro (en électrons) pour le télescope et le détecteur donné;

k la masse d’air;

A}, l'absorption atmosphérique pour la bande spectrale donnée;

N la valeur du rayon d’ouverture pour la photométrie d’ouverture (en nombre de seeing) ;
A le seeing (en arcsec);

0 la taille d’un pixel sur le ciel (en arcsec);

mp, g 12 brillance du fond de ciel (en magnitude/arcsec?);

Ne

obs

le courant d’obscurité (en électrons/pixel) ;

R2 le bruit de lecture (en électrons/pixel).

Remarquons que cette équation n’est valable que quand les flux sont mesurés en électrons. Pour
des flux mesurés en unités logiques — ou ADU (Analog Digital Unit) — il faut la modifier légérement
en spécifiant le gain g, rapport entre le nombre d’électrons et le nombre d’unités logiques pour un
CCD et un systéme de lecture donnés :

S B g—1/2 .T. 10—0.4(mi‘ —P+kAY)
B _
ADU \/T X 10—0.4(m;\—PZA+kA;‘t) + % (N . %)2 . [T92 X 10—0.4(mf‘0nd—'Pz>‘+kAg‘t) + Ngbs + R?%
(7.13)
Cas ou Nf >> Nf 4

La relation (7.12) se réduit alors a :
S
5™ D- \/T . gm(pjef. 10-0-4(m2 +kAZ,) (7.14)

ou le diameétre D du télescope intervient directement, ainsi que la racine carrée du temps de pose T
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7.2.3 La magnitude limite

On cherche la magnitude m} pour un rapport signal sur bruit S/B donné. Ce qui donne & partir
de 'équation (7.12) :
1 (S)°
2T \ B

T (NA/9)2 <T02 . 10—0.4(m§md—732>‘+k14;‘t) + Nggs
(8/B)?

M P — kA, —2.5log

+R3)
1441+

X

(7.15)

Une approximation légitime pour simplifier quelque peu cette équation est de négliger non seule-
ment le courant d’obscurité N ., mais aussi le bruit de lecture (hypothése tout a fait justifiée avec
les CCD modernes de faible bruit de lecture comme EROS en est doté, pour des temps de poses
supérieurs a quelques dizaines de secondes — voir la relation 7.25). Ainsi (7.15) devient :

JINAY 1
5 +5 Mg (7.16)

1 1 S
mﬁ‘m ~ 2 73;\ —3 kAz;\t — 2.51log (E) 4+ 1.25log T — 2.51og (

ou encore, compte tenu de (7.11) :

TD NA 1 1
miy, ~ 2.5log \/_— —25log | ——= | + = mig — = kA (7.17)
S/B /77)\¢’Yf 2 2
re:

La magnitude limite atteinte dépend non seulement du temps de pose T mais également fortement
du diameétre D du télescope utilisé.

7.2.4 La profondeur atteinte

Pour des chandelles standards, dont la magnitude absolue est & peu prés constante, la relation
(7.15) donnant la magnitude limite peut étre transformée en relation sur un décalage vers le rouge
limite. En effet compte tenu de (A.21) et (A.23), on a la relation entre la magnitude my, la magnitude
absolue M), et le décalage vers le rouge z (pour z < 1) :

H,
10 pc
soit : .
i = o/C_1 100-2(mi = My)=5 (7.18)
1 Mpc
ou encore compte tenu de (7.16) :
~1/2 1/2
2lim Lc,l S T1/4 2 100-1(Miong +P2—kAY) (7.19)
1 Mpc ' \B JTNA

et d’apres (7.17) :

2tim o VD - T4 (7.20)
Ainsi le temps de pose intervient peu sur la profondeur atteinte. En le doublant, on n’augmente le
décalage spectral limite seulement de 20 %.
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7.2.5 Le nombre de supernovae détectables

Le nombre de supernova obtenues pour une recherche donnée, dépend non seulement du rapport
signal sur bruit, mais aussi du parametre physique qu’est le taux d’explosion. La mesure de ce
paramétre fait 'objet de ce travail, mais Hardin et al. (2000) en donne une estimation.

Le nombre « absolu » dn de supernovee situées au décalage vers le rouge z € [z, z + dz] par
unité de temps est donné par :

2 (2) = Rex(2) - pul2) - S

ou : . o
RgN : est le taux de supernova, c’est-a-dire le nombre d’explosions par unité de luminosité

galactique et par unité de temps;
pr ¢ est la densité lumineuse de galaxies (luminosité par unité de volume);

dV : est ’élément de volume.

En revanche le nombre de supernovae détectables dépend d’autres critéres dont la magnitude
limite de la recherche. Compte tenu de cela, une supernova située au décalage vers le rouge z ne sera
« visible » que pendant un certain intervalle de temps AT,, appelé temps de contréle, illustré sur
la figure 7.2. Ainsi le nombre de supernovae détectables par unité d’angle solide dans 'intervalle de

-

— Magnitude

Magnitude limite

/z/ Terhps

Temps de controle

FiGc. 7.2 : Le temps de controle est défini comme le temps pendant
lequel une supernova est visible par un instrument donné.

décalages vers le rouge [z, z + dz] est donné par :

dn av

d2d) (2) = Rsn(2) - pr(2) - ATC(Zamlim)m(Z) (7.21)
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Pour simplifier, on prend Rgn(z) = Rsn = cte et pr(z) = pr, = cte. Par ailleurs, dV (z) = R3dV,(z)
ou R, est le facteur d’échelle et dV, I’élément de volume comobile. Le volume comobile pour un
Univers « plat » est donné par (A.13), donc en intégrant (7.21) sur tous les décalages vers le rouge
et tout I'angle solide {2 du sondage, le nombre ngy s’écrit :

3 00
nsy = Q (Hi> pLRSN / AT, (2, muim) [(1+ 2)2(1 + 2Q1,) — Qn,2(2 + 2)] 72
0 0
z 2
x [ / [(1+ 221+ 2Q,) — Qn, 7 (2 + 2)] 72 de! | dz (7.22)
0
ce qui devient, a petit décalage vers le rouge :
c\? o°
ngN ~ €2 <F> pLRSN/ ATC(Z,mlim)ZQ dz (7.23)
0 0

De plus nous verrons au §8.5.1 qu’en premiére approximation AT,(z, mjim) < 1/z. Ainsi la relation
précédente se réduit & :

nsn x Q 2, (7.24)

Le nombre de supernovae trouvées lors d’une recherche dépend linéairement de la fraction de ciel
observé (a travers l’angle solide 1), mais quadratiquement du décalage spectral limite zjim. Ainsi plus
une recherche est profonde, moins ’angle solide & couvrir a besoin d’étre important pour obtenir un
nombre raisonnable de supernovee.

7.3 Les recherches profondes (z > 0.4)

La premiére tentative de recherche systématique de supernove lointaines dans le but explicite de
mesurer le paramétre de décélération g, fut entreprise 4 la fin des années 80 par une équipe menée
par des Danois, et utilisant un télescope de 1.5 m de 'ESO (Hansen et al. 1989 ; Norgaard-Nielsen
et al. 1989). Ils prirent des images CCD d’amas de galaxies de maniére répétée sur plusieurs mois
afin de chercher des nouveaux objets (supernovee potentielles) en utilisant des méthodes modernes
de traitement d’images. Ils obtinrent une seule SN Ia, SN 1988U, a un décalage spectral de 0.31,
qui leur permire de contraindre ¢, (—0.6 < g, < 2.5), mais pas de reconduire leur projet, le taux de
découverte étant trop faible.

Néanmoins, ce groupe fait figure de pionnier dans la recherche de supernovee lointaines, montrant
qu’il était possible de trouver des événements lointains, & partir d’images prises a différentes époques
et avec un traitement de donnée adéquat. Seuls la capacité de calcul des ordinateurs de I’époque,
combinée avec un petit télescope, un champ étroit, et la toute premiére génération de capteur CCD
peut expliquer leur échec relatif.

7.3.1 Le « Supernova Cosmology Project » (SCP)

Le Supernova Cosmology Project® est né a Berkeley en 1988 & partir de la recherche de supernovze
proches (the Berkeley Automated Supernova Search Team) entreprise par Richard Muller et Carl
Pennypacker du Lawrence Berkeley Laboratory, qui utilisait une caméra CCD sur un petit télescope
de 'Université de Californie (UCB) (Pennypacker et al. 1989 ; Perlmutter et al. 1992).

3http ://supernova.lbl.gov
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Dirigé par Saul Perlmutter du LBNL, le SCP est une équipe internationale qui utilise des caméras
CCD a grand champ montées sur des télescopes & grande ouverture, comme le télescope Anglo-
Australien (AAT) de 3.9m ou le télescope Isaac Newton (INT) de 2,5m. Par la suite la recherche
s’est effectuée sur le télescope Blanco de 4m au CTIO.

Le SCP fut la premiére équipe a démontrer la possibilité de découvrir des supernoveae & des époques
prévues a ’avance, de maniére & pouvoir programmer des observations pour le suivi photométrique
et spectroscopique des candidats.

Leur premiére supernova fut SN 1992bi, dont le décalage spectral de 0.458 a été déterminé a
partir d’un spectre de la galaxie hote (Perlmutter et al. 1995).

En 1994 le projet avait sept supernovae probablement toutes de type Ia, ce qui permit une premiére
mesure des paramétres cosmologiques (Perlmutter et al. 1997). Ce succés engendra un regain d’intérét
de la part de la communauté astronomique.

Depuis, ce sont pas loin de 200 supernovee qui ont été découvertes par le SCP, jusqu’a des
décalages spectraux z = 1.2.

7.3.2 Le « High-z Supernova Search Team » (HZT)

Motivés par le succés du SCP dans la découverte de supernovee lointaines, une équipe concurrente
(HZT*) s’est formée autour de Brian Schmidt et Nick Suntzeff en 1994. Contrairement au SCP qui
regroupe des physiciens parfois issus de la physique des particules, le HZT s’est formé d’astronomes
qui « trempaient » déja dans les supernovee.

Le HZT effectue ses recherches de supernova au télescope Blanco de 4m du CTIO, suivant une
stratégie similaire & celle du SCP. Leur premiére supernova date de 1995 (Schmidt et al. 1998), SN
1995K, z = 0.48.

7.4 Les recherches proches (0.05 < z < 0.2) et intermédiaires (0.2
<z < 0.4)

7.4.1 Le « European Supernova Cosmology Consortium » (ESCC)

L’ESCC est né a I'automne 1998 d’une collaboration entre des astronomes francais, anglais et
espagnols pour rechercher des supernovae aux décalages spectraux intermédaires. Ceci dans le but
de combler le vide & cet endroit dans le diagramme de Hubble (figures 4.5 ou 4.6). La recherche est
effectuée avec la caméra grand champ de I’Isaac Newton Telescope (2.5 m) & l'observatoire de El
Roque de los Muchachos, sur I'ille de La Palma aux Canaries.

Aprés un début difficile — aucune supernova trouvée lors de la recherche de 1998, deux SNe Ia
lors de la recherche du printemps 1999 (IAUC 7182) — I'ESCC a démontré sa capacité a chercher
et surtout & trouver des SNe & ’automne 1999. La, huit supernovee de type la, avec des décalages
spectraux s’échelonnant entre 0.18 et 0.49 furent trouvées (IAUC 7258).

Le suivi photométrique et spectroscopique est effectué sur les télescopes de ’observatoire de La
Palma (JKT, INT, WHT, NOT...), ou bien a I’ESO...

7.4.2 Les différentes recherches proches

De nombreux groupes de par le monde effectuent ou ont effectué des recherches de supernova
proches. En effet, un minimum d’instrumentation (caméra CCD) sur un petit télescope (moins de
1 m de diameétre) suffisent. La recherche peut s’effectuer par soustraction d’images ou bien par

http ://cfa-www.harvard.edu/cfa/oir /Research/supernova/HighZ.html



96 Les expériences de recherche systématiques de supernovae

comparaison avec un catalogue. Bref, tout ceci est désormais & la portée d'un astronome amateur
averti. En revanche la difficulté réside dans l'utilisation astrophysique des objets découverts. En
effet, pour avoir une quelconque utilité, les supernovae découvertes doivent avoir une couverture
photométrique et spectrale importante, ce qui demande souvent beaucoup de temps de télescope.
Ainsi le suivi spectroscopique doit étre effectué nécessairement sur des télescopes plus gros, donc
professionnels, auxquels seule une collaboration assez large et bien organisée a accés pendant une
période conséquente.

Seuls le relevé Calan/Tololo et la recherche automatique de l'observatoire Lick sont quelque
peu détaillés ci-dessous. Le premier pour son importance en cosmologie, le second pour son quasi-
monopole dans la découverte de supernovee proches a I’heure actuelle.

Le relevé Calan/Tololo

Le lot de supernovee proches le plus homogeéne dont nous disposons actuellement est celui du
Caldn/Tololo Supernova Survey (Hamuy et al. 1993) qui date d’une dizaine d’années.

Ce relevé a débuté en 1990 a l'observatoire Inter-Ameéricain du Cerro Tololo (CTIO) au Chili et
a ’observatoire du Cerro Calan de 'Université du Chili, dans le but de construire un diagramme de
Hubble avec des SNe Ia jusqu’a des décalages spectraux de 1’ordre de 0.1. Il s’est terminé en 1993.

La phase de recherche consistait a observer deux fois par mois 45 champs avec une chambre de
Schmidt (de surface sur le ciel 5° x 5°). Chaque candidat était alors classifié par spectroscopie, et
suivi photométriquement & 1’aide d’une caméra CCD dans les bandes BV RI.

Sur les 50 supernovae découvertes pour lesquelles une identification spectrale a été obtenue, 32
sont de type Ia (Hamuy et al. 1996a).

Cet ensemble de courbes de lumiére bien échantillonnées est a ce jour le plus important. Il est
largement utilisé pour étalonner les supernova lointaines dans le diagramme de Hubble.

Le Lick Observatory Supernova Search

En 1997 fut mis en opération a I’observatoire Lick en Californie, un télescope de de 30 pouces (76
cm), complétement automatique, dédié a la recherche de supernovee proches, le Katzman Automatic
Imaging Telescope® (KAIT). La recherche de supernova est également automatique, et quand un
candidat apparait, un spectre en est pris avec le télescope de trois métres de l'observatoire Lick.
Le KAIT disposant d’une batteries de filtres standards, il réalise le suivi photométrique. Quelques
dizaines de supernove trés proches (le temps de pose est de quelques dizaines de secondes) sont
ainsi découvertes chaque année. Il n’en reste pas moins que peu d’entre elles bénéficient d’un suivi
important ; d’abord & cause des énormes moyens nécessaires, mais aussi parce la qualité du site de
I’observatoire Lick n’est plus ce qu’elle était...

7.5 L’expérience EROS2

Cette FExpérience de Recherche d’Objets Sombres est essentiellement dédiée & la recherche de
matiére noire baryonique dans notre Galaxie, matiére noire sous forme de MACHOs (Massive Astro-
nomical Compact Halo Objects), qui sont détectables par I'intermédiaire de I’effet de microlentille
gravitationnelle qu’ils peuvent induire sur des étoiles situées en arriére-plan.

Ces événements étant trés rares, pour espérer en observer un nombre significatif, EROS2 s’est
doté d’un télescope entiérement automatisé avec deux caméras a grand champ.

Shttp ://astron.berkeley.edu/~bait /kait.html
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Ainsi parée l'expérience s’est également lancée dans la recherche de supernove, le grand champ
des caméras et I’automatisation du télescope le rendant trés compétitif dans ce domaine®. Jusqu’en
2000 environ 15% du temps était consacré a la recherche de supernovze.

7.5.1 Un coup d’ceil sur ’instrumentation

L’appareillage de cette expérience a été décrit a de nombreuses reprises (Bauer 1997 ; Palanque-
Delabrouille 1997b) ; nous nous contentons de rappeler ce qui nous servira par la suite.
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F1G. 7.5 : Les bandes passantes du Marly comparée aux

FiGc. 7.4 : L’orienta- bandesstandards Uj, B;, Vj, R et I.. Ces transmittances

F1G. 7.3 : Le systéme optique du tion de la mosaique oOnt été déterminées par Regnault (2000). On remarque

télescope d’EROS, le Marly, avec de 8 CCD. Le grand qu'elles sont larges, la bande Beros étant & peu prés a

ses deux caméras placées au foyer, axe est parallele au cheval sur les bandes V; et R, tandis que la bande Reros
derriére un cube dichroique. meéridien céleste. est plus proche de la bande /..

L’optique

Le télescope utilisé — le MARLY — est de type Ritchey-Chrétien” avec un miroir primaire de 1
meétre de diametre. Il est situé sur le site de ’Observatoire Européen Austral (ESO), a La Silla au
Chili (dont la latitude, 29°15’ sud, est propice a l'observation des Nuages de Magellan une grande
partie de ’année). Au niveau du foyer Cassegrain, un cube dichroique sépare le faisceau incident vers
deux caméras grand champ (voir la figure 7.3). Ce systéme permet de prendre simultanément deux
images de deux couleurs différentes (nécessaire au test d’achromaticité pour les microlentilles). Les
bandes passantes sont larges et non-standards (figure 7.5) :

e Bande « bleue » — Beros — centrée sur 611 nm, de largeur 183 nm,

e Bande « rouge » — Reros — centrée sur 769 nm, de largeur 199 nm.

5Si la découverte de supernovae s’est rapidement révélée fructeuse, ’identification spectrale ainsi que le suivi pho-
tométrique se sont avérés plus délicats & mettre en ceuvre, ceux-ci nécessitant du temps sur différents télescopes,
synchronisé avec la découverte des candidats, et pas toujours facile & obtenir. Ce temps ne peut étre obtenu qu’au sein
de collaborations plus larges, comme I'ont démontré les recherches du printemps 1999 et du printemps 2000.

"Un télescope de type Ritchey-Chrétien a son miroir primaire hyperbolique concave, son miroir secondaire étant hy-
perbolique convexe. Ce type d’optique, bien que non trivial & polir, permet de réduire considérablement les aberrations
(il est notamment exempt de coma), et ce sur un large champ.
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Les caméras CCD

Ce télescope entiérement automatisé est équipé de deux caméras a grand champ. Chacune d’elle
comporte une mosaique de 8 CCD LORAL de 2048 x 2048 pixels de 15 pym (figure 7.4). La taille
d’un pixel sur le ciel est de 0.62”, chaque CCD couvrant ainsi 21’. La surface totale de la caméra est
ainsi de 1.411°x 0.705°, soit prés de 1 deg?.

CCD n° | RON Gain Saturation Offset
(ene”) | (en e /ADU) | (en ADU) | (en ADU)
RO 6.5 1.70 44000 4750
R1 8.7 1.91 55000 4670
R 2 22.6 1.60 45000 9400
R 3 6.4 1.85 45000 5030
R 4 6.6 1.70 48000 3360
R5 6.4 1.66 53000 6690
R6 6.4 1.99 38000 5740
R 7 6.7 1.82 50000 5360
B0 6.0 1.63 35000 5750
B1 7.4 2.00 32000 4620
B2 6.1 1.67 54000 4900
B3 5.9 1.69 44000 5130
B4 6.1 1.78 44000 4950
B5 6.3 1.89 42000 4140
B6 6.2 1.84 40000 5330
B 6.7 1.78 56000 5650

TAB. 7.1 : Caractéristiques électroniques des CCD. Les valeurs sont don-
nées pour les deux caméras (« R » pour rouge et « B » pour bleu). On
donne respectivement : le bruit de lecture (RON), le gain, la valeur de
saturation et I'offset.

L’acquisition des données

L’expérience doit faire face & un important volume de données (environ 20 Go par nuit). De
ce fait non seulement ’acquisition, mais également la réduction des images est automatisée. Les 16
images correspondant aux deux caméras sont lues simultanément en 50 secondes environ. Les images
brutes et réduites sont stockées sur des bandes DLT & la fin de chaque nuit, bandes qui sont ensuite
envoyées en France au centre de calcul de I'IN2P3 a Lyon.

7.5.2 Les programmes de physique

Les tenants et les aboutissants de la recherche de microlentilles gravitationnelles et de matiere
noire sont présentés en détail dans Afonso (2001), Derue (2000), Goldman (2001), Lasserre (2000a),
Palanque-Delabrouille (1997b), c’est pourquoi nous ne rappelerons ici que les principaux axes de
recherche impliqués dans cette expérience.

La majeure partie du temps est consacrée & suivre le flux de millions d’étoiles situées dans les
Nuages de Magellan (Palanque-Delabrouille 1997a ; Lasserre 2000b), afin de sonder la population de
Machos sur la ligne de visé (qu'ils soient dans le halo de notre Galaxie ou dans celui des Nuages),
mais aussi vers le Centre de notre Galaxie (Afonso 2001), et vers ses bras spiraux (Derue 1999).
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Les champs utilisés pour la recherche de supernovae sont également utilisés pour rechercher des
objets faiblement lumineux du halo, & ’aide de leur mouvement propre beaucoup plus important
que pour les étoiles du disque (Goldman 2001).

7.6 La recherche de supernovae avec EROS2

7.6.1 La magnitude limite d’une recherche

Appliquons les équations obtenues aux paragraphes 7.2.2 et 7.2.3 aux caméras CCD d’EROS.

Pour ce faire, considérons un CCD « moyen » de la mosaique « visible » (bande Beyos). L'efficacité
quantique est environ de 7p,,.. = 0.4 €7 /v. La bande Beros a une largeur a mi-hauteur de 1830 A, et
a pour longueur d’onde moyenne 611 nm; on a ainsi & peu prés : A\p,,,. = %(/\Vj + Ar.)-

Sachant que l'irradiance spectrale d’une étoile de magnitude 0.0 au sommet de I’atmosphére est
de 10.08 - 105 vy m~2 s~1 A1 pour la longueur d’onde moyenne de 550 nm du filtre standard Vi, et
de 6.13-10% y m~2 s~ A~! pour la longueur d’onde moyenne de 700 nm du filtre R., pour la bande

Beros, cela fait environ : 8.10 - 106 y m~2 s~1 A~1. Le point zéro associé est (7.11) :
PBeros — 2. 510g(0.4 - % 12.8.105-10%- 1830 e -s7)
= 24.17

pour des flux mesurés en électrons. Le gain moyen d’'un CCD d’EROS est de 1.7 ¢ /ADU. On a :
Peapy = P2, —2.5log g, ou g est le gain en e~ /ADU. Ainsi P,,,, = 23.59.

On trouve empiriquement un point zéro de de 22.7 (§8.4.3 et annexe D) soit un écart de prés d'une
magnitude par rapport a la valeur ci-dessus. Cet écart provient du fait que nous avons supposé une
transmittance de 100 % pour le filtre d’EROS. Pour expliquer la différence obtenue, il faut supposer
une transmittance d’environ 40 %. Cependant Regnault (2000) 1’a mesurée et obtient 15 % dans la
bande Begos. Compte tenu de I'écart important entre ces valeurs, nous utiliserons dans la suite la
valeur du point zéro tel qu’il est mesuré : P, ~ 22.7.

Les coefficients d’extinction moyenne & La Silla dans les bandes standards V et R, sont respec-
tivement d’environ® 0.13 mag et 0.10 mag soit environ 0.12 mag pour la bande Beos. Les recherches
de supernovae des printemps 1999 et 2000 ont été faites & une déclinaison de ~ 0°, La Silla étant a
une latitude de ~ —30°, la masse d’air est k ~ 1/cos 30° = 1.15. Ainsi kA, = 0.14 mag.

La valeur N = 2 permet de récupérer la quasi-totalité du flux de l'objet, le seeing typique est
A = 2.5 arcsec, la taille d’un pixel sur le ciel est de § = 0.62 arcsec. La brillance du ciel en ’absence
de Lune a La Silla® est de 21.8 mag/arcsec? pour la bande Vj et 20.9 mag/ arcsec’ pour la bande R, ;
on prendra cette derniére valeur pour Beros. On néglige le courant d’obscurité (NG  ~ 0). Le bruit
de lecture est en moyenne de 6.4 e~ /pixel avec un gain de 1.7 e~ /ADU, soit un bruit de lecture de
R, = 3.8 ADU/pixel.

Ainsi I’équation (7.15) s’écrit :

; 1 (S8\? S\ 2
lim __ _ = —_ . .
Bi, = 22.36 — 2.5log | o (B> 1+ \/1 + (B) 204.3 - (0.97 - T + 14.17) (7.25)

8cf. http ://www.ls.eso.org/lasilla/atm _ext/alldatamap.html
9cf. http ://www.ls.eso.org/lasilla/Telescopes/2p2T/D1p5M /misc/SkyBrightness.html
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F1G. 7.6 : Magnitude Beros limite en fonction du temps de
pose, pour un rapport signal sur bruit de 7.

Pour un temps de pose 1" 2 100 s, le bruit de lecture devient négligeable :

Bim ~ 2236 — 2.51og (%) +1.25log T — 2.11 (7.26)

La relation ci-dessus est représentée sur la figure 7.6 pour un rapport signal sur bruit de 7. La valeur
typique de la magnitude limite est ainsi de 21.5 pour un temps de pose de 600 secondes et de 21
pour un temps de pose de 300 secondes.

7.6.2 Le décalage vers le rouge maximal atteint

La magnitude absolue d’une supernova Ia standard au maximum de lumiére est (Riess, Press
& Kirshner 1996) M7F* = —19.36 dans la bande standard Bj, pour une constante de Hubble de
H, =64 km-s~!- Mpc™!, et ME® = —19.41 dans la bande R, soit Mg'** = —19.38. On peut
alors reporter cette valeur dans ’équation (7.18). Le résultat est reporté sur le graphe de la figure
7.7. La valeur moyenne de la distribution en décalage spectral obtenu est indiqué sur la figure 7.8 en
fonction du temps de pose.

7.6.3 Le nombre de supernovae de type Ia détectables

Reportons les valeurs suivantes :

pr, = 0.014 - 10'° h Lg, - Mpc™ valeur mesurée par le relevé LCRS (Lin et al. 1996) ;
Ria = 0.44 h? SNu = 0.44 h? (10'° L) (100 yr) ! (Hardin et al. 2000);

H, = 100 h;

(2,5 Q0,) = (0.3, 0.7).

dans ’équation (7.22), sachant par ailleurs que le patron de courbe de lumiére utilisé dans le
calcul du temps de contrdle est celui de la supernova SN 1992al (Hamuy et al. 1996a), qui est une
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F1Gg. 7.7 : Décalage spectral limite en fonction du
temps de pose, pour des supernove de type Ia stan-
dard. La figure du bas montre que celui-ci se comporte
a peu prés comme le temps de pose a la puissance 1/4,
comme prévu lorsque 'on est limité par le fond de ciel
(équation 7.19).

Fic. 7.8 : Moyenne de la distribution en décalage
spectral en fonction du temps de pose. Quand l'in-
tervalle entre I'image de recherche et I'image de réfé-
rence est de 400 jours, des supernovea sont découvertes
longtemps aprés leur maximum de lumiére. Cela im-
plique qu’elles soient relativement proches. Si cet in-

tervalle est seulement de 30 jours, toutes ces super-
novee proches ne sont pas détectées : c’est pourquoi
la moyenne de la distribution en décalage spectral se
trouve décalée vers les grands décalages spectraux.

supernova standard, que I’on a ajusté avec une fonction analytique donnée par Contardo et al. (2000)
— voir § 8.4.2.

Le nombre de supernovae de type la attendu par EROS par degré carré de ciel est donné sur la
figure 7.9, en fonction du temps de pose adopté. La figure 7.10 donne le temps de pose optimal &
adopter pour maximiser le nombre de supernove de type la découvert, compte tenu du temps mort
entre deux clichés (180 secondes'?). Ainsi le temps de pose de 250 secondes est particuliérement bien
adapté a I'instrumentation de ’expérience ; nous verrons qu’il fut de 300 secondes pour la recherche
de 1999 et de 600 secondes en 2000.

7.6.4 Le logiciel de détection

Le programme de détection automatique de supernove est installé directement sur place & La
Silla sur 3 stations Alpha/OSF1. Il est piloté depuis Paris, et est capable de traiter 25 deg? par jour
(soit 600 images brutes et réduites'!, ce qui représente 5 Go de données) pour fournir sous une forme

107e temps mort réel entre deux images du méme champ (sans repointage) prises par le télescope d’EROS est d’un
peu moins de 60 secondes (essentiellement consacré a la lecture des CCD). Tandis que le temps mort entre deux champs
avec repointage est environ de 120 secondes. Comme chaque cliché d’une recherche de supernove se décompose en fait
en deux images (pour un seul pointage) de temps de pose moitié qui sont par la suite sommées, le temps mort total,
pour un champ donné est ainsi de 180 secondes.

""Une image réduite est une image qui a été débarrassée de son piédestal (ou offset), et de ses non-linéarités spatiales,
en la divisant par une plage de lumiére uniforme (ou flatfield), réalisée dans le cas ’EROS a ’aide d’un écran éclairé
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Fi1G. 7.9 : Nombre de supernovae de type la détec-
tables par degré carré détectables par EROS, en fonc-
tion du temps de pose choisi. Quand on diminue I'in-
tervalle de temps entre I'image de recherche et 'image
de référence, on ne découvre plus de SNe loin de leur
maximum de lumiére. Mais ces derniéres ne nous in-
téressent pas.

Fic. 7.10 : Nombre de supernove de type la dé-
tectables par heure d’observation par EROS, compte
tenu du temps mort total de 180 secondes pour ob-
tenir un champ. Ainsi le temps de pose optimal est
d’environ 350 secondes, fournissant entre 0.7 et 0.95
SNIa/heure, selon que lintervalle entre 'image de dé-
couverte et 'image de référence est grand (400 jours)

ou de Pordre d’une lunaison (30 jours).

compacte une liste des meilleurs candidats, qui seront inspectés visuellement par un humain dans
la journée. Les détails techniques et les performances du logiciel de détection sont décrits en détail
dans Hardin (1998).

Le processus le plus délicat est de soustraire deux images qui n’ont pas été prises dans les mémes
conditions. Avant de soustraire pixel & pixel, un certain traitement préliminaire est nécessaire :

— alignement du flux des étoiles de 'image de référence sur ceux de 'image courante;

— recalage géométrique entre les deux images, qui nécessite un rééchantillonnage de l'image de

référence : une fonction continue est fabriquée en interpolant les flux des pixels voisins.

— correction de I'étalement des étoiles dii aux variations du seeing, en convoluant 'image de plus

petit seeing par une gaussienne.

Une fois la soustraction effectuée il s’agit de détecter les objets présents sur celle-ci. Un détecteur
robuste et peu sensible au bruit est utilisé : un objet est retenu sur ’image soustraite si 'amplitude
de son pixel maximal est supérieur & 1.5 fois I’écart-type du bruit de fond, et si son flux dans un rayon
d’environ une fois le seeing (FWHM) est supérieur au flux qu’aurait une étoile de méme amplitude
si sa PSF était gaussienne.

Un certain nombre de coupures permettent par la suite de passer d’environ 500 objets par CCD
a moins de un. Citons la coupure d’association a la galaxie hote, la distance du candidat & son hote
devant étre inférieure & 10 fois ’écart-type de la distribution en flux de I'héte.

Un examen visuel est toutefois nécessaire pour rejeter les artefacts qui auraient subrepticement

dans la coupole.
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passé les coupures. Un candidat jugé sérieux sera observé a nouveau la nuit suivante afin de confirmer
sa présence, avant d’étre spectreé.

7.6.5 Les artefacts physiques et leur réjection
Les rayons cosmiques

Une matrice CCD est un excellent détecteur de rayons cosmiques! Ceux-ci interagissent effective-
ment avec le silicium du capteur et laissent des traces, soit rectilignes, soit ponctuelles, soit en forme
de « vers ». Les lignes droites sont généralement 1’ccuvre des muons, particules secondaires issues de
I'interaction des rayons cosmiques primaires dans la haute atmosphére. Au niveau du sol, 95 % des
rayons cosmiques recus sont des muons d’énergie moyenne 4 GeV. Pour un détecteur horizontal, on
observe un taux d’interaction de 0.8 - 1 x-cm™2 - min~!. Les points et les vers en revanche sont la
trace des électrons de recul issus de la diffusion Compton de rayons - provenant de la radioactivité

environnante. On en compte environ 2 cm™2 - min~".

Les rayons cosmiques apparaissant de maniére aléatoire sur I'image, ils peuvent simuler ’appari-
tion d’'une supernova. Ils sont donc écartés de 'analyse, en prenant les images de recherche comme

la somme de deux images de temps de pose moitié. En comparant la liste des objets présents sur
I'une des images mais pas sur ’autre, on rejette aisément ces artefacts.

Les étoiles variables

Les étoiles affectées d’une variabilité de flux sont en majorité rejetées par une coupure sur le
paramétre CSTAR!'2. Les variables résiduelles sont assez bien identifiées lors de l'inspection visuelle
des candidats.

Les noyaux actifs de galaxie

Les noyaux actifs de galaxies (AGN) présentent des variations de luminosité dans un grand
domaine de longueurs d’onde, et en particulier en optique. Webb & Malkan (2000) passent en revue
les différentes observations montrant cette caractéristique. Des variations sur une échelle de temps de
I’ordre du jour semblent étre rares, mais sont quelquefois observées a hauteur de quelques pourcents.
Sur des échelles de temps de l'ordre de la semaine, elles sont plus fréquentes et peuvent atteindre
10 %. Des variations de 'ordre du mois ont également été observées. En revanche la variabilité des
ces objets sur l'année est communément admise avec une moyenne de 0.2 & 0.4 mag (voir figure
7.11). Il n’est donc pas exclu de « tomber » sur un AGN lors d’une recherche de supernovee. Ces
deux types d’objets présentent parfois plus de similarités que I’on pourrait s’y attendre (voir figure
7.12)... méme si de maniére générale un spectre permet de lever le doute.

Les astéroides

Les astéroides qui apparaissent sur les images de recherche sont également une source importante
d’artefact. La stratégie de recherche adoptée par EROS, l'association & une galaxie hote, permet
de s’affranchir d’'une grande partie de ces astres errants. Ceci étant les astéroides orbitant dans
le systéme solaire, ils se déplacent par rapport aux étoiles. Savoir si ce mouvement est détectable
pendant l'intervalle de temps de pose dépend de la configuration entre la Terre, le Soleil et la zone
du ciel observée, comme nous allons 'illustrer (Hardin 1998).

"2CSTAR est un paramétre de sortie du logiciel SExtractor (Bertin & Arnouts 1996) qui classifie les objets présents
sur une image selon qu’il s’agit plutét d’étoiles (CSTAR — 1) ou plutét de galaxies (CSTAR — 0).
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Fic. 7.11 :La courbe de lumiére du
noyau actif 3C 390.3 (galaxie de Seyfert 1)
dans les bandes B, V et R. pour la période
1997-2000 (Shapovalova et al. 2001).
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F1G. 7.12 : Spectre optique du quasar 3C 48 (Seyfert 1),
comparé & celui de la supernova de type II (particuliére —
Wegner & Swanson 1996) SN 1987F environ 9 mois aprés
sa découverte. Malgré quelques différences la similarité
des raies larges entre les deux objets est frappante (tiré
de Filippenko 1991).

Mouvement propre Considérons un astéroide situé a la distance d,  du Soleil, et orbitant a
la vitesse v,/ dans le référentiel héliocentrique. Dans ce référentiel la Terre se déplace a la vitesse

Vg /e a la distance dg, /., du Soleil. On suppose que les orbites sont circulaires, ainsi le vecteur vitesse
est orthogonal au rayon vecteur dont 1’origine est le Soleil. Tout ceci est illustré sur la figure 7.13.
De plus un cliché de « confirmation » pris la nuit suivante permet de lever toute ambiguité. Le

Fig. 7.13 : Configuration géométrique d’un astéroide par rap-
port au Soleil et & la Terre. Illustration des notations pour les
distances et les vitesses héliocentriques.

déplacement apparent p de l'astéroide par rapport & la Terre, pendant I'intervalle de temps ¢ est :

Koo =

a -t
Y001 "% (raq) (7.27)

doo
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Uq/q | €tant la projection orthogonale a la ligne de visée de la vitesse de I’astéroide par rapport a la
Terre.
Considérons le triangle Soleil-Terre-Astéroide. On a :

dio =5 o+ do_g — 2de—ody—s cos O

soit :

do—a = dg—c cos 0 £ \/dg,@ —d%__sin?0

ou encore, du fait que d,_ o >dg o et dg_g >0:

doc \ 2
dy—a = degy_ { cos + \/(—®> —sin? 6 (7.28)
dg—o

Par ailleurs, la vitesse de I'astéroide par rapport & la Terre est :

. ™ . 7I'
Vajo, = Vgjosin (5 —9) + /0 sin (5 —a)
= Ug/e 080 + vy cOsS

avec :
2 2 2
dy_o +dg, . —ds_o
CoOsa =
2 dy odo o

da—@ — d@_Q cos 0

do—c
do—c\’
— o fie (M) sin?0
do—c
Déterminons v, ; d’aprés la troisiéme loi de Kepler T?/R3? = cte, o1t T est la période de révolution

et R le demi-grand axe de l'orbite. Le mouvement étant supposé circulaire, on a de plus v < R/T,
v étant la vitesse orbitale. Ainsi v2R = cte. En appliquant ceci & notre probléme, on obtient :

de_
2 2 D—-0O
Ua/@ = 1}@/@ . —dai(:\
soit finalement :
_ 0 d@*@ - dgg_@ )
Vajo | = Vg " { cOSO + 7 11 B sin 0 (7.29)
a—0Q© a—Q®

L’angle & C’est I’angle entre le Soleil et la direction visée sur le ciel. Si le Soleil est repéré sur le
ciel par ses coordonnées équatoriales o et dg, tandis que les champs de recherche par agn et dgn,
alors on a :

cos 0 = cos |ae — agn| - €08 |de — Ign| (7.30)
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) <ap>|<dbsy > 0 da—e | |vaje | | Temps Pa/a Pa)a
Epoque de pose
(deg) (deg) | (deg) | (UA) | (km/s) (s) (arcsec) | (pixels)

janvier 1999 300 21 120 2.4 1.6 150 0.14 0.2
février 1999 330 -12 155 2.1 10.0 150 0.98 1.6
mars 1999 356 -2 174 2.0 12.5 150 1.29 2.1
mars 2000 345 -6 170 2.0 12.3 300 2.53 4.1
avril 2000 11.5 5 159 2.0 10.8 300 2.23 3.6

TAB. 7.2 : Mouvement propre des astéroides sur les images de recherche. Le temps de pose invoqué est celui
des images fractionnées (moitié du temps de pose total) ; la taille du pixel est de 0.62”.

Application numérique Les champs de recherche ’EROS s’échelonnent entre —4°35" < g <
—12° et 10" < agy, < 13"20™. Nous prendrons < agn > ~ 11740™ = 175° et < gy > ~ —8°.
De plus la distance Terre-Soleil est dg_z = 1 UA, celle des astéroides au Soleil est en moyenne
do—o ~ 3 UA. Quant a la vitesse orbitale de la Terre, elle est environ de vg /. ~ 30 km/s. Seules les
coordonnées du Soleil vont changer d’une époque a ’autre. Le mouvement propre relatif observé sur
I'image CCD est reporté dans le tableau 7.2. Compte tenu de 'orientation des champs de recherche
d’EROS, la campagne de 1999, avec un temps de pose de 150 secondes, fut le moins propice au rejet
des astéroides, ceux-ci laissant une trace quasi-ponctuelle (& peine plus d’un pixel en moyenne) sur
les images. Avec un temps de pose deux fois plus élevé, comme ce fut le cas en 2000, le probléme est

moins crucial.

7.6.6 Les champs de recherche

o

Mean = 12.02
RMS = 1.055

ul

w

-

50

40

30

20

10

Mean =-7.492
RMS = 2.986

N
m»\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\

[le]=)

.
10 10.5 11 115 12 12.5 13 13.5 14 14.5
Ascension Droite (J2000.0) - Champs EROS (heures)

(a) Ascension droite : les champs de recherche s’éche-
lonnent entre 10" et 14"30.

H
w
KA
N

-11 -10 -9 -8 -7 -6 -5 -4
Declinaison (J2000.0) - Champs EROS (degr és)

(b) Déclinaison : les champs de recherche sont dans
I’hémisphére sud, mais proches de I’équateur céleste.

FiG. 7.14 : Coordonnées équatoriales des champs de recherche de supernovae d’EROS.

EROS a choisi ses champs de recherche de supernova au niveau de ’équateur céleste (figure
7.14(b)), afin qu’ils soient visibles des deux hémispheéres; ceci dans le but d’augmenter les chances
de suivi des supernove découvertes. Par ailleurs certains champs ont été choisis pour coincider avec
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haut vers le péle nord galactique pour minimiser 'im-
pact de extinction, ainsi que la densité stellaire.

Fi1c. 7.15 : Coordonnées galactiques des champs de recherche de supernovae d’EROS.

les champs du LCRS (voir §C.3), afin de calibrer au mieux la population des galaxies.

7.7 Les campagnes de recherche de supernove d’EROS

7.7.1 Historique

Tandis que le SCP (voir §7.3.1) démontrait la faisabilité de la recherche systématique de super-
novae, EROS passait dans sa phase II, avec un télescope plus grand de 1m, et des caméras CCD a
grand champ, les seules sur le marché a cette époque (1996).

Or, si les recherches profondes (z ~ 0.5) ne nécessitent pas une grande surface de détecteur, mais
surtout un télescope de grand diamétre, il n’en est pas de méme si I’on souhaite chercher des SNe
relativement proches (z ~ 0.1), ou un détecteur suffisamment grand est indispensable.

Dotée de ces caractéristiques techniques, ’expérience de recherche d’objets sombres s’est alors
également tournée vers la recherche d’objets brillants. Des campagnes de recherche ont été réalisées
a lautomne 1997 et au printemps 1998. L’exploitation des données obtenues est traitée dans Hardin
(1998) pour la fabrication de la chaine de recherche et la mesure du taux d’explosion et dans Hamilton
(1999) pour ce qui de 'exploitation des quelques points photométriques.

La principale difficulté quant & I’exploitation des supernove découvertes venait du fait que le
télescope d’EROS n’était pas capable d’effectuer lui-méme le suivi photométrique, ce qui nécessitait
d’avoir du temps sur d’autres instruments. L’identification des événements (spectre) et ’obtention
d’une courbe de lumiére dans des bandes standards sont en effet le minimum requis pour exploiter
un tant soit peu les données. Mais ceci nécessite beaucoup de temps de télescope, & diverses époques,
qui fut difficile & obtenir. D’oil la nécessité de s’insérer au sein d’une collaboration plus large, comme
ce fut le cas lors des recherches des printemps 1999 et 2000.
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7.7.2 TUne collaboration internationale en 1999
Dans quel but ?

La mesure des paramétres cosmologiques & 1’aide de supernovae lointaines nécessite un échantillon
de supernovae proches pour étalonner la luminosité au maximum de ces chandelles standards et
déterminer la constante de Hubble. Perlmutter et al. (1999) ainsi que Riess et al. (1998), faute de
mieux, utilisent les supernovae proches de Hamuy et al. (1996b). Mais ces derniéres ont été découvertes
4 'aide de plaques photos.

Il fallait donc s’efforcer d’obtenir un nouvel échantillon de supernovae proches, indépendant de ce
qui était utilisé jusque 13, et surtout avec des éveénements découverts par des techniques analogues a
la fagon dont sont recherchées les lointaines, & savoir par soustraction d’images CCD.

C’est dans cet esprit que le SCP a entrepris, début 1999 une campagne internationale de recherche
de supernove de type Ia & des décalages spectraux < 0.15.

Un effort mondial coordonné par le SCP

Pendant ’hiver 1999 (février et mars), le Supernova Cosmology Project a coordonné 9 groupes
de recherche de supernovae proches, dont EROS. Quarante et une supernovee furent trouvées, dont
19 de type la proches de leur maximum de lumiére. Le suivi de 20 SNe Ia a été fait entre février et
juin, sur 11 télescopes différents pour la photométrie, et 8 télescopes pour la spectroscopie.

SN search telescopes
Photometric follow-up telescopes

F1Gg. 7.17 : Répartition géographique des différents groupes de recherche (en rouge) et
télescopes de suivi photométrique (en noir).

EROS dans la campagne « Nearby 99 »

EROS a arpenté prés de 500 deg? de ciel (deux fois 250 deg?). Les supernovae furent découvertes
en comparant des images prises en février et en mars & des références prises en janvier 1999.

Environ 20 champs de 1 deg? étaient observés par nuit. Avec des temps de pose de 2 x 2.5 min,
cela prenait environ 2 heures par nuit, et ce pendant 15 jours d’affilée. Il en résultait 2.5 Go de
données & analyser le jour suivant pour détecter d’éventuels candidats supernova.
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La recherche a été effectuée en deux temps. D’une part en février 1999, entre le 4/02 et le 27/02
(Nouvelle Lune le 16) ; d’autre part en mars 1999, du 09/03 au 27/03 (Nouvelle Lune le 17), et ce
a raison de 10 & 15 champs par nuit. Les références ont été prises entre le 12 et le 29 janvier 1999
(Nouvelle Lune le 17).

En février, 236 champs ont été pris, plus 61 en recouvrement a la fin (avec un intervalle de temps
entre I'image précédente d’un champ donné d’environ 14 jours).

En mars, 192 champs ont été observés, plus 31 en recouvrement en fin de campagne (intervalle
de 8 jours).

Compte tenu du petit intervalle de temps entre les images dites de recouvrement et leur référence,
8 a 14 jours au plus, aucune supernova n’a été découverte sur ces champs-1a; qui est les candidats
potentiels découverts pendant cette période n’ont pas toutes pu bénéfier d’une identification spec-
trale. Nous n’en tiendrons donc pas compte dans notre mesure du taux. Il reste donc 236 + 192 =
428 champs observés.

7.7.3 La recherche de 2000
L’objectif

C’est en collaboration avec le ESCC (voir §7.4.1) que EROS a effectué une recherche de SN
au printemps 2000. La majorité du temps de suivi était planifiée sur les télescopes de I'ING a
l'observatoire de El Roque de los Muchachos sur l'ile de La Palma aux Canaries.

Le but de cette recherche était de trouver des supernovae aux décalages spectraux dits intermé-
diaires (entre 0.2 et 0.4) afin de peupler le diagramme de Hubble, bien vide dans cette zone. Cet
effort avait été entrepris un an auparavant avec des recherches au printemps 1999 et automne 1999
sur le télescope INT de 2.5m.

Au printemps 2000, fort du succés de la campagne de 'automne 1999, beaucoup de temps de
télescope avait été attribué pour le suivi. Malheureusement, EROS dispose d’un télescope au diamétre
un peu trop faible pour atteindre les décalages spectraux souhaités. Qui plus est la recherche fut peu
fructueuse (7 SNe dont 4 de type Ia, et seulement une & z = 0.26!), et aurait di s’étaler sur deux
mois comme en 1999.

La surface observée

La prise de références s’est effectuée entre le 27 février et le 15 mars 2000 (Nouvelle Lune le 6
mars). La recherche proprement dite s’est déroulée entre le 27 mars et le 9 avril (Nouvelle Lune le 4
avril) sur 170 champs. Les temps de pose furent de 2 x 5 min.

7.7.4 Les supernovae d’EROS

L’ensemble des 25 supernovae trouvées par EROS en 1999 et 2000 est résumé dans le tableau
7.3. Diverses caractéristiques sont reportées dans le tableau 7.4 et présentées sur les figures 7.18. On
trouvera leurs spectres en annexe G.



111

7.7 Les campagnes de recherche de supernovae d’EROS

W3y yeqo/sd /ejo/npe prearey mmm-eo/ /i A3y : g 9103 B] INS SO[(ISSAOOR JUOS ()] SOIMRNOIID So

‘a9 np oxpwnu o] 90 dwreyd np ozgwmnu o ‘(1u) dureyo op od£) 9] deaAe ‘« SOYH » WOU
9] JUSWIA[RUY 19 ¢,91I0ATIOYP BS JUBIUOUUR )] SIIR[NDIID B] 9P OIQWINU 9] ‘9IISATOIPP BS B JIIWIN] 9P WNWIXEW NE JUSWSAIJR[2I BAOUIdANS B[ Op
oseyd e] ‘od£) uos ‘2 98n01 9] s19A 93R[RIYP UOS ‘()'00(Z[ exouinby | 1nod ¢ 99 © seguUOPI00D sos sind ‘9319A1009p e[ ' (salpeunixoidde) A epnjiudeur
Bl ywo€ ©[ ‘([os10ATU() SdUWIST,) 93I9ANODPP P 9IeP B[ SUUOP SUUO[0D 7 B[ ‘(()V]) o[euoreuIsu] anbrurouo)sy uoru() [ red guuop « [OIOLJO » UIOU 9]
onbrpur ouuo[02 ozo] Bl : 000T SIBUIL 39 GGET SIBUL/IOLIAQY OP OYDIOYDSL op souSedures sop s10] SOYH red $9310AN009P @AOWIOANS SOP IS & €74 "HV,

9880PRIqIFTLYEIU | 90FL 0~ el | 9270 ] 09T 21 90- | 99°20 CT ¥T | 2’12 | 0002-70-80 | 29000ZNS
EFLOPRIQIEIGIETU | 0L 0~ e[ | 010 | #9122 #0- | 167G 6€ [T | €61 | 000cF0-L0 | £9000ZNS
LL90PRIQIFIREEIU | 9OFL 0~ ®[ | 60°0 | 6°G€ 8T 90- | G9°GG 8% €1 | €61 | 0002-70-90 | Xq000ZNS
LGFOPRIIFIHSEIU | 9OFL 0~ LI | 2U0 | 797 ¥2 70~ | ¢8'6% 60 LT | ¢°0% | 0008F0-F0 | Mq000ZNS
LOTOPRIIFIEFZIT | 90FL 0~ JIL| 210 | 9720 02 21- | 0282 6 2T | 9°02 | 0002F0-10 | AG000ZNS
FCTEIRIQIFTOLEIN | 90FL 0~ LTI | S0°0 | 97T €2 90- | SH'TT 22 TT | #°6T | 0002-€0-T€ | N9000ZNS
999ZPRIIZILIEIU | 9OFL 0g+ el | $0°0 | €L ¥ G0- | GO°8T 9T 0T | 9°6T | 0002-€0-9Z | 39000ZNS
966T961QILICHZIU | 9ETL 0 el | 6V1°0 | 91T L& ¢1- | 9F'FS 90 €1 | 1°02 | 6661-€0-61 | PABE6INS
296TO6IQIZICICIU | 9ETL 8- [ | LLO0 | 87€ 1 80- | ¢F'9% 6€ IT | 881 | 6661-€0-61 | d4666TNS
COLLIOGIQIETEFEIT | 9ETL 0< [ | 0ST°0 | 8762 LG G0- | 8720 T T | L'61 | 6661-€0-LT | O9B666TNS
8EIIO6IAIZIZEEIU | 9LTL 0 e [ 0210 | #8€ 92 11~ | 0V°00 25 LT | 9°61 | 6661-€0-91 | U9666INS
€LLTP61919TR6ZIU |  9LTL 0 el | 0ST'0 | 0 L2 90- | ¥8°00 GF TT | ¢°0T | 666T-E0-LT | WIE66TNS
9GHTO6IQILICCEIT | 9ETL 0 [ | 00£°0 | 8% ¥0 G0- | 09°€T 21 IT | 212 | 6661-€0-F1 | [9666TNS
8OFI9619I9TZIZIU | 9LTL e+ el | 960°0 | €80 8T €1~ | 102G 8¢ TT | T'6T | 666T-€0-FT | TA666TNS
6L0T96IQIT6TZIN | 9ETL LT+ e[ | 9T°0 | €80 62 ¢I- | 6878 1¢ IT | 8°02 | 6661-€0-0T | [94666TNS
£G01O6IQIETT0ZIU | 98T 0 ®l | 21°0 | &'G1 GF L1~ | 92°GT 10 [T | 02 | 6661-€0-01 | I9666INS
681TU6IAIZICCCIU | QT-LTTL 6- 51 | €90°0 | 0°2€ 92 L0- | 89°CZ 01 L1 | 61 | 666120-1¢ | [®666INS
T9LTA6I93TTE0LIT | 8T-LTTL PI+ ~ [ | SC0°0 | £°€T 6€ TT- | G0°2G 90 TT | L'8T | 6661-C0-LT | e666INS
L9L1463938 160240 |  LTTL e | 981°0 | 6°€C €F 11~ | $€'6€ 2T L1 | 6702 | 6661-20-LL | [e666INS
Z8STA61930TR0ETT | 8T-LTTL PI+ ~ 11 | 810°0 | €% G€ G0~ | L&°0T ¥T €1 | T'8T | 6661-20-CT | [®E66INS
£9€Tq6IICTC]ZIU | QT-LTTL 4NS | 0800 | €'7€ 8T 90- | 02, 60 2T | 8°0Z | 6661-20-€T | UeE66INS
SFETA6IQI9TRLETT | LTTL 11 | 660°0 | 72T 8T G0 | 18°2¢ ST &1 | 2°02 | 6661-20-C1 | SR666INS
FOCTA6193LTOEET | LTTL L+> el | L60°0 | 9°CT 0F 90- | S6°0S ¥F €T | 9°0% | 6661-20-2T | Je666INS
TL0T96IQICTE9ETU | LTTL 0g+> I | 9L0°0 | 60 6€ %0~ | 8FF¢ 16 IT | 1’1 | 6661-20-0T | OBE66INS
68609610I51ELEU | LTTL NOV | 1800 | 862 G S0- | 9781 €€ T | 2°0Z | 6661-20-60 | Pe6EEINS
f soyd o8ew] | DAVl | (smof) eseyq | odfy | 2z | 0oovere | o00zro | A | (A1) ored | Qv woN |




de supernovae

iques

émat

2

de recherche syst

ériences

Les exp

112

‘ASd 9P 13

un,p jusiroid ®aouredns sep xny 9] ¢ 1030vI)xS Ted snusjqo Juos s930Y soixe[ed sop ([ewrxew [oxid np ineyea) epnjdure | 38 Xnyg
o] {9107 o1xeres es op ([ewxew [ox1d) 213usd o] 10 BAOUISANS B[ SIJUS DOURISIP ©] 359 *3NS(7 { onoq epueq e[ suep NJV,P 2IqUIOU Ud
sguuop Juos apnjdure 1o XN o7 "91I9AN0IIP ©[ 9P JURISUL ] € ‘SOYH, P ®Aouredns sop sonbriggmojoyd senbijsugioere) : $°4 "9av ],

€4C0- | L6LE-| 009 | 9°L4L 0°¢e861 9€'1 aé 98%'1- | 009 | 0°LG9€C 24000ZNS
€CCC | 9€¥'9- | 009 | 0°099% 0°G€TSCC || ¥8°€ ¢9 98%'¢- | 009 | 0°S88FT | 49000ZNS
G611~ | ¢00°S- | 009 | O'%08L 0°,8009 66°0 91 Ge€e'e- | 009 | O'TLSST | Xq0002NS
88L°0 | #48°€-| 009 | 9°06C 0°0880¢ 9€'1 ¢'C €e€C’¢- | 009 | 00697 | MQO00CNS
IvLl0 | 999°€- | 009 | 1'€0€ 0°€EPeLL ge’o ¥0 OvL'c-| 009 | 0'90€V AqQ00CNS
80¢0 | 9I8%- | 009 | 9'G6¥ 0°6290% 66°0 91 80€°€~ | 009 | 0'8¢9C1 | N9000ZNS
669°1- | L8L'L-| 009 | 7'698¢ 0°G8GI8L || ATOT 791 PPE€- | 009 | 0°8G0€T | 39000CNS
¢eL0- | 189%- | 00¥ | 8'LLL G'GC868C vy 'L L66°1- | 00€ | 8°L88I bq666TNS
€19°0- | ¥81°%- | 00€ | L'LeG 0'vcsse 8¢'0 70 8607~ | 00¢ | 6'7L0€T | d96661NS
8V¢0 | ¢LL'E-| 00€ | 8'8ET V7896 ¢c’0 €0 00c'€- | 00€ | €91LG 09666 INS
890°T | 996'Cc- | 009 | €¥cC &qyds Lv'0 80 611°¢- | 00€ | 9°G0€¢ Uq666 INS
€9€0 | 8807~ | 00€ | LVIc ¢'v96¢1 1.0 't 189¢- | 00€ | ['PP9E | WQ666INS
8¢v'L | 060C- | 00€ | 908 1'960¢ L0 ¢l GL6'1- | 00€ | ['0G8T [9666 IN'S
608°c- | 99¥°L- | 00€ | 0°986¢€ 0°8L¥06¢ || TL9 801 ¥9L°€- | 00€ | 9°L096 19666 INS
¢eL'l- | 019G~ | 00% | 9°€961 L0610 8V'¥ ¢'L €LT°C- | 00€ | 6'61cC [q666TNS
028°0- | T99%- | 009 | 99421 v'¢c6ey || €9°0 80 998°C- | 00€ | 6'COC¥ 9666 TNS
9¢9°T- | ¢¥9'9- | 00€ | 8'TI¥PEL 0°TCTIET || ¢8'9 01T ¢04°¢- | 00€ | €'099L [®666 NS
VLT~ | €VCL- | 009 | 9'886C 0°0€EELY || L¥'0 80 ¥61'%- | 00€ | 6°08¢¥1 | B666INS
8¢0°0 | 19¢¥- | 009 | 678G G'LLEOE || 8TV 69 99L°1- | 00€ | €GeSl (e666TNS
1G€°T- | 9998~ | 00€ | C'1¥v0L 0°T€SETL || 8€°0 90 90L%- | 00€ | C'C68CC | TB666INS
00L°0- | ¢4L'¥- | 00€ | 6'8cE LTELEL 8¢°0 70 0€¢'c- | 00€ | 8'6EEC Te666 NS
8VL0- | LEC'G- | 00€ | G'L6G 8'8TELE 191 9¢ 9¢9'¢c- | 00€ | ¥'69€€ 3e666TNS
¢80°0 | €9€7- | 00€ | €8LC 6°98991 ¢y €L 08L°¢- | 00€ | 6'188¢€ JR666 NS
P91°0- | €9L°G- | 00€ | 8'8¥%€ G'8€C09 || ¥¥'¢ 88 986°1- | 00€ | 9'898T 9666 TNS
8441~ | ¥8%'L- | 00€ | 9'64Cl 0°L69S6C || C¥'C 6°€ ¥Cl'e- | 00€ | L°0€€S PR666INS
(ms) | (nav) | (nav) || (eesoxe) | (spxid) (90s) | (nav)
“tdg | g | esody | epnydwy | xnyg || PFNSg | 9NSg | soRg | esody | xng | V] WON
Q0UOIPJOI oFeWI - 9107 JIXe[RL) 9jueInod dgewt - NS




7.7 Les campagnes de recherche de supernovae d’EROS 113

Nent =25
Mean =0.1133
RMS = 0.0626!
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(a) Décalage spectral : les supernovae de type la oc-
cupent la partie vers les grands décalages spectraux,
en raison de leur luminosité plus importante.
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(b) Magnitude des SNe a linstant de leurs décou-
vertes.
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(c) Distance entre les SNe et leurs galaxies hotes :
la distribution est piquée vers zéro. Grace & la linéa-
rité des détecteurs CCD, le cceur des galaxies n’est
pas saturé comme sur une plaque photo, et on peut
y découvrir des supernovae; d’autant que la densité
stellaire y est plus élevée!
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(d) Magnitude de la galaxie hote.

F1G. 7.18 : Caractéristiques des SNe détectées avec EROS pour les campagnes de 1999 et 2000. En gris les supernoveae

de type la.
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Chapitre 8

La mesure du taux d’explosion

Les prédictions d’événements inattendus sont toujours
plus précises si on ne les a pas rédigées auparavant.
Carl Sagan

Nous décrivons en détail le processus de calcul du taux de supernova de type Ia, pour les les deux
campagnes de recherche de supernovee d’EROS décrites au chapitre précédent.

8.1 Le principe

Il y a deux facons de rechercher des supernove ; chacune d’entre elles va influer sur la maniére
de déterminer le taux d’explosion. Dans le cas idéal, on récupére systématiquement tous les objets
transitoires ayant les caractéristiques d’une supernova nouvellement apparue. Il suffit alors de faire
un spectre de ces objets-candidats pour statuer sur leur état, au risque de gaspiller du précieux temps
de télescope & faire des spectres d’artefacts...

L’autre méthode, celle utilisée par EROS, est d’ajouter une contrainte d’association a une galaxie
pour s’affranchir de la plupart des astéroides et autres artefacts. Cette maniére de procéder a pour
inconvénient de ne pas récupérer les supernovee qui sont au seuil de détection, et dont I’h6te a une
brillance de surface suffisamment faible pour étre invisible sur les images de recherche et de référence’.

Dans le premier cas, on peut déterminer un taux d’explosion en nombre d’événements par unité
de volume comobile et par unité de temps, puisque c’est réellement un volume d’Univers qui est alors
sondé.

Dans le second cas, c’est un ensemble de galaxies qui est passé en revue. Le nombre de supernovae
est donc a rattacher a ces galaxies hotes.

8.1.1 La méthode du temps de controdle

C’est Fritz Zwicky qui a introduit cette méthode en 1942 (Zwicky 1942), en méme temps que la
mesure des premiers taux de supernovae dans le voisinage galactique.

!Comme par exemple SN 1999aw qui fut découverte au cours de la campagne de recherche organisée par le SCP
au printemps 1999 par le Nearby Galazies Supernova Search. C’est une supernova sur-lumineuse, dont la galaxie hote,
de trés faible brillance de surface, ne fut pas visible sur les images de recherche : il fallut utiliser le télescope Baade de
6.5 métres de I’observatoire de Las Campanas pour en obtenir une image! A z = 0.038 cette galaxie a effectivement
une magnitude B = 24.2 (Strolger et al. 2002).
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Mesurer le taux d’explosion de supernova & partir d’une recherche systématique telle qu’elle est
réalisée avec EROS, revient & déterminer ’efficacité a laquelle la recherche est sensible, ou efficacité
de détection. La problématique est équivalente a celle que ’on rencontre en physique nucléaire, quand
il s’agit de mesurer une section efficace. Dans notre cas, ’efficacité est la convolution de la sensibilité
en magnitude de la recherche, avec la forme de la courbe de lumiére des supernovae détectées.

En premiére approximation le taux de supernova Rgn s’écrit comme le rapport entre le nombre
NsNe trouvees de supernovee effectivement trouvées et le nombre Ngalaxies de galaxies auquel le relevé
est sensible, pondéré par leur luminosité moyenne < L’gil > et l'intervalle de temps 7 pendant lequel
les supernovee sont visibles (intervalle de temps qui dépend de D'efficacité de détection egy) :

NSNe trouvées

Rsn =
Ngalaxies' < ‘Eg] > 'T(gsN)

(8.1)

En fait, plutot que de pondérer par une luminosité moyenne, on va sommer sur I’ensemble des galaxies
de notre relevé :

Ni SNe trouvées
Ren = (8.2)
Zgalaxies(z) ’ngl(z) ’ T(ESN)

Finalement, la réalité étant ce qu’elle est, nous ne pouvons connaitre le décalage spectral de chacune
des galaxies. Nous allons donc devoir 'estimer sous la forme d’une densité de probabilité p(z|mga1) en
connaissant la magnitude apparente mg, de la galaxie en question. Ainsi I’expression (8.2) devient :

N SNe trouvées
Z [ p(z . LB T )-d
galaxies Jo p(4|mgal) gal(z7 mgal) (ESNv z z

RN = (8.3)

L’intervalle de temps 7 pendant lequel la supernova est visible est appelé Temps de Contréle. Plus
précisément, il s’agit de ’intervalle de temps pendant lequel le flux de la supernova est au-dessus
du seuil de détection comme illustré sur la figure 7.2. On le détermine en intégrant sur toutes les
phases ¢ (intervalle de temps par rapport au maximum de lumiére) et sur la fonction de luminosité
des supernovee m(t) :

+oo
7T (2) :/m(t) /OO e(Z,0; A(t);m(t); z) dt dm (8.4)

C’est une fonction de lefficacité € avec laquelle une supernova est détectée. Celle-ci dépend d’un
certain nombre de paramétres dont l'instrumentation Z (télescope, détecteurs...), les conditions d’ob-
servation O (« seeing », absorption atmosphérique), le logiciel de détection, la forme de la courbe
de lumiére de la supernova (évolution de la magnitude apparente m en fonction de la phase ¢) ou
fonction de luminosité des supernove , le décalage spectral z et U'intervalle de temps A(t) entre les
images de recherche et les images de référence.

La luminosité Egﬂ des galaxies dans la bande B est une fonction de la magnitude apparente des
galaxies mga = Bga) dans la bande B, du décalage spectral z, ainsi que des parameétres cosmologiques
(Ho, 1,,94,). Ces paramétres? sont fixés aux valeurs « standards » (voir les notations, page 1) et

Cfal devient une fonction de z uniquement, soit d’aprés (A.23), et en unités de luminosité solaire :

ﬁgal — 1070-4(Bga1—1(2) = Kga1 (2) = Mp(©))

ou Mp(®) est la magnitude absolue du Soleil dans la bande B.
L’ensemble des galaxies se répartissent sur un certain nombre d’images. En fait I’efficacité, comme
nous allons le voir, est calculée pour une image donnée. Dans ’expression (8.3) on peut séparer la

2Le taux tel que nous le mesurons & petit décalage spectral ne dépend quasiment pas de Qas, et Qa,.
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somme sur ’ensemble des galaxies en une somme sur ’ensemble des images, puis sur les galaxies de
chaque image :

N SNe trouvées (8 5)
Zimages Zgala.xies f0+00 p(z‘mgal) ’ [’gl(mgal? Z) ' T(Z) ~dz

Cette expression donne le taux de supernovee tel qu’il est observé sur Terre. En effet, la phase ¢
sur laquelle on intégre est la phase « observée », de méme pour 'intervalle de temps A(t). Or nous
souhaitons obtenir la mesure du taux dans le référentiel comobile. Pour ce faire, nous pouvons soit
calculer l'intégrale de l'efficacité dans le référentiel comobile, soit plus simplement transformer le
temps de controle 7 dans le référentiel comobile : 7 = Topserve = (1 + 2) * Zeomobile, auquel cas (8.5)
devient :

Rsn =

RSN _ — NSNe trou\g‘:es (86)
Zimages Zgalaxies fO p(z|mgal) ’ Egal(mgah Z) ' T(Z)/(l + Z) -dz

8.1.2 L’algorithme

On souhaite obtenir la valeur de R, le taux de supernova, connaissant /', le nombre de supernovze
détectées pendant une recherche donnée. Pour ce faire, le probléme est sectionné en plusieurs étapes :

1. Sélectionner le plus précisément possible 1’échantillon de galaxies présentes sur les
images;

2. Mesurer efficacité de détection en fonction du flux, en simulant des supernove sur les
images;

3. Calculer 'intégrale du dénominateur de la relation (8.6) par une méthode de Monte-
Carlo.

Nous allons maintenant détailler ces différentes étapes.

8.2 La population des galaxies

8.2.1 Les différents objets

Sur chaque image, les différentes sources sont détectées automatiquement & 1’aide du logiciel
SExtractor (Bertin & Arnouts 1996). La figure 8.1 illustre les différentes populations dans le plan
brillance de surface — magnitude.

Les deux populations des étoiles et des galaxies sont séparées a l’aide du paramétre CSTAR
qui utilise un réseau de neurones. La donnée critique qui permet au logiciel de retourner une valeur
crédible de CSTAR est le seeing de I'image. C’est pourquoi aprés un premier passage de SExtractor, le
seeing est précisément calculé, avant de redonner 'image en pature au logiciel. Ainsi la classification
est relativement robuste, comme en témoignent les figures 8.2 et 8.3.

Les étoiles

En premiére approximation, on peut modéliser la PSF d’une étoile par une loi normale & deux

dimensions :
1 (LE - l‘s)Q + (y - ys)2

p(w-/y)ZA-eXp{—g }

o2
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Fig. 8.1 : Les différents objets présents 2
sur les images EROS dans le plan brillance -
de surface Sg.,,, en fonction de la magni- 1= Galaxies
tude Beros , pour un sous-ensemble de 23 -
champs de 1999 dans la bande Bewos. La @ OF
bande rectiligne correspondant aux étoiles §_ N £
vérifie la relation (8.7). Au-dessus, pour ;3 [
une brillance de surface plus faible a flux EBD -2:—
égal, ce sont les galaxies. En-dessous, on a < F Etoiles
les cosmiques. é’ 3 ,
0 - Cosmiques
A |
SE : Etoiles Saturees
B \‘_\/ L L
-14 -12 -10 -8 -6 -4 2 0

-2.5 Oog(ADU,  /Tpose)

bleu

F1G. 8.2 : Distribution de CSTAR sur un sous-
Sans discrimination (Nb = 135445) ensemble de 23 champs de la campagne de 1999
CSTAR<0.55 et -2.510og(ADU,,,,/Tpose) < -2.6 (Nb = 30491) , . .
CSTAR<0.55 et -2 log(ADL, fTpose) < -3.5 (Nb = 11653) dans la bande Beros, en échelle logarithmique. Les
étoiles ont un CSTAR — 1 tandis que les ga-
laxies sont telles que CSTAR — 0. Autour de
CSTAR ~ 0.5 résident des objets qui sont trop
faibles (voir figure 8.4) pour étre décemment clas-
sifiés (Beros > —4 ou encore V' 2 18.7). Les histo-
grammes en gris représentent les objets sélection-
nés comme galaxies par deux coupures différentes
sur la magnitude des galaxies.

800

10°
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CSTAR

FiG. 8.3 : Distribution de CSTAR (en échelle lo-
garithmique) pour les galaxies LCRS (et classifiées
comme telles dans le catalogue LCRS) présentes
sur le méme sous-ensemble de 23 champs de la
campagne de 1999 dans la bande Beros que sur la
figure 8.2.
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1 ‘ -
Fig. 8.4 : Distribution de o
la magnitude Beros en fonc- 0.9
tion du paramétre CSTAR. A Ijt 13089
On constate que les objets 0.8 - '
dont le CSTAR est autour 0.7 | = Galaxies LCRS |

de 0.5, sont les plus faibles,
et de fait difficilement clas- 0.6
sables. On a représenté par
des carrés les galaxies du
LCRS : celles-ci sont telles
que Beros < —4.5 ce qui cor- 0.4
respond & R < 18, la li-
mite de complétude du ca-
talogue LCRS. Nous avons
également représenté la cou-
pure sur les galaxies (8.13) 01
par un trait epais. o) I Ll |‘F}
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Le seeing® (dont 1’écart-type équivalent en pixel est tel que : seeing = 2.36 - 7, 0 étant la taille d’un
pixel sur le ciel) est supposé identique sur les deux axes (« ’étoile est ronde »); p est la valeur (en
ADU) du pixel (z,y); létoile est située en (zg,ys); A est la valeur en ADU du pixel maximal (le
centre de ’étoile).

Dans ces conditions, le flux F de I’étoile est donné par :

F =2r10%- A

Ainsi : 7 1
—25-log [ —— ) = 25 -log [ =—— | — 2.5 - log (2n0?
5 - log <Tpose> 5 - log <Tpose> 5 - log (2m0?)

Dans le cas des images EROS (seeing ~ 2.4"), 6 = 0.62 arcsec/pixel, o = seeing/2.36 ~ 1" ~ 1/0.62
pixels. Ainsi —2.5 - log(270?) ~ —3. Et donc :

F A e

ou encore : Beros ~ SBoos — 3

Les galaxies

En général les galaxies sont des objets étendus*. On a ainsi, grosso modo :

F>2mo? A

3Le seeing est la largeur & mi-hauteur (FWHM) de la PSF d’une étoile, exprimé en secondes d’arc. Il s’agit en fait
de la largeur de la distribution obtenue en convoluant une distribution ponctuelle de flux (comme une étoile) par la
réponse de atmosphére et de 'instrumentation (réponse impulsionnelle).

“Essayons d’étre un peu plus précis. La taille angulaire # d'une galaxie est donnée par le rapport entre sa taille
réelle [ et sa distance da (la distance angulaire dans ce cas) : # = 1/da. Or da = dr./(1 + 2)?, d, étant la distance de
luminosité. Soit, dans 'approximation des petits décalages spectraux :

1 (14 2)2

¢/H, z
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ou encore :

—2.5-log <i> < —2.5-log <

Tpose > -3 (galaxies) (8.8)

Tpose

Les rayons cosmiques

Les rayons cosmiques (qui ne sont pas uniquement cosmiques, d’ailleurs — voir §7.6.5) constituent
pour la plupart la population complémentaire : beaucoup de flux sur une treés faible étendue (quelques
pixels). Ainsi :

F<2mo?- A

ou encore :

F A
—2.5-1 — ] >-25-1 _ . '
o8 <TPOSG> s (Tpose> 3 (rayons cosmiques) (8.9)

La figure 8.5 permet de cerner la zone des rayons cosmiques plus précisement :

—2.5-log <Tbise> + 2.5 -log <Tpf(tse> > —2.2 ou bien geros — SBepos > 2.2 (8.10)
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-2.5 [og (ADU,,, /Tpose) + 2.5 Clog (ADUy,/Tpose) -2.5 Cog (DU, /Tpose) + 2.5 [log (ADUj /Tpose)

(a) Pour 1999 (temps de pose 300 secondes), sur un (b) Pour 2000 (temps de pose 600 secondes), sur un

sous-ensemble de 184 images (23 champs). sous-ensemble de 32 images (4 champs).

F1G. 8.5 : Beros — SBeros Pour les différentes populations d’objets. L’histogramme total « Tout » représente les
objets détectés par SExtractor, dont le flux est positif, et qui ne sont pas saturés. L’histogramme des galaxies du
LCRS est obtenu en récupérant les objets qui sont effectivement présents dans le catalogue du LCRS, avec en plus la
mention « galaxies » explicite. Les galaxies dite EROS sont obtenues par CSTAR < 0.55 et Beros < -2.6 pour 1999
ou Beros < -2.2 pour 2000. La population des étoiles est donnée par CSTAR > 0.55 et celles des rayons cosmiques par
Beros — SBepos > —2-2. Compte tenu de tout cela, il reste une population d’objets non identifés, de trés faible flux, pour
lintervalle de CSTAR correspondant aux galaxies.

Donc pour une galaxie de diamétre | = 20 kpc (comme la Voie Lactée), 6 ~ (1 + 2)?/z arcsec. Ainsi, a z = 0.1,
0~12.1", et 4 2=0.2,0~7.2", ce qui reste plus étendu qu’une étoile!

Inversement, une galaxie qui a une taille apparente égale au seeing d’'EROS, soit 2.5" a une taille réelle de 4.2 kpc &
z=0.1.
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8.2.2 Comptage de galaxies

Le comptage des galaxies sur les champs EROS permet d’une part de vérifier que ’on arrive
relativement bien a isoler cette population d’objets, et d’autre part de fixer la limite sur le paramétre
CSTAR et la magnitude pour étre str de ne sélectionner de cette facon que des galaxies. Nous
comparons notre comptage avec un comptage publié. En fait, c’est principalement la pente qui est
ici intéressante : la limite de « complétude » intervient quand le nombre des galaxies de faible flux
commence & chuter. Or, comme nous sommes encore sur une gamme de magnitudes apparentes
relativement faibles (R. < 20), la pente du comptage est aisément calculable (voir annexe F) et
constante en échelle logarithmique. Les figures 8.6(b) et 8.6(d) permettent d’appréhender cette limite
pour les deux recherches de 1999 et 2000, comme :

CSTAR < 0.55
pour 1999 { B, < 2.6 (8.11)
CSTAR < 0.55
2 ~ .
pour 2000 { By < —2.2 (8.12)

Néanmoins, il est particuliérement difficile de distinguer une étoile faible d’une galaxie faible. Si les
coupures ci-dessus n’entrainent a priori qu'une faible contamination stellaire (le comptage d’étoiles
ci-aprés montre que 1’on a moins de 800 étoiles par deg? a V ~ 20, alors que ’on a prés du double
de galaxies a la méme magnitude), en revanche, ’humain qui va décider si le candidat perché dans
une galaxie aussi faible est un « bon » candidat supernova ou pas va probablement le classer comme
étoile variable. Ainsi, afin de rester conservateur, nous utiliserons plitot la coupure suivante :

CSTAR < 0.55
~ 1
pour 1999 { B < _35 (8.13)
CSTAR < 0.55
pour 2000 { By < —3.1 (8.14)

On peut également voir sur ces figures (8.6(b) et 8.6(d)) 'effet du temps de pose, deux fois plus élevé
en 2000 : la limite de « complétude » recule de 0.4 mag en 2000 par rapport & 1999. Remarquons
également que la calibration « optimale » utilisée ici pour convertir les flux EROS des galaxies en
magnitudes R. (Beros = R — 22.5 pour 1999 et Beros = R — 22.4 pour 2000) sont en relativement
bon accord avec la calibration faite par 'intermédiaire du catalogue LCRS (§D.6), compte tenu de
I’écart entre les deux types de photomeétrie.

8.2.3 Comptage d’étoiles

Ayant la population des galaxies sur les images, il est aisé d’en déduire la population des étoiles,
comme étant la population complémentaire & celle des galaxies.

Le modéle de Bahcall et Soneira

Bahcall & Soneira (1980) proposent un modéle de la Voie Lactée et donnent une « formule »
empirique pour prédire le nombre d’étoiles dans une direction donnée (mais pour une latitude galac-
tique b > 20°), dans les bandes B et V' (pour un intervalle de magnitude m : 4 < m < 30). Dans la
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(a) Comptage des galaxies sur les champs EROS ef-
fectué sur 180 images (soit environ 22 champs). La re-
lation de calibration utilisée pour transformer les ma-
gnitudes R du modéle en flux Beros €st Beros = R—22.5
(voir §8.4.3).

magnitude R

2000
Nent = 12885

©

=
o

~

=
o

=
o

Histogrammes
——CSTAR < 0.55
---- CSTAR < 0.6
<<<<<<<< CSTAR <05
-.-- CSTAR<0.4

dNg,/(dmdQ) (galaxies Cmag " tdeg?)

i

/ I
- -6 -4 -2
-2.5 log (ADU, /Tpose)

K
o
©

(c) Comptage des galaxies sur les champs EROS ef-
fectué sur 29 images (soit environ 3 champs) de la
recherche de 2000. La relation de calibration utilisée
pour transformer les magnitudes R du modéle en flux
Beros €8t Beros = R — 22.4 (voir §8.4.3).
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(b) Gros plan sur la limite de complétude : la meilleure

limite apparait comme étant CSTAR < 0.55 et Beros <
—2.6.
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(d) Gros plan sur la limite de complétude : la meilleure

limite apparait comme étant CSTAR < 0.55 et Beros <
—2.2.

F1G. 8.6 : Comptage de galaxies sur les champs EROS, pour différentes coupures sur le paramétre CSTAR. La valeur
nominale de cette limite est CSTAR < 0.55. Au-dela, on commence & surpeupler la zone des objets faibles. En dega,
on manque un certain nombre de galaxies faibles. Ces graphes sont réalisés en éliminant les objets saturés et identifiés
comme tels par SExtractor. Les cosmiques sont également rejetés grace a la coupure (8.10). La courbe représente un
modéle théorique (équation F.1), mais qui ajuste parfaitement les données publiées, tout au moins sur le domaine de
magnitude apparente qui nous intéresse ici, comme par exemple le comptage en R de Bertin & Dennefeld (1997). On
peut aussi vérifier que la pente de ces comptages est de 0.6 (voir annexe F).

bande V, ils donnent :

dN, 200 - 100-01(m—15) 1

[1+ 10_0-2(7"—15)]2 [sinb(1 — peot beos )]

400 - 100.065(m717.5) 1

[1 =+ 10*0~26(m717.5)} L5 (1 — cosbeosl)®

(8.15)
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ou b et [ sont les coordonnées galactiques (respectivement latitude et longitude) ; u = 0.03 pour (m <
12),0.0075(m—12)40.03 pour (12 < m < 20),0.09 pour (m > 20) ;v = 0.36 pour (m < 12),0.04(12—

m) + 0.36 pour (12 < m < 20),0.04 pour (m > 20); et 0 = 1.45 — 0.20 cos b cos .
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F1Gc. 8.7 : Comptage d’étoiles sur les champs EROS, pour différentes coupures sur le paramétre CSTAR. La courbe
représente ici le modeéle de Bahcall & Soneira (1980). La calibration utilisée ici est : Beros = V — 22.7 (voir §8.4.3).

Commentaires

Les coordonnées galactiques moyennes des champs de recherche sont b = +53.4° et [ = 283.9°
(figures 7.15). La courbe tracée sur les figures 8.7 est donnée par ’équation (8.15) pour ces valeurs
des coordonnées galactiques. La coupure qui semble le mieux se rapprocher du modele autour des
objets faibles est CSTAR > 0.5, ce qui est en désaccord avec le comptage de galaxies : dans ce cas
les objets tels que 0.5 < CSTAR < 0.55 seraient & la fois des étoiles et des galaxies!

Ceci étant, si la coupure est sans bavure en ce qui concerne les galaxies, elle est un peu moins
« nette » ici pour les étoiles. Qui plus est notre référence n’est également qu’un modéle dont la
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précision n’est supposée n’étre que de 15 %. De plus nous avons une incertitude du méme ordre de
grandeur sur la calibration pour obtenir des magnitudes V.

8.2.4 Comptage de cosmiques

Non, nous n’irons quand méme pas jusque-la...

8.3 Mesure de 'efficacité de détection

On mesure une efficacité pour chacune des images de la recherche. Pour ce faire, on superpose
des « fausses » supernove dans les galaxies précédemment sélectionnées sur les images de recherche.
Celles-ci sont alors données en pature au logiciel de recherche.

8.3.1 Les supernova simulées

Une supernova simulée est une étoile brillante de la méme image que la galaxie qui va ’accueillir.
On choisit les étoiles sur I'image comme étant les objets tels que CSTAR € ]0.96, 1], qui ne sont pas
pathologiques (Flag SExtractor = 0) et dont le rapport signal sur bruit est supérieur a 50.

Parmi ’ensemble d’étoiles ainsi sélectionnées, on choisit celle qui est la plus proche de la ga-
laxie dans laquelle on veut la « coller ». Elle est alors déplacée d’'un nombre entier de pixels afin de
conserver le pas d’échantillonnage. Son flux est réajusté & la valeur souhaitée : le flux de la supernova
simulée est distribué uniformément entre deux valeurs en ADU. Elle est ensuite positionnée sur son
hote selon sa brillance de surface, selon ’algorithme suivant :

e On tire aléatoirement une distance d du centre (Xgyq, Yyq) de la galaxie (d étant compris entre 0 et
un rayon maximal de typiquement 20 pixels).

e On tire un angle «a entre 0 et 27.
Cela donne deux coordonnées (zsy, Ysn) :

Tsn = Xga+d-cosa
Ysn = Yga +d-sina

dont on récupére la partie entiére pour accéder au flux du pixel correspondant et surtout a la
contribution galactique fgai(Zsn,¥ysn) (en soustrayant le fond moyen). On note fg"fz?z le flux du
pixel de la galaxie dont l'intensité est maximale.

e Finalement on tire un troisiéme nombre aléatoire £ entre 0 et 1.

o Si foai(Tsn,Ysn)/ f;’;j‘z > ¢ on garde le couple (zsp, Ysn), Sinon on recommence.
Pratiquement, on découpe une vignette de 21 pixels de coté autour de 1’étoile choisie. Chaque
pixel de la vignette est multiplié par le rapport entre le flux souhaité et le flux de I’étoile en question,
ayant auparavant soustrait le fond de ciel. On ne « colle » (c’est-a-dire, on ajoute les pixels de la
vignette a ceux de I'image) a l’endroit désiré que les pixels de la vignette situés dans un disque centré
sur 1’étoile, de rayon r :
T = & X Oseeing

Ol Ogecing = Seeing/2.36 et :
Asimulée

a=14/2-In
0.5 0fond
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« est en fait le rayon au-dela duquel le flux de 1’étoile représentée par une gaussienne d’écart-type
Oseeing €t d’amplitude Agimuiee devient égal a la moitié de I’écart-type du fond de ciel, ogong/2.

8.3.2 La moulinette Monte-Carlo

Une boucle Monte-Carlo consiste a coller des fausses supernovae dans les galaxies préalablement
choisies, et a faire tourner le logiciel de détection sur ces images truquées. Les coupures principales de
la chaine de détection sont rappelées au §7.6.4. Afin d’échantillonner correctement 1’étendue spatiale
de chaque galaxie hote, nous faisons 20 tours de boucle. En sortie nous obtenons, entre autre, le flux
de la supernova détectée, que I’on peut comparer au flux injecté, et sa position.

8.3.3 Obtention de ’efficacité

On construit I'histogramme des supernove simulées par intervalle (« bin ») de flux simulé, ainsi
que l'histogramme des supernovae retrouvées. Le rapport bin a bin du second sur le premier donne
I'efficacité avec laquelle on est capable de détecter une supernova de flux donné.

L’histogramme ainsi obtenu est alors ajusté avec une fonction exponentielle afin de « lisser » les
disparités d’un bin & 'autre entre deux simulations différentes, pour une méme image :

7

0 pour ADU < S

ADU) =
el ) M - [1 — exp (S_A%)] pour ADU > S

(8.16)

On simule des supernove entre 0 et 15 000 ADU (flux SExtractor). Le calcul de efficacité se fait
par bin de 50 ADU, entre 0 et 15 000.

Les supernovae « retrouvées »

On considére qu’une supernova que l’on a simulée est retrouvée si sa position détectée est dans
un rayon de moins de 1.5 pixels de la position a laquelle elle avait été placée (figure 8.8). Le flux de
la SN retrouvée tel qu’il est mesuré par la chaine doit évidemment étre positif!
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F1c. 8.8 : Distance d’association SN simulée - SN re-
trouvée pour un sous-échantillon des images du prin-
temps 1999. le trait vertical indique la coupure effec-
tuée lors du calcul de l'efficacité, correspondant & une
distance de 1.5 pixels.

Fi1G. 8.9 : Flux retrouvé en fonction du flux simulé
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Flux simulé et flux retrouvé

Le flux simulé est un flux d’ouverture « SExtractor ». Tandis que le flux retrouvé est un ajustement
de PSF (par une fonction de type « Moffat »°) réalisé par le logiciel de détection. Pour une méme
étoile, les deux approches ne donnent pas exactement la méme chose : I'ajustement de PSF sous-
estime systématiquement le flux total (figure 8.9). Dans ce qui suit nous utiliserons toujours le flux
simulé, d’autant que les calibrations ont été faites avec le flux « SExtractor ».

L’efficacité

Elle dépend d’un certain nombre de parameétres comme illustré sur les figures 8.11 & 8.14. Les
figures 8.10 montrent les deux histogrammes SNe simulées — SNe retrouvées avant qu’ils ne soient
divisés 'un par l’autre, et ce en fonction du flux simulé de la supernova (figure 8.10(a)), de la distance
au centre de la galaxie hote (figure 8.10(b)), de la brillance de surface locale (sur le pixel ou va étre
collé le centre de la SN simulée) (figure 8.10(c)) ou du rapport des amplitudes entre SN simulée et
sa galaxie hote (figure 8.10(d)).

L’efficacité est déterminée pour chaque image, en faisant le rapport des histogrammes des flux
simulés (figure 8.10(a)), pour les SNe retrouvées sur celui de I’ensemble des SNe simulées. La coupure
appliquée entre les deux étant celle discutée précédemment.

8.4 Calcul du temps de contréle

8.4.1 La distribution en décalage spectral des galaxies

Comme on ne peut pas connaitre avec précision le décalage spectral z de toutes les galaxies, nous
allons en déterminer la densité de probabilité p, connaissant néanmoins leurs magnitudes apparentes
Mgal. 11 s’agit de déterminer p(z|mga1) avant de l'injecter dans 1'équation (8.6).

La probabilité qu'une galaxie de magnitude apparente mg, ait le décalage spectral z est pro-
portionnelle au nombre N de galaxies qui ont cette magnitude et ce décalage spectral, dans 1’angle

solide (2 :
dN

dmdzdS

que ’on peut décomposer en une partie de volume comobile, et une partie fonction de luminosité :

p(z|mgar) o (8.17)

dN  dV. dx dN O0M
dmdzd§Q) — dQdy dz  dMdV, Om

(8.18)

V. étant le volume comobile, x la coordonnée comobile, () 'angle solide, M et m respectivement la
magnitude absolue et la magnitude apparente. Compte tenu de (A.23) on a OM/Om = 1.

La fonction de luminosité « volumique » (voir §5.1.3) des galaxies est relativement bien modélisée
par une fonction de Schechter (Schechter 1976) :

d AN ol (A oA
d‘Q/S - — $, 107 04D M) o) (710 0.4(M M*)) (8.19)

ol « et M, sont les paramétres du modéle et ¢, un facteur de normalisation.

5Une fonction de Moffat est telle que :
1

ot r est la corrdonnée radiale, et a, b, des paramétres & ajuster (Moffat 1969).

M(r) x
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Fic. 8.10 : Histogrammes de divers paramétres pour les SNe simulées et les SNe retrouvées.

L’expression du volume comobile dV,/(d€dz) en fonction du décalage vers le rouge z est donnée
par (A.12), et par (A.14) aux petits décalages spectraux, ce qui nous permet d’obtenir la relation :

av. . do
dQddz dV,

p(2[mga)

p(z|mgal) o Z2(1 —I—O(Z)) % 1070.4(a+1)(1\/[fM*)eXp (_1070.4(M71\/[*)>

(8.20)

La constante de proportionnalité est déterminée en normalisant cette densité de probabilité a I'unité.

Cette expression est calculée & 1’aide de la fonction de luminosité des galaxies de champ déterminée
par le relevé LCRS (voir §5.1.3). Le résultat est présenté sur la figure 8.15.
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Fic. 8.12 : Efficacité en fonction de la distance & ’hote. On remarque qu’il n’y a pas de perte d’efficacité au centre
de la galaxie hote.

8.4.2 La fonction de luminosité des supernovae

Il est essentiel de simuler avec le maximum d’exactitude la diversité des courbes de lumiére de
SNe Ia mais aussi les proportions relatives des divers types (« standard », « sous-lumineuse » ou
« sur-lumineuse »). Une premiére approche est d’utiliser un lot de courbes de lumiéres de supernovee
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FiG. 8.14 : Efficacité en fonction du rapport des amplitudes entre supernova simulée et hote.

observées. Nous essayerons ensuite, en guise d’alternative, de modéliser la fonction de luminosité a
I’aide du facteur d’étirement introduit au §4.1.3.

La fonction de luminosité observée

Les figures 8.16 représentent la fonction de luminosité ainsi que le paramétre Am% pour un
ensemble de 51 supernova publiées par Hamuy et al. (1996a) et Riess et al. (1999).
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Un échantillon représentatif de courbes de lumiére de SNe Ia

Nous utilisons un sous-ensemble de courbes de lumiére de supernova de type Ia proches (Hamuy
et al. 1996a, Riess et al. 1999) relativement bien échantillonnées dans les deux bandes V et R. Dix-
sept supernovae® ont ainsi été sélectionnées de par leur courbe de lumiére bien échantillonnée, afin
de permettre un ajustement raisonnable, et ce dans les deux couleurs qui nous servent a calibrer la
bande passante bleue d’EROS, a savoir V et R (figures 8.17). Cette contrainte induit un biais dans la
fonction de luminosité sélectionnée, la valeur moyenne de la magnitude absolue étant « tirée » vers
les faibles luminosités par trois supernove relativement sous-lumineuses (et surtout par SN 1996ai,
la plus extréme), comme le montre la figure 8.18(b), que I'on peut comparer a 8.16(b).

Les courbes de lumiére sélectionnées sont ajustées a ’aide d’une fonction analytique (Contardo
et al. 2000). Ce modeéle empirique utilise deux gaussiennes, d’amplitudes gg et g1, d’écarts-type o et
01, centrées sur les phases tg et t1, pour modéliser respectivement le maximum de lumiére, et le pic
secondaire dans les bandes R et I. A ces gaussiennes est ajoutée une décroissance linéaire de pente y
et d’ordonnée & ’origine fy, pour ajuster le déclin tardif, 'augmentation du flux avant le maximum
étant donnée par une exponentielle de constante de temps 6 et de phase 7. Ainsi la magnitude m en
fonction du temps ¢ est ajustée par :

—(+—1n)2 ($—+.)2
ot 10— t0)+ goesp (92 + gy exp (202)

" e (77)

(8.21)

Notons que souvent, pour ¢t < 7, le comportement de cette fonction est ’objet de soubresauts. Afin de
simuler la dispersion des courbes de lumiére des SNe Ia, nous tirons au hasard, de maniére uniforme,
une courbe de lumiére donnée, parmi cet ensemble. Seul I’ajustement analytique est utilisé : il permet
d’accéder a tous les points de la courbe de lumiére sans interpolation. Par exemple une des courbes

Les 17 supernova en question sont les suivantes : SN 1991ag, SN 1992al, SN 1992bc, SN 1992bo, SN 1993H, SN
1994M, SN 1994ae, SN 1995D, SN 1995E, SN 1995al, SN 1995ak, SN 1995ac, SN 1995bd, SN 1996C, SN 1996X, SN
1996ai et SN 1996bo.
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la supernova la moins lumineuse, SN 1996ai, on ob-
tient une distribution de moyenne -17.98 et de largeur
0.64, similaire & la distribution obtenue par Richard-
son et al. (2002). Notons qu’il est possible que SN
1996ai soit trés absorbée par sa galaxie hote.
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fonction de AmZE. Les cercles représentent les 17 su-
pernovee sélectionnées pour la mesure du taux. La
droite est le résultat de l’ajustement réalisé par Ha-
muy et al. (1996¢), et donné par 1’équation 4.2.

Fic. 8.16 : Fonction de luminosités des SNe Ia observée : magnitudes absolues dans les bandes B et V et paramétre
AmE;, pour 'ensemble des 29 supernovae de Hamuy et al. (1996a) et des 22 supernovze de Riess et al. (1999).

de lumiére ainsi utilisée est celle de SN 1992al (Hamuy et al. 1996a) dont Amil = 1.11 £ 0.05, le
facteur d’étirement est s = 0.981 £ 0.02. Son décalage spectral est z = 0.0146 et sa magnitude au
maximum dans la bande B est Bnax = 14.60. Les paramétres de son ajustement analytique sont
donnés dans le tableau 8.1; avec ces paramétres, sa magnitude absolue au maximum dans la bande
V est de —18.60 + 5log h, tandis que (Hamuy et al. 1996b) obtiennent —18.48 4 51log h. La fonction
de luminosité des 17 supernovee sélectionnées est représenté par I’histogramme de la figure 8.18(b).
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Fic. 8.17 : Les différents patrons de courbes de lumiére utilisés dans les bandes V' et R, au total 17 supernova tirées
de Hamuy et al. (1996a) et Riess et al. (1999). Seule la fonction analytique ajustée par (8.21) est représentée ici; c’est
également elle qui est utilisée dans le calcul.

| fo g to 90 o) g1 t o1 T 0
B | 1729 0.01279 -3.5954 -3.2457 -17.668 0.0 1.0 1.0 -28.850 8.070
V | 15,59 0.02444 -7.4503 -1.6645 21.970 0.0 1.0 1.0 -25.796 7.344
R | 1526 0.03092 2.6268 -0.7837 6.930 -0.4672 26.058 7.677 -20.970 5.378

TAB. 8.1 : Paramétres de 'ajustement analytique de SN 1992al dans les différentes bandes que nous utilisons
ici. Ces paramétres sont a reporter dans I’équation (8.21).

La distribution en « paramétre d’étirement »

Il est également possible de représenter la distribution observée des SNe Ia & partir d'un seul
patron que l'on étire ou comprime au gré des besoins. Un seul paramétre suffit alors, un facteur
d’étirement s (voir §4.1.3). Les supernovee proches utilisées par Perlmutter et al. (1999) pour éta-
lonner leurs supernovee lointaines sont un sous-ensemble (les 18 supernovee de l’échantillon total
qui furent découvertes au plus tard 5 jours aprés le maximum de lumiére) de ’échantillon du Ca-
lan/Tololo (Hamuy et al. 1996a), dont la distribution en stretch factor est donnée sur la figure 8.19.

Ceci étant, cette méthode du parameétre d’étirement s permet de reproduire seulement la fonction
de luminosité des supernova de type la « normales ». Elle ne permet pas d’ajuster des événements
sur-lumineux de type SN 1991T ou sous-lumineux tel SN 1991bg.

Nous avons besoin de deux couleurs, pour obtenir des flux EROS. Comme le facteur d’étirement
ne fonctionne que dans les bandes B et V' (en R et dans les bandes vers l'infrarouge, 1’existence d’un
second maximum empéche tout traitement de ce genre), le choix est rapide! Déterminons donc les
parameétres de correction dans ces deux bandes pour le facteur s. Pour ce faire, nous utilisons les rela-
tions mesurées dans les dites bandes pour le Am%, puisque a priori I'une et ’autre paramétrisation
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FiG. 8.19 : Distribution du facteur d’étirement pour les
18 supernovee de I’échantillon Calan/Tololo qui ont été
découvertes moins de 5 jours aprés leur maximum de lu-
miére. Ce sont les mémes supernovae proches que Perl-
mutter et al. (1999) ont utilisées. Ces valeurs de « s »
résulte d’un ajustement de la courbe de lumiére.
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Fic. 8.20 : Courbe de lumiére dans la bande V de la
supernova SN 1992al (s = 0.981), servant de patron, pour
trois valeurs du facteur d’étirement s, moyenne plus ou
moins un sigma de la distribution gaussienne obtenue
d’apres la fonction de luminosité de (Richardson et al.
2002).

sont équivalentes (du moins en premiére approximation).

D’une maniére générale nous avons :

max __ COorr corr
MBY = Mpy + ARy

(8.22)
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MEY étant la magnitude absolue au maximum de lumiére dans la bande B ou V'; MBY est la
magnitude correspondant a une courbe de lumiére « patron » (§4.1.3), AR la correction & appliquer
pour passer de l'une a 'autre. On a ainsi (Hamuy et al. 1996a, Perlmutter et al. 1999) :

O =alV 5 [AmE —1.1] (8.23)
v =—a; " [s — 1] (8.24)

Amjs et s varient en sens inverse I'un de 'autre : plus une supernova est lumineuse, plus son Amqs
est petit, et plus son facteur d’étirement est grand.
Ce qui donne :

B

Q. B
s—1=-— 2’;15 [AmEB —1.1] (8.25)
S
v
QL B
s—1=— 2’3” [AmB — 1.1] (8.26)
S
et : B
YamB ﬁ
aXmﬂ aY
or compte tenu de (4.2) ona:a% , =0.784£0.182 et o} , = 0.707£0.150. Par ailleurs of = 1.74
mis mys

(Nugent 2002, communication personnelle), ce qui donne : o = 1.57. Et :
s = —0.45(Amik —1.1) + 1 (8.27)

Notons que les paramétres « AmP, et ag sont obtenus uniquement pour des SNe Ia « normales » :

les événements sous-lumineux sont exclus de 'ajustement (voir par exemple la figure 4.2). En effet,

imB = 0.784, on obtient une incompatibilité entre la largeur de la distribution en magnitude
15

(o =~ 0.6 — figure 8.18(b)) et la largeur de la distribution en AmZ (UAmF_ ~ (.27 — figure
8.16(c)), qui devrait étre telle que opr, ~ 1.74 - 05 = 1.74 x 0.12 = 0.2...

avec

Approximation de la distribution en s par une gaussienne On peut comparer la distribution
du parametre s tel qu’il est ajusté sur un sous-ensemble des supernovee de Hamuy par le SCP (figure
8.19), avec la distribution obtenue si on transforme simplement la distribution en Am& a I’aide de
(8.27) (figure 8.21). On remarque que les deux distributions sont trés semblables.

Afin de simuler la fonction de luminosité des SNe Ia, nous utilisons une courbe de lumiére qui
nous sert de patron. La supernova SN 1992al a été choisie car son facteur s est a peu prés égal a 1.
Néanmoins, sa magnitude absolue au maximum de lumiére en B est M5?*(1992al) = —18.53+51log h
(Hamuy et al. 1996b), ce qui est sous-lumineux de 0.5 magnitude par rapport a la valeur moyenne
qu’obtiennent Richardson et al. (2002) (< ME?* >= —18.05 + 5log h). Reproduire leur distribution
revient a ajouter systématiquement 0.5 mag au patron, avec une distribution en s centrée sur 1,
d’écart-type 0.32, soit une dispersion de 0.56 sur la magnitude au maximum (figure 8.20). La fonction
de luminosité ainsi simulée est représentée par la courbe sur la figure 8.18(b).

8.4.3 La calibration

Les flux mesurés (geros) sur les images doivent pouvoir étre exprimés en fonction des bandes
standards : V' et R pour ce qui est des 17 courbes de lumiére, et B et V pour ce qui est du facteur
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Fic. 8.21 : Facteur d’étirement s & partir du Am%,
obtenu par la relation (8.27) pour I’échantillon de 51 su-
pernove publiées (voir figure 8.16).

d’étirement. On exprime également gems en fonction de Rj.s, pour obtenir la distribution en décalage
spectral des galaxies, cette derniére reposant sur la fonction de luminosité du LCRS, et en fonction
de R pour obtenir la luminosité des galaxies dans cette bande.

Le détail de la calibration des bandes EROS est donné en annexe D. En annexe E nous vérifions
que 'on peut appliquer une calibration effectuée avec des étoiles a des supernovee.

Il se trouve que les points zéro pour la recherche de 1999 et celle de 2000 sont & peu prés égaux,
a moins de 5 % pres. Nous utiliserons une calibration globale, les fluctuations au cours d’une méme
recherche étant en-dega de la précision de la calibration elle-méme, < 10 %.

Compte tenu de cela et de la valeur des termes de couleur, nous avons :

Beros =V — 0.528 - (V — R) — 22.7 (8.28)

Beros =V — 0.311- (B — V) — 22.7 (8.29)

pour les supernovae ; la relation (8.28) est utilisée pour convertir les magnitudes de ’échantillon de
courbes de lumiére en magnitude Beros, tandis que (8.29) est utilisée pour la fonction de luminosité
des supernove représentée par le facteur d’étirement.

De plus, nous avons (§D.6) :

Beros ~ R — 22.45 (8.30)

Beros = Rlcrs —22.7 (8.31)

pour les galaxies. Nous négligeons le terme de couleur, car Beros — Reros ~ 0 & 15 % prés pour les
galaxies du LCRS. Ces relations nous permettent de convertir les flux EROS en magnitudes R et
Ry selon que 1'on calcule leur luminosité (pour obtenir le taux en SNu) ou la densité de probabilité
de leur décalage spectral, respectivement.

On vérifie la validité de la calibration (8.30) a l’aide des comptages de galaxies publiés dans la
bande R (figure 8.6). Si elle n’avait pas été correcte, un décalage systématique aurait été visible entre
les comptages EROS et les comptages publiés.
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8.4.4 L’extinction
L’absorption galactique

Pour corriger de I'absorption galactique (mgbs = Mintrinseque + A), nous utilisons les cartes d’ex-
tinction de Schlegel et al. (1998). Ils utilisent effectivement le relevé de l'ensemble du ciel effectué
par l'instrument DIRBE sur le satellite COBE, aux longueurs d’ondes de 100 pym et 240 pm, pour
construire une carte de la température de la poussiére qui est ensuite convertie en carte de la densité
de colonne des poussiéres. Cela donne une mesure du rougissement F(B — V') galactique, et donc de
I’absorption (voir B.3).

F 10

10 Mean = 0.0417} Mean = 0.1385 Mean = 0.1116
r RMS_=0.0129 RMS_=0.0429: RMS_=0.03463
r 8

o
F 6

6
r 4

J

o 21— H
C [1.11 Il \H‘mHH\HH\‘H‘H‘\H‘HMHH‘ ’\H‘mHH\H‘H\HH‘MHH\HH
0 0.08 01 005 01 015 02 025 03 0.35 005 01 015 02 0.25 03 0.35

Absorption A, Absorption A

Fi1c. 8.22 : Rougissement pour les Fic. 8.23 : Absorption en V pour les FiG. 8.24 : Absorption en R pour les
champs de recherche d’EROS. champs de recherche d’EROS. champs de recherche d’EROS.

La valeur de I’absorption galactique est déterminée champ par champ (et donc supposée constante
sur un champ de 1 deg? donné). Les figures 8.23 et 8.24 montrent la distribution de 1’absorption dans
les champs de recherche de supernovee.

L’absorption par la galaxie héte

Hamuy et al. (1996a) et Riess et al. (1999) n’ont pas corrigé de cette absorption (qui est quasiment
impossible & mesurer). Nous ne tiendrons pas compte de cette correction, faisant I’hypothése que la
distribution de I'extinction par ’hote dans les supernovee de Hamuy et Riess est « représentative »
de nos supernovee.

Ceci étant, il serait intéressant de voir son effet sur la fonction de luminosité semi-théorique
obtenu avec le facteur d’étirement, qui elle n’en tient pas compte. Effet que I’on pourrait quantifier
a I'aide d’un modéle d’extinction et d’une simulation Monte-Carlo.

8.4.5 Les corrections K

L’effet pervers du décalage spectral sur le spectre d’un objet, en I'occurrence une supernova ou
une galaxie, est d’engendrer une variation systématique du flux intégré dans une bande passante
comme illustré sur la figure 8.25. Pour corriger de cet effet purement observationnel on calcule une
correction, donnée par I’expression (A.27) :

[ a0 (22)]
e

(8.32)

Ao étant la longueur d’onde observée ; expression qui s’annule quand 7' = 1 (la bande spectrale couvre
tout le spectre).
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(2) A travers une bande photométrique fixe, telle que
B ou R, le flux d’'une méme supernova va varier en
fonction du décalage spectral auquel elle se trouve.
Pour s’affranchir de cet effet on détermine des correc-
tions, dites corrections K afin de compenser le déca-
lage.
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(b) Quand on observe des supernove 3 grand décalage
spectral (z 2 0.3) il faut changer de filtre. Ainsi une
supernova observée en bande B & petit z devra étre
observée en bande R, voire I ou J pour des décalages
spectraux plus importants. A z ~ 0.45, la bande B
est presque équivalente & la bande R. En observant
une supernova distante en bande R, si on souhaite se
ramener au flux dans la bande B équivalente au repos,
il faut effectuer des corrections, en tenant compte des
deux filtres concernés.

F1G. 8.25 : Illustration du principe de la correction K sur un spectre de SN Ia.
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(a) Patrons des transmittivités des filtres Bj, V;
et R. utilisés. On peut les trouver en ligne sur
http ://obswww.unige.ch/gcpd/filters/fil08.html
pour le systéme Johnson et sur
http ://obswww.unige.ch/gcpd/filters/fil54.html
pour le systéme Cousins.
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(b) Patrons des spectres de SNe Ia uti-
lisés. Le patron est disponible en ligne
http ://www.supernova.lbl.gov/~nugent /spectra.html.
Il s’agit d’un patron composite proposant un échan-
tillonnage du spectre journalier entre -19 jours et
+70 jours. Il a été construit en utilisant des spectres
observés et interpolés (Nugent et al. 2002).

FiG. 8.26 : Patrons des transmittivités des filtres et des spectres utilisés pour calculer les corrections K des

supernove de type Ia.
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Pour les supernovae

Les corrections K pour les SNe Ia interviennent lors de la transposition des courbes de lumiére
au décalage spectral souhaité (voir §8.4.6).

Les intégrales (8.32) sont calculées & partir de patrons, tant pour les spectres de SNe Ia, que
pour les transmittances des différents filtres utilisés, selon le principe illustré sur la figure 8.25. Le
résultat est illustré sur les figures 8.27, qui montrent qu’elles ne sont pas du tout négligeables, et
qu’elles dépendent fortement de la phase de la supernova.

Pour les galaxies

Les corrections K pour les galaxies interviennent lors de la détermination de leur distribution en
décalage spectral, ainsi que lorsque 1’on calcule leur luminosité.

La figure 8.28 montrent les corrections K dans la bande R pour des galaxies calculées par Pog-
gianti (1997). On constate sur la figure 8.28(b) que ces corrections dépendent peu de la distribution
de ’énergie spectrale des différentes galaxies & petit décalage spectral. Nous utiliserons donc 1’ap-
proximation Kga(2) = 2.5 - log(1 + 2).

8.4.6 La magnitude des supernovae

Compte tenu de ce qui précéde, nous sommes en mesure de déterminer le flux en ADU d’une
supernova & un décalage spectral donné. A partir du lot de supernovae publié (§8.4.2), pour lesquelles
on connait I’évolution de la magnitude en fonction de la phase (époque par rapport au maximum de
lumiére) et le décalage spectral, on peut obtenir simplement la magnitude en fonction de la phase
pour un décalage spectral différent.

Transposition d’une courbe de lumiére de z; a 2

Les courbes de lumiére sur la figure 8.17 sont tracées relativement & leur magnitude absolue.
Or les points observationnels publiés le sont pour le décalage spectral de la supernova. Dans notre
logiciel de calcul, nous avons seulement besoin de ces courbes & un décalage spectral donné : il suffit
donc de les transposer de leur décalage spectral d’origine a celui que ’on souhaite.

L’évolution de la magnitude m d’une supernova située au décalage spectral z; en fonction de sa
phase (observée) tq s’écrit (A.23) :

DL(Zl)
10 pc

m(tl,zl) ZM(tl/(l—l—Zl))+5-10g |: :| —i—K(tl,Zl) (833)

M étant la magnitude absolue de la supernova, Dy, sa distance de luminosité, et K la correction K
associée dans la bande spectrale considérée.

Ainsi, quand on se place & un décalage spectral donné zo, la phase observée devient ts et :

Dr(z)
Dr,(22)

m(tl, Zl)*m(tg, ZQ) = M(tl/(1+21))*M(tg/(1+22))+5'10g |: :| —I-K(tl, Zl)*K(tg, ZQ) (834)

orona:t/(14 z1) =ta/(1+ 22), ce qui donne :

DL(Zl)
DL(ZQ)

relation qui ne dépend pas de la constante de Hubble.

m(tl,zl) — m(tQ,ZQ) =5-log { ] +K(t1,z1) — K(tQ,ZQ), (8.35)
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(c) Dans la bande R. Il se produit le méme phénoméne
que pour la bande V, sauf que maximum de I’émission
spectral va coincider avec la bande R seulement pour
z ~ 0.5.

F1G. 8.27 : Les corrections K pour les SNe Ia, dans les bandes BV R, en fonction du décalage spectral, pour différentes
phases. Les différents commentaires sont essentiellement vrais pour les spectres autour du maximum de lumiére ; or le

maximum de I’émission se décale vers les grandes longueurs d’onde avec la phase également. Néanmoins, le principe
reste le méme.

8.4.7 Algorithme de calcul du flux

Le schéma général du calcul du flux tel qu’il est observé par EROS est le suivant (figure 8.29) :

Pour chaque galaxie :
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(a) (b) Gros plan sur les petits décalages spectraux.

F1G. 8.28 : Les corrections K pour les galaxies dans la bande R, en fonction du décalage spectral, pour différents
types de galaxies (Elliptiques E et E2, spirales Sa et Sc), d’aprés Poggianti (1997). On a également tracé 2.5-log(1+ 2),
qui est une bonne approximation des corrections K pour les galaxies & petit décalage spectral.

On tire aléatoirement un décalage spectral zo selon la distribution p (§8.4.1, page 126).

On tire uniformément une phase t2, ce qui permet d’obtenir la courbe de lumiére observée
& 29, par l'intermédiaire de (8.35), t; étant donné par ¢t; = to- (1 4+ 21)/(1 + 22), en
ayant auparavant ajouté l’extinction galactique (§8.4.4, page 136) correspondant au
champ traité.

Le nombre d’ADU correspondant en est déduit par les relations de calibration (§8.4.3).

Une fois que le nombre d’ADU est déterminé, on en déduit lefficacité préalablement déterminée
(§8.3.3).

Fic. 8.29 : Illustration du cal-
cul de lintégrale, dénominateur
de (8.6). Pour chaque galaxie de
chaque image, un décalage spec-
tral z est tiré aléatoirement selon
la distribution p(z|mga) (§8.4.1);
une courbe de lumiére est choisie
(§8.4.2), puis étirée (selon P’axe du
temps) et décalée (sur ’axe des ma-
gnitudes) au z souhaité ; une phase
t est tiré uniformément, ce qui per-
0 Phase met d’en déduire un flux, et de 1a
Pefficacité (§8.3.3).

log(flux)

m(t,z) F

calibration

£(t,2)
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8.5 Un modéle simple

Dans le but de valider les simulations Monte-Carlo de la distribution en décalage spectral des
supernovae, nous fabriquons un petit modéle qui va nous permettre de comprendre comment les
différents parameétres, tels que la magnitude limite de la recherche, la coupure en magnitude sur les
galaxies ou le décalage spectral interagissent entre eux.

Pour ce faire, reprenons 1'équation (7.21) :

dn av
a0 ?) = Rex(2) - pr(2) - ALz, miim) -0 (2),

ol RN est le taux de supernovee, AT.(z, mjim), le temps de controle et myiy, est la magnitude limite
dans la bande Begros- On adapte cette relation dans le cas ol I’'on impose une limite & la magnitude
des galaxies hotes :

dn dV ]V[gal—lim(mgal—limvz) ngal
dde(Z) = Rsn(z) - AT,(z, mlim)m(z / dMdV

dNga1/(dMdV') étant la fonction de luminosité des galaxies, et dNga1 /(dMdV')- L(M) est la luminosité
galactique par unité de volume et par intervalle de magnitude absolue M. L’intégrale est calculée sur
toutes les magnitudes absolues, jusqu’a la magnitude absolue Mga1.1im correspondant & la magnitude
apparente limite fixée pour le décalage spectral z :

(8.36)

L(M)dM, (8.37)

—00

Mgattim (Mgal-lim; 2) = Mgallim — p(2) — K(2) (8.38)

Si Mgaltim (Mgal-tlim» 2) — 400, I'expression (8.37) se réduit a (8.36).

Dans le cas ou l'intervalle de temps entre les deux images, de recherche et de référence est trés
grand (2 300 jours), ’expression du temps de contrdle AT.(z, mypy,) est calculé comme illustré sur
la figure 7.2.

Dans le cas contraire, il faut cogiter un peu!

Soit C la fonction du temps ¢ (la phase) décrivant la courbe de lumiére ; m désignant la magnitude.
Soient t, la phase au maximum de lumiére, mymy le seuil de détection en magnitude apparente et 7
I'intervalle de temps entre 'image de découverte et celle de référence. Considérant t; et t5 tels que :

t1 = C *(mim)li<t,

C™H(Mitim) |t>1 siteo—t1 <T
ta = - ’ : 8.39
? { CHm)leta)—cta—1)=0 Sita—t1 >7T (8.39)

le temps de contréle est alors donné par AT.(z, myy,) = to — t1 pour une efficacité e = 1 si m < myjy
et 0 sinon.

L’équation (8.37) est donc essentiellement le produit de trois termes, le temps de controle, 1élé-
ment de volume, et le nombre de galaxies, que nous allons détailler quelque peu.

8.5.1 Le temps de controdle

Dans le cas ot I’on n’impose aucune restriction sur 'intervalle entre 'image de détection et celle
de référence, le temps de contrdle varie en fonction du décalage spectral z & peu prés comme 1/z,
comme en témoigne la figure 8.30. En revanche, dans le cas qui nous intéresse ici, si 'intervalle de
temps entre 'image de découverte et I'image de référence correspond grosso modo & une lunaison (un
peu moins de 30 jours), la probabilité de découvrir une supernova trés longtemps aprés le maximum
devient nulle, comme le montre la figure 8.31, expression du temps de controéle en fonction du décalage
spectral.
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gure du bas montre que le temps de contréle se comporte
a peu prés comme la fonction 1/z (pour 0.03 < z < 0.15).

8.5.2 L’élément de volume

L’expression en est donnée par (A.13), dont une approximation aux petits décalages spectraux
est donnée par (A.14) :
v, 1 [ ¢\’ ,
— == = 1 8.40
i =7 () 0ot (8.40)
La figure 8.32 montre I’évolution de ce terme comparée avec son approximation & bas décalage
spectral ; approximation valable jusqu’a des décalages spectraux de 0.1 - 0.15.

8.5.3 Les galaxies hotes

La densité de luminosité galactique s’exprime selon :

J\4ga1—lim(mgal—lim7z) dN. 1
DLl <mgar i = / 7dM3"‘V L(M)dM (8.41)

—0o0

oll Mgal-lim €st la coupure que ’on impose sur la magnitude apparente des galaxies hétes, de fagon a
se rapprocher le plus possible de la limite de complétude, et donc de bien controéler la population des
galaxies. Dans le cas oul Mgallim — +00 on retrouve la densité de luminosité des galaxies de champs
(figure 8.33). Nous utilisons ici la fonction de luminosité mesurée par le LCRS (voir §5.1.3).

8.5.4 La distribution en décalage spectral des supernova

Le produit des trois termes passés en revue ci-dessus donne la distribution en décalage spectral
du nombre de supernova obtenu ; il est représenté sur les figures 8.34 et 8.35. Dans le cas ou 1’on fixe
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Fic. 8.34 : Distribution des supernove en décalage
spectral pour deux valeurs de la magnitude limite, cor-
respondant & des temps de pose de 300 secondes et 600
secondes pour EROS. Le seuil en décalage spectral aug-
mente d’environ 20%, ce qui correspond au doublement
du temps de pose. L’intervalle de temps entre la décou-
verte et la référence est de 30 jours. La coupure en ma-
gnitude apparente de la galaxie hote est 19.
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Fic. 8.33 : Densité de luminosité des galaxies obser-
vables en fonction du décalage spectral, pour différentes
magnitudes de complétude (ou coupure sur la magnitude
apparente). On note que plus celle-ci est élevée, plus on
tend vers 0.014 - 10'° 13 - Lg - Mpc ™3, valeur de la den-
sité de luminosité des galaxies de champ mesurée par le
LCRS (Lin et al. 1996).
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FiG. 8.35 : Evolution de la distribution des supernova
en décalage spectral avec la magnitude limite de complé-
tude des galaxies (coupure en magnitude apparente des
galaxies hotes). L’intervalle entre découverte et référence
est de 30 jours; la magnitude limite de 20.6.

la coupure sur la magnitude des galaxies hotes (figure 8.34), la distribution en décalage spectral des
supernovae découvertes varie avec le temps de pose (et donc la magnitude limite de la recherche). Le
décalage spectral limite augmente d’un facteur 21/4 (soit environ + 20 %) quand le temps de pose
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est doublé (la magnitude limite, elle, augmente de 0.4 mag). Quant au nombre total de supernovee
(donné par 'intégrale des courbes de la figure 8.34), il augmente & peu prés de 50% (figure 8.37). Le
comportement de cette distribution en fonction du décalage spectral et de la magnitude limite est
illustré sur la figure 8.38. Ainsi pour mgariim ~ 19, la distribution s’écarte peu de la forme qu’elle
aurait si aucune limite n’était imposée sur les magnitudes des galaxies hotes (cas mgal1lim — +00 —
voir figure 8.35).

Fic. 8.36 : Evolution de la distribution
des supernovz en décalage spectral avec la
coupure sur la magnitude de la galaxie hote a b
(mgar-1im). Les courbes les plus & gauches r
représentent la moyenne de la distribution, 20 [
& droite la limite supérieure. Les deux sé-
ries de courbes correspondent & deux ma- o L
gnitudes limites (mym) de 20.6 et 21, cor- '
respondant & des temps de pose de res-
pectivement 300 secondes et 600 secondes.
L’intervalle de temps entre la découverte
et la référence est de 30 jours.
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En ce qui concerne le comportement de la distribution des supernova avec la coupure sur la magnitude
apparente des galaxies, il est illustré sur la figure 8.35 d’une part et sur la figure 8.36 d’autre part.
Sur cette derniére la forme « saturée » du décalage spectral limite en fonction de la coupure provient
du fait que, en-deca de la cassure, la distribution en z est limitée par la fonction de luminosité des
galaxies (mgallim ~ 17 pour myim = 20.6), tandis qu’au-dela, c’est le temps de controle qui dicte
la limite en z. Toujours est-il qu’a partir de mgaiim < 19 on constate que cette coupure n’a plus
beaucoup d’influence sur la distribution en z.

En revanche, la figure 8.39 montre que le nombre de supernova de type Ia obtenu est trés dépen-
dant de cette coupure sur la magnitude apparente des galaxies hotes. Ce n’est que pour mgal-lim < 20
que cette dépendance décroit fortement : on atteint la limite de complétude, le nombre de galaxies
ne varie plus beaucoup dans U'intervalle de décalage spectral qui nous intéresse (figure 8.33).

Or cette coupure a été fixée & Beros < —3.5 (soit R ~ 19.0) pour la recherche de 1999 (temps de
pose de 300 secondes, magnitude limite V ~ 20.6) et Bergs < —3.1 (soit R ~ 19.4) pour celle de 2000
(temps de pose de 600 secondes, magnitude limite V' ~ 21).
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F1G. 8.37 : Intégrale de la distribution en dé-
calage spectral des supernova en fonction de
la magnitude limite. L’intervalle entre décou-
verte et référence est de 30 jours.

Fic. 8.38 : Evolution de la distribution en dé-
calage spectral des supernovee (par le biais de sa
moyenne — courbe la plus & gauche — et de sa
limite supérieure — courbe la plus & droite). Et
ce pour différentes valeurs de la coupure sur la
magnitude apparente des galaxies hotes. Le cas
noté Mmgallim — oo correspond & pr =0.014
h®-10'° . Ly - Mpc 2. L’intervalle de temps entre
la découverte et la référence est de 30 jours.

F1G. 8.39 : Nombre de SNe Ia détecté en
fonction de la magnitude limite sur les ga-
laxies hotes. On constate que & partir d'une
coupure sur la magnitude apparente des
galaxies de 20, le nombre de SNe obtenu ne
varie plus significativement. En revanche,
en-deca, la variation reste importante.
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8.6 Les distributions « observées »

Nous comparons ici les distributions observées et obtenues par simulation Monte-Carlo pour un
certain nombre d’observables, le décalage spectral, la magnitude des supernovae a leur découverte,
leur distance & la galaxie hote et la magnitude de leur galaxie hote.

La comparaison entre les deux distributions est effectuée & 1’aide de leurs histogrammes cumu-
lés, sur lesquels un test statistique d’adéquation de Kolmogorov-Smirnov’ est réalisé. Pour chaque
observable, la probabilité d’adéquation entre la distribution observée et la distribution issue de la
simulation Monte-Carlo est indiquée sur I’histogramme cumulé. En régle générale I’adéquation avec
les données est plutét bonne pour 1999 ; en 2000 la statistique plus faible est probablement & 1’origine
des écarts constatés.

8.6.1 La distribution en décalage spectral

Nous comparons ici la distribution en décalage spectral telle qu’elle est obtenue par la simulation
Monte-Carlo, avec la distribution des supernovee réellement observées. Les caractéristiques de ces
derniéres figurent dans le tableau 7.4. Les distributions observées figurent sur 8.41 et 8.44, pour 1999
et 2000 respectivement, tandis que les distributions simulées sont représentées sur 8.42 et 8.45.

Les figures 8.43 et 8.46 montrent les distributions cumulées des événements observés et simulés.

8.6.2 La distribution en magnitude a la découverte

La distribution de la magnitude des supernovae & l’instant de la découverte est représentée sur
les figures 8.49 & 8.51.

8.6.3 La distribution en distance a la galaxie hote

Les supernovee simulées sont « collées » sur leur galaxie hote selon la brillance de surface (§8.3.1),
dans un disque de rayon maximal 20 pixels. La distribution des supernove simulées puis retrouvées
est donnée sur les figures 8.54 et 8.57, & comparer avec les distributions observées sur les figures 8.53
et 8.56 : les deux distributions sont piquées au centre des galaxies, ce qui valide I’hypothése selon
laquelle les supernove sont distribuées selon la brillance de surface de leur galaxie hote ; hypothése
selon laquelle nous avons distribué nos supernovee simulées.

8.6.4 La distribution en magnitude de la galaxie héte

L’échantillon des galaxies hotes « potentiels » de supernove est particuliérement délicat & obtenir.
Les coupures retenues, sont présentées par (8.13) et (8.14). Deux supernova de la campagne de

"Le test de Kolmogorov-Smirnov permet de juger de Padéquation entre une distribution empirique et une distribu-
tion théorique. Soient F’, la fonction de répartition (distribution « cumulée ») de la distribution empirique de taille n
et F' la fonction de répartition de la distribution théorique. On construit la mesure D, = sup, |Fr(z) — F(z)| comme
étant la distance maximale entre les deux fonctions de répartition ; pour ce faire, il n’est pas nécessaire de chercher
le maximum sur tous les z, il suffit de le chercher aux valeurs de I’échantillon. Kolmogorov a montré que la variable
aléatoire z = v/nD,, suivait une loi indépendante de F' quand n — +oo :

+oo

: < _ ik, —2k%2?
nkr_{loo Pr{\/nD, < z} k; (—=1)%e
Ainsi la probabilité d’obtenir un écart plus important que z = /nD,, tend vers 1 — 2;)0_00(*1)1667216222 ; si cette

probabilité est trés petite, I'hypothése que F' représente la distribution empirique doit étre rejetée comme non vrai-
semblable.
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1999 ne passent pas cette coupure (figure 8.59). La comparaison des histogrammes cumulés pour la
simulation et les observations présentés sur les figures 8.61 et 8.64 montrent une relativement bonne
adéquation, et justifie ainsi a posteriori la coupure utilisée.

8.6.5 La distribution de la phase a la découverte

Sans la courbe de lumiére compléte, il n’est pas aisé de quantifier précisément la phase d’une
supernova ; son spectre permet seulement d’en avoir une estimation (voir le tableau 7.3, page 111) :
on constate que la majorités des supernovee sont découvertes autour de leur maximum de lumiére.
Les figures 8.40 donnent la distribution simulée de ce paramétre. Elle est piquée sur le maximum de
lumiére, comme on s’y attend compte tenu de l'intervalle de temps entre les images de recherche et
les images de découverte.

5001~ 800
[ [ 1999 Nent = 34816 £ [_2000 Nent = 63907
F Mean = 1.662 700E- Mean = 1.862
4001 RMS = 8.498 E RMS = 8.388
L 600
300 500(—
C 4001~
200~ a00E-
L 200
100{— =
H 100—
P P S T ST RO IR IR O B ob il e e el
20 15 -0 5 0 5 10 15 20 25 30 20 15 -0 5 0 5 10 15 20 25 30
Phase (jours par rapport au maximum) Phase (jours par rapport au maximum)
(a) Pour la campagne de 1999. (b) Pour la campagne de 2000.

Fi1G. 8.40 : Distribution simulée de la phase & la découverte. Notons que dans les deux cas, 20 % des
événements ont une phase supérieure a +10 jours, événements concernés par l’écart maximal avec la
calibration photométrique (voir annexe E).
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8.7 Le taux de supernova de type Ia

8.7.1 Le nombre de supernovae observées
Pour la recherche de 1999, douze supernova de type Ia ont été détectées. Mais ce nombre fluctue

au gré des coupures sur la magnitude de la galaxie hote.

Pour ce qui est de la recherche de 2000, quatre SNe Ia ont été trouvées.

8.7.2 La surface effective du sondage

En 1999, la recherche avait couvert 428 deg? (428 champs), contre seulement 170 deg? (170
champs) en 2000.

8.7.3 Résultat

La mesure du taux que l’on obtient & partir de I’équation (8.6) est en SNup; la luminosité des
galaxies est déterminée dans la bande R.

Dans la bande R

Apreés calcul de l'intégrale Z, dénominateur de 1’équation (8.6), ’expression donnant le taux se
réduit a :
RE =3.6525 - = - —— h* SNup (8.42)

ot RE est le taux d’explosion dans le référentiel comobile et dans la bande R (exprimé en en SNug) ;
Stot le nombre total d’images (1/8 de champ) de la recherche, S le nombre d’images qui ont servi a
calculer l'intégrale 7 (donnée en 10'* A=2 LE - jours).

Les valeurs de ces différents termes sont données dans le tableau 8.2, pour différentes combinaisons
des parameétres susceptibles d’affecter la valeur du taux. La valeur « nominale » du taux estobtenue
en combinant les résultats des recherches de 1999 (ligne « 99-1 » du tableau 8.2) et 2000 (ligne
« 00-1 ») de la fagon suivante :

NS + AZS

599 500
799 . Sté)gt +_’Z‘00 . Sté)ot

R —
R ,00 = 3.6525 -

On obtient ainsi (ligne « TOT-1 ») :
RE =0.2207008° h™? SNup (8.43)

ou les erreurs sont statistiques uniquement.

Cette valeur du taux intervient pour un décalage spectral moyen de 0.126, obtenu comme la
moyenne des moyennes des distributions simulées du décalage spectral, pour 1999 (figure 8.42) et
pour 2000 (figure 8.45). La somme quadratique des largeurs de ces deux distributions est 0.077.
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8.7.4 Etude des systématiques
L’effet de la calibration

Si on change le point zéro (pz) de +0.2 mag, le taux varie de fagon symétrique et opposée, de
F18 % (lignes « 99-10 » et « 99-11 » du tableau 8.2). Donc OR/Ipz ~ —1. Si le point zéro est
diminué, tandis que la magnitude de la supernova reste constante, il va falloir moins d’ADU pour y
parvenir ; I'efficacité croissant avec le nombre d’ADU, celle-ci va décroitre, entrainant ’intégrale Z.
Résultat : le taux augmente. Et inversement. Remarquons également que la moyenne de la distribu-
tion en décalage spectral est translatée dans le méme sens que la variation sur le point zéro, mais
seulement de +5 %.

L’incertitude estimée sur la calibration est de 10 %, ce qui conduit donc & une incertitude sur le
taux de 9 %.
Effet de la coupure sur la magnitude apparente des galaxies

Rappelons que la coupure « conservatrice » qui nous permet de sélectionner les galaxies sur nos
images est la suivante :

CSTAR < 0.55
1999 { 2 44
potr { Buoros < 35 (V< 19.2) (844)
CSTAR < 0.55
2000 { = 4
potr { Beros < 3.1 (V < 19.6) (8:45)

Si on abaisse cette coupure & Beros < —4.5 (V' < 18.2) en 1999, la variation correspondante du taux
obtenu est de +20 % (ligne « 99-2 » du tableau 8.2). Cette coupure permet de se rapprocher de la
limite de complétude du LCRS : on est ainsi stir de ne sélectionner que des galaxies. La moyenne de
la distribution en décalage spectral se trouve décalée vers les petits z de 25 % : on a moins de galaxies
faibles, ce qui a pour effet de décaler vers le bas la distribution en décalage spectral. En revanche,
augmenter cette coupure a geros < —=2.6 (V < 20.1) en 1999, a pour effet de diminuer le taux de
-29 % (ligne « 99-3 » du tableau 8.2). Mais dans ce cas, nous ne maitrisons pas la contamination en
étoiles de I’échantillon des galaxies. On observe I’effet inverse sur la distribution en décalage spectral :
sa moyenne se trouve décalée vers les grands z de 16 %. En ne sélectionnant que les galaxies telles
que —3.5 < Beros < —2.6 (19.2 SV < 20.1), le taux obtenu (ligne « 99-4 ») reste compatible avec la
valeur nominale (ligne « 99-1 »).

On estime la précision sur cette coupure de 0.2 magnitude, ce qui se traduit par —6%

5o Sur le taux.

Effet de la fonction de luminosité des supernovae

Nous utilisons la représentation gaussienne (voir §8.4.2 et figure 8.18(b)) de la fonction de lumi-
nosité des SNe Ia pour appréhender I’influence de divers paramétres sur le taux.

Si on augmente artificiellement la luminosité moyenne des supernovee de 20 % (- 0.2 mag), le taux
diminue de 16 % (ligne « 99-6 » du tableau 8.2). En effet, augmenter la luminosité des supernovee
revient & diminuer leur magnitude, donc augmenter le nombre d’ADU : 'efficacité augmente, ce qui
fait baisser le taux. Inversement, si on la baisse de 20 % (+0.2 mag), le taux correspondant est
augmenté de 18 % (ligne « 99-7 »). De plus, dans le cas ou la distribution en facteur de forme de
la courbe de lumiére s n’est pas centrée sur s = 1 mais décalée de +10 % (s = 1.1), le taux s’en
trouve diminué (la luminosité au maximum augmente) de 13 % (ligne « 99-9 »). Inversement, pour
s = 0.9, le taux est augmenté (la luminosité au maximum diminue) de 15 %. En revanche, la largeur
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de la distribution (en facteur d’étirement ou en magnitude absolue) n’a quasiment pas d’influence
sur le taux : si au lieu de 0.32, on prend o5 = 0.42 ou 0.22 pour ’écart-type de la distribution en
facteur d’étirement (soit un écart-type de om,,,, = 0.73 ou 0.38, d’aprés (8.24), sur la distribution
en magnitude absolue), la variation correspondante du taux est inférieure a 1 %.

On peut résumer ce qui précéde en paramétrisant le taux selon :

_ o LBmax \* (s g
RIa—RIa (‘E%max> (5_0)

ou LG .. et s, sont respectivement la luminosité moyenne et le paramétre d’étirement moyen pour
lesquels est déterminé le taux Rf,.
On obtient « et G & partir de ce qui précede :

- In(Ria/RY,) [ —0.82 pour LY. —20 %
In(< L8 > /LB max) | cs51 —0.89 pour LY, .. +20 %

soit oo >~ —0.85. Et :

B - ID(RIH/Rfa)

_J =132 pours=1.1
~In(< s> /1.0)

| —1.28 pour s=10.9

<EBma,x>:£o

Bmax

soit B ~ —1.3.
Ainsi :

—0.85
_ L Bmax s \ 13
R = 0.22- (2.07 109 h? LZ) (W) (8.46)

car la magnitude absolue moyenne est donnée par la figure 8.18(b) (< Mymax >= —17.75 + 5log h),
et le facteur s moyen est donné par la figure 8.18(a) et la relation (8.27) (< s >= —0.45 - (1.156 —
1.1) +1 = 0.97).

On observe un écart de + 24 % entre le taux déterminé avec une fonction de luminosité paramétrée
par s (ligne « 99-5» du tableau 8.2) et le taux obtenu avec le lot de courbes de lumiére de Hamuy et
Riess (ligne « 99-1»). Cet écart correspond a la différence entre les magnitudes absolues moyennes
pour les deux distributions (< Mpmax + 5logh >gr= —17.75 et < Mpmax + Hlogh >,= —18.05 —
voir figure 8.18(b)). L’écart sur la moyenne de la distribution en s n’étant pas significatif (< s >,=1
et < s >gr= 0.975), on a :

s <Ly >\T0 -
Ta Bmax —0.85
= =1.32 =0.789
RIR << LHR >>

Bmax

or R§,/RIR = (.810.

L’erreur sur la moyenne de la distribution en facteur d’étirement est de 3 % (on déduit la distri-
bution de s & partir de la distribution de AmZ sur la figure 8.18(a)), ce qui conduit & une erreur sur
le taux de 4 %. L’erreur sur la moyenne de la distribution en magnitude absolue est de 24 % (figure
8.18(b), en excluant la supernova la plus sous-lumineuse), soit une erreur sur le taux de 20 %.

Si on enléve la supernova SN 1996ai, qui du fait de sa faible luminosité tire la moyenne de la
fonction de luminosité vers les faibles faibles valeurs (figure 8.18(b)), le taux diminue quelque peu
(ligne « 99-13 »), et ’erreur sur la moyenne de la distribution en magnitude absolue diminue d’un
facteur presque deux : on passe de 24 % a 14 %. L’erreur induite sur le taux n’est plus que de 12
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%. La somme des erreurs systématiques (tableau 8.3) passe de £24 % a +18 %. Mais dans ce cas, le
taux n’est valable que pour les supernove telles que My max + 5logh < —15.

Quoiqu’il en soit, la fonction de luminosité des supernovee de type Ia devient de mieux en mieux
connue, au fur et & mesure que les événements s’accumulent. Sa connaissance devrait prendre une
tournant important avec I’« usine & supernovea proches » (voir §4.5.2).

Effet d’une mauvaise identification de supernova

Les spectres de I’ensemble des supernovae trouvées sont présentés dans I’annexe G. Compte tenu
de la difficulté & déterminer le type de 1’objet, notamment pour ceux dont le spectre a un mauvais
rapport signal sur bruit, il est possible qu'une supernova classifié comme Ia n’en soit pas une, et
vice-versa.

Par exemple, il est possible que SN 2000bz, classée comme SN Ia, n’en soit pas une, au regard
du spectre fortement bruité dont nous disposons (voir figure G.27). Il est possible également qu’un
objet tel que SN 1999ah (figure G.3), dont la nature méme de supernova est mise en doute, soit en
fait une SN Ia : son spectre ne ressemble-t-il pas a celui de SN 1999af (figure G.2), qui, elle, est une
SN Ia?

L’effet sur le taux serait alors de +1/14 = +7%.

Effet de la cosmologie

Tous les calculs sont effectués avec le modeéle cosmologique ACDM. La ligne « 99-12 » du tableau
8.2 montre que si I’on choisit un Univers d’Einstein-de Sitter, le taux baisse d’environ 1 %.

Seules la distribution en décalage spectral (p(z|mga1)) et la luminosité des galaxies dépendent
explicitement du modéle cosmologique, a travers la distance de luminosité. Or, si pour un décalage
spectral z donné, la distance de luminosité est plus grande pour un Univers ACDM que pour un
Univers SCDM, en revanche la distribution en décalage spectral p(z|mga1) pour une magnitude mga
donnée se trouve décalée vers les petits z (voir figure 8.15). Les deux effets se compensent presque
exactement dans le domaine de décalage spectral qui nous intéresse, ce qui explique que le résultat
sur le taux est & peu prés identique pour les deux modéles cosmologiques.

Récapitulatif

Le tableau 8.3 résume ce qui précéde.

Calibration +9 %
Echantillon de galaxies o 27/2
Fonction de luminosité des SNe :erreur sur o +4 %

erreur sur Mpmax | £20 %

Mauvaise identification +7 %

Total (somme quadratique) | +24 %

TAB. 8.3 : Résumé des erreurs systématiques.
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Finalement le taux de supernova de type Ia & z = 0.126 est, dans la bande R :

RE = 0.2207008340-053 =2 SNup (8.47)

les premiéres erreurs étant statistiques, les deuxiémes systématiques.

8.7.5 Comparaison avec d’autres mesures

Afin de pouvoir comparer notre résultat avec les autres mesures du taux de supernova publiées
nous le convertissons d’une part en « vrais » SNu, et d’autre part en nombre d’explosions par Mpc?
et par an.

Dans la bande B

On peut convertir le résultat précédent en « vrais » SNu dans la bande B. On a :

B B
Ria _ L% ‘LgalR

RE Ly LE
or : R
L, LB
—2.5-log (Lj%; : L—%) =(B—-R)s — (B— R)ga
gal O]
soit : n
B
(Lgal _ Le) _ 10 04[(B-R)o—(B~R)gl
B LR
Lgal O]
avec (B— R)n =1.06 et (B — R)ga = 1.11 +0.25 (Grogin & Geller 1999), cela donne :
O] g
<z> RsN 1a (Qr,,,) | Nb SNe | Auteur
(h?-SNu) (107> k3 Mpc 2 - an™1)
~ 0 0.36 £0.11 70 Cappellaro et al. 1999
0.13 | 0.2310:0310-08 | 4.18F - 52+1-19 (0.3, 0.7) 14 | ce travail
0.14 | 0.4475:35 #0013 | g.oF20+19 (0.3, 0.0) 4 Hardin et al. 2000
0.38 | 0.8275:54 +037 (1.0, 0.0) Pain et al. 1996
0.55 | 0587000 000 | 15.3755157 (0.3, 0.7) 38 | Pain et al. 2002
0.55 | 0.9470-16 +0.14 (1.0, 0.0) 38 | Pain et al. 2002

TAB. 8.4 : Comparaison avec d’autres mesures publiées : valeurs mesurées & différents décalages spectraux, données
dans les deux unités « standards » de mesure du taux de supernova.

LE B
Bl O —1.05+0.24 (8.48)
Lgal L®
Le taux (8.47) devient ainsi :
RE =0.2311098940-077 =2 SNu (8.49)

ou la deuxiéme erreur (systématique) est la somme quadratique de l'erreur systématique de (8.47)
et de l'erreur sur (8.48). Cette valeur nous permet de comparer notre mesures avec les autres valeurs
existantes, reportées dans le tableau 8.4.
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Fig. 8.65 : Modéle d’évolution du taux volumique de supernova Ia (équation 6.2) pour les deux principaux
scénarios d’évolution des galaxies. Les courbes sont identiques & celles des figures 6.2, pour ce qui concerne le
taux de type Ia. Le paramétre n a été fixé ici a 2.7 pour reproduire les données observationnelles. Nous avons
superposé aux modeéles les observations figurant dans le tableau 8.4. Le résultat de notre mesure étant le point en

bas & gauche.

Par unité de volume

Il suffit de multiplier le taux en SNu dans la bande R (ou B) par la densité de luminosité des
galaxies. Dans la bande B, les différents résultats reportés sur la figure 6.1 donnent une valeur de la
densité de luminosité des galaxies de l'ordre de pp = 2-10% h LE - Mpc™, entre 0.1 < 2z <0.2.

Dans la bande R, le LCRS (Lin et al. 1996) donne une valeur quelque peu faible (pp = 1.4 -
108 h Lg-Mpc_S), méme si I’on considére que leurs magnitudes R sous-estiment le flux total de 25 %
(auquel cas pr = 1.75 - 10° h Lg - Mpc?). En effet, en appliquant le facteur correctif (8.48) sur la
valeur de pp ci-dessus, on obtient pr = 1.9-10% h Lg -Mpc~3, valeur obtenue également par Brown
et al. (2001). Une erreur systématique de + 15 % est ajoutée a cette valeur.

Ainsi notre valeur du taux (8.47) devient : 4.18fé:g%ﬂ:£ -107° k% Mpc™ - an™?, ot la deuxiéme
erreur, systématique, est la somme quadratique de l'erreur systématique intrinséque au taux (8.47)
et de 'erreur sur la densité de luminosité. Cette valeur du taux est reportée dans le tableau 8.4 et
sur la figure 8.65.



Conclusion et perspectives

Nous avons mesuré le taux de supernova de type Ia & un décalage spectral d’environ 0.13, et ce
avec un lot conséquent et homogéne de 14 événements découverts par soustraction d’images CCD
prises par EROS : 0.23f8:8§f8:8§ h? SNu. Cette mesure est compatible dans les barres d’erreur avec
la précédente mesure effectuée par EROS & z ~ 0.15, 0.44f8:§? fg:é? h2-SNu. Elle est néanmoins plus
faible : elle implique une évolution importante (d’un facteur 2> 2) du taux de supernova la entre
I’Univers local et I’Univers & z = 0.5, ou réside une autre mesure du taux effectuée par le Supernova

Cosmology Project (0.58 h? SNu).

Les suites de ce travail seraient naturellement de déterminer le taux de supernova de type II/Ib-c
puisque les recherches de 1999 et 2000 d’EROS ont permis de mettre la main sur 7 événements de
ce type. Néanmoins, la population des galaxies hotes & retenir pour la simulation Monte-Carlo serait
plus délicate & obtenir, vu que ces supernovae se répartissent de maniére trés inhomogéne entre les
différents types de galaxies (pas de supernovee gravitationnelles dans les galaxies elliptiques...) ; par
ailleurs la fonction de luminosité de ces supernova est mal connue. Malgré tout une tentative en ce
sens donnerait une estimation du taux de SN II au-dela de ’Univers local.

Il serait également intéressant d’obtenir le taux de SN Ia en fonction du type de la galaxie hote.
Ou plutdt en fonction de sa couleur, paramétre qu’il est bien plus facile d’obtenir. La couleur na-
turelle pour pareille étude serait Beros- Reros- 11 faudrait d’abord vérifier que cette observable est
effectivement corrélée au type des galaxies.

Finalement, compte tenu de la faible valeur du taux de SN Ia obtenu ici, il serait particuliére-
ment intéressant de modéliser 1’évolution de ce taux d’explosion, afin de voir quels paramétres nous
pourrions contraindre avec cette nouvelle mesure.

En guise de conclusion, je dirais que la mesure de ’évolution du taux de supernova en est & ses
balbutiements, qu’il s’agit 14 d’une donnée fondamentale dans 1’étude de 1’évolution des galaxies.
Dans un futur relativement proche (moins de 5 ans), le relevé CFHTLS sera en mesure de fournir
I’évolution du taux de SN Ia pour 0.2 < z < 1, et de SN II pour 0.2 < 2 < 0.7. L’Usine & Supernovee
Proches quant a elle donnera une mesure du taux dans I’Univers local avec une grande précision. Et
dans un avenir plus lointain, le satellite SNAP devrait permettre de repousser encore les limites du
taux de supernova mesuré.
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Annexe A

Une petite boite a outils cosmologiques

A.1 Le modéle standard

Je me contente ici de rappeler les concepts et équations qui me sont utiles par ailleurs. Pour plus
de détails, on pourra consulter Peacock (1999) ou Rich (2001).

A.1.1 La géométrie de I’Univers

Le paradigme standard stipule I’homogénéité et 1’isotropie de I’Univers, hypothéses relativement
bien vérifiées a trés grande échelle. La géométrie de ’espace-temps est alors décrite par la métrique’
de Robertson-Walker :

dr?
1— kr2

ds® = c*dt* — R*(t) + r%(d6? + sin® 0 d¢?) (A1)
ol R est le facteur d’échelle cosmologique qui décrit I’expansion également noté a(t) = R(t)/Ry ou
Ry est la valeur actuelle (¢ = ) de R. k est un entier égal au signe de la courbure de ’espace-temps :
il vaut -1, 0 ou +1 selon que la géométrie est hyperbolique (Univers « ouvert »), euclidienne (Univers
« plat ») ou sphérique (Univers « fermé »). ¢t est le temps propre le long des géodésiques; 6 et ¢
sont les coordonnées polaires et azimuthales, r est la coordonnée radiale. Le systéme de coordonnées
ainsi défini est en co-mouvement avec la matiére : ce sont des coordonnées comobiles.

A.1.2 La dynamique de I’Univers

La résolution de I’équation d’Einstein avec la métrique précédente, en représentant le champ de
matiére par un fluide parfait (qui est la forme la plus générale du tenseur énergie-impulsion sous
I’hypothése d’homogénéité), donne I’équation de Friedmann, qui décrit I’évolution dans le temps du

facteur d’échelle :
8 A kc?

2
20y (&) _° e
H(t)—( ) 7TGp+3 R2a?

. (A2)

avec p la densité de la matiére et du rayonnement? et A la constante cosmologique. H (t) = a(t)/a(t)
étant le paramétre de Hubble, dont la valeur actuelle est la constante de Hubble notée Hy.

!Mathématiquement, il s’agit du carré de la distance dans I’espace-temps entre deux événements infiniment proches.
Physiquement, c’est (—c?) fois le temps propre d’une particule qui s’écoule dans le référentiel ol elle est momentanément
au repos.

20On entend par matiére ’ensemble des fluides de I’Univers qui sont non relativistes, comme les baryons ou la matiére
noire aujourd’hui; le terme rayonnement, quant a lui désigne ’ensemble des fluides relativistes, tels les photons.
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L’équation (A.2) peut se réécrire sous la forme plus simple :

avec : o A o2
8rGp —kc

= — = Q —_ Y/ = A..4:

M= S3m Y et {2 PRI (A4)

Q) étant la densité de matiére (relativiste et non-relativiste), 2 la densité d’énergie « noire » (ou
densité de constante cosmologique) et £ la densité de courbure de 1’Univers, toutes trois normalisées
a la densité critique p. = 3H?/(87G).

A.1.3 Quelques relations supplémentaires
Le décalage vers le rouge

C’est le décalage Doppler-Fizeau des raies spectrales vers les grandes longueurs d’onde du fait de
la vitesse de récession des objets observés par rapport & notre Galaxie. Si A, est la longueur d’onde
de la raie & ’émission, et )\, la longueur d’onde observée, alors le décalage vers le rouge z est défini
par :

Si par ailleurs, on considére un paquet d’onde de longueur d’onde A, émit entre les instants t. et
te + At. par une galaxie distante. Ce paquet d’onde est recu par un observateur entre les instants
de I’époque présente t, et t, + At,. Le signal se propage le long des géodésiques nulles ds® = 0, de
maniére radiale entre la source et I'observateur (df = 0 et d¢ = 0), donc la métrique (A.1) se réduit
A cdt/R(t) = dr?/(1 — kr?).

En considérant la premiére créte du paquet d’onde, l'intégrale de cette expression s’écrit :

to cdt re  dr?
_ A.
Aol = (A5)

Quant a la derniére créte, elle parcourt la méme distance comobile, soit :

/to+Afo cdt / dr?
tetat, R(1) o 1—Fkr?

dont un développement limité, combiné avec (A.5), donne :

to cdt cAt, cAt, / to edt
t

. RO R R) ). RO
soit :
cAt,  R(t,)
cAt,  R(t.)

or cAt, = A\, et cAte = A, et R(t,)/R(t.) = Ro/R(t.) = 1/a(t.) donc finalement le décalage vers le
rouge z s’écrit :

(A.6)
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La coordonnée comobile

Pour simplifier quelque peu, faisons le changement de variable suivant : dy — dr/v1 — kr2.
Ainsi :

re  gp? sin(y) pour k= +1
X = / T2 et 7=5Sp(x) =< x pour k=0 (A.7)
o TR sinh(y) pour k = —1

Reprenons l'expression (A.5), qui est en fait I’expression de la coordonnée comobile pour un photon :

to cdt L ¢ da
_ — — A8
X= ). Rt)” J. Roaa (A8)

ce qui montre, compte tenu de (A.6) que x est une fonction de z seulement.
Quand |t — t,|] < 1, ce qui revient a se placer dans I’Univers proche z < 1, on a :

1
a(t,) =1+ Ho(t, —t,) — quHg(te —to)? +ol(te — to)?)

avec Hy = a(t,) la constante de Hubble et gy = —a(t,)/a?(t,) le paramétre de décélération. Ce qui
donne :
cz 14+qo 9
= 1-— . A.
K@) = [1- 15 o) (A9)

Avec 'équation de Friedmann (A.3) que 'on peut écrire en fonction de la valeur actuelle (Qaz,, 4,
et y,) des paramétres cosmologiques (A.4) :

H2
a’H? = Qyy, - 70 + Q- a2HE + Q- H]

compte tenu du fait que p/py = 1/a’. De plus, avec a = 1/(1 + 2) et Qi = 1 — Qg + Qp,, 00
obtient :

2 Jifi 2

a® = (e (14 2)°(1 + 2Qar) — Qag2(2 + 2)]

Comme par ailleurs da/a = —dz/(1 + z), la coordonnée comobile (A.8) s’exprime selon :

o /z dz’
HoRo Jo /(14 2)2(1+ 2/Qugy) — Qo' (2 + 2)

\(2) (A.10)

La coordonnée comobile radiale r est reliée & la coordonnée radiale 7 des coordonnées sphériques par
r=7/R, ou R est le rayon de courbure de I’espace, lui-méme directement proportionnel au facteur
d’échelle R(t).

La coordonnée x quant a elle est directement reliée & la distance entre ’origine et la surface y égale
constante. Elle a donc une réalité plus physique!
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Le volume comobile

A partir de la partie « spatiale » de la métrique (A.1), on en
déduit 'expression de 1’élément de volume comobile :

dV, = ﬁdr rdf rsin 0d¢
ce qui s’écrit également, compte tenu de (A.7) : 5
dV, = S2(x)dxd0sin 0dp = S2(x)dxdQ (A1) [
ou ) est I'angle solide.
20 Y

A T'aide de (A.10), on peut exprimer cet élément de volume comobile en fonction du décalage vers
le rouge z :

dve dx  dV. c

e A _ 2 B _
dydz ~ dods ~ TRoiy (12 (L2 ) = Qngz(2 4 2)]

1/2

z dZ/
x s2[=° / A12
k(RoHo 0 ¢(1+z/)2(1+z/QMO)QAOZI(2+Z/)> (A.12)

ou encore dans le cas particulier d’un Univers « plat » (k = 0), cela donne :

dv, 1 c\? —1/2
0~ I <F> [(142)%(1+ 2Qa1,) — Qa,2(2 + 2)] /
z 2
x [ / [(1+ )21+ #/Quy,) — Q22+ )] 2 dz’] (A.13)
0

qui, compte tenu de ’expression approchée pour les petits décalages vers le rouge (A.9) donne :

A A

A.2 La distance de luminosité

A.2.1 Comment ¢ca marche?

Considérons la luminosité (énergie de rayonnement émise par unité de temps) £ d'une galaxie
G. Soient t, I’époque d’émission, et t, celle ou ’on observe le flux émis en ¢, par G. Supposons que
la distribution de 'intensité en longueur d’onde A de G soit donnée par la fonction normalisée I(\).
Alors

dL = L - T(\)dA

est 1’énergie émise par G, par unité de temps, sur l'intervalle de longueur d’onde® [\, A + d)].

3Si au lieu de longueurs d’onde, on utilise les fréquences, I'intensité .J(v) correspondante est reliée & I()\) par
J(W)|dv| = I(\)|dA| soit J(v) = A%/c- I(N).
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Dans le cas ol le rayonnement émis par G est isotrope,
quand il nous atteindra il sera uniformément distribué
sur une sphére « comobile » de rayon 7 centrée sur G.
L’élément de longueur ds & la surface de cette sphére est
donné par la métrique de Robertson-Walker (A.1) ds? =
| r2R2(1)(d6? + sin® 0dg)] = R%(t)SZ(x)(d0? + sin?0dg)]; la
| surface totale de la sphére est ainsi 47r2R(t,)? 4 Iinstant
to.

Soit F(Ao)AN, la quantité de lumiére regue par unité de
temps & travers une surface unité perpendiculaire & la ligne
de visée OG, sur un intervalle de longueur d’onde [A,, A\, +
AN].
A cause du décalage vers le rouge z, la lumiére arrivant avec la longueur d’onde [A,, Ao + A),] a
quitté G avec une longueur d’onde [A\,/(1 + 2), (A, + AN,) /(1 + 2)].

La quantité totale d’énergie qui quitte G entre les instants . et t. + At, dans cet intervalle de

longueur d’onde est
L-1 Ao Ao At
1+2/) 14z

Pour un intervalle de longueur d’onde assez petit (A\, < 1) un photon a typiquement la longueur
d’onde \,/(1 + z) a I’émission, donc une énergie (1 + z)ch/\,. Le nombre total de photons émis est

donc \ . \
20— LT =) AN AL
ch (14 2)? (1 —i—z)

A Tinstant de la réception, ces photons sont distribués sur une surface d’aire 47r?R(t,)? et sont
regus dans un intervalle de temps [t,, t, + At,]. Donc le nombre de photons recus par unité de surface
(normale & la ligne de visée) et par unité de temps est

A 1 A At 1
A T )AN—E ——————
ch (14 2)? £ <1 + z) At, 4rr?R(t,)?

Comme 3 I'instant ¢, de la réception 1’énergie de chaque photon & été dégradée d’un facteur (1+2)7 1,
celle-ci est désormais de ch/)\,. En multipliant I’expression précédente par cette quantité, on obtient

1 A At 1
AJAN, = ——— LT[ 2o AN -
F) (14 2)? £ (1 + z> At, 4mr?R(t,)?

ce qui donne, compte tenu de At./At, = (1+2) ! :

1 Mo 1
Fo)=op L1 (1 + z) " 4rr2R(t,)?2 (A-15)

En intégrant cette expression sur toutes les longueurs d’ondes, l'intensité I étant normalisée, on
obtient le flux bolométrique :

L
472 R(t)?(1 + 2)?

Par définition, la distance de luminosité Dy, est :

Fbol = (A.16)

Dp(z) = rR(to)(1 + 2) = Sk (x) Ro(1 + 2) (A.17)
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A.2.2 Expression en fonction des paramétres du modéle

En reportant (A.10) dans ’expression de la distance de luminosité (A.17), cela donne :

c z dz'
R
L) = ol k<ROHo 0 \/(1+Z’)2(1+Z’QMO)QAoZ'(2+Z')>

ou encore, selon la valeur de k :

~ k+1:avec Ry =c/Ho\/(k/%,), on a :

_c(l+2) 1 ) / z dz’
Dr(2) = Hy \/ 197 5 ( |Qk0|/0 VI +2)2(1 + 2Qagy) — Qa2 (2 +z’)> (4.18)

Cce(l+2) (7 dz'
DL(Z) - Ho /0 \/(1 +Z’)2(1 +Z’QM'O) *QAOZ/(2+Z/) (Alg)

En reprenant le développement limité (A.9), la distance de luminosité a faible décalage spectral
s’écrit :

1
Dp(z) = &£ {1 + (1 = go)z + o(2%) (A.20)
H, 9
soit pour z — 0 :
cz 9
Dr(z) = — + o(27) (A.21)
Hy

A.2.3 Histoire de magnitudes...

Le systeme des magnitudes, héritage des anciens astronomes qui n’avaient que leur yeux pour
estimer le flux issu des étoiles, est une mesure relative du flux lumineux sur une échelle logarithmique :

mog — My = —2.5- IOg (%) (A22)

La mesure devient absolue, si /> est un flux de référence; on définit ainsi un systéme de magnitude.
Reprenons 'expression du flux observé (A.15), compte tenu de la distance de luminosité (A.17) :

Foy - L1 ]</\O>

4rD2 1+2  \1+2

I (2=
- 475)%'““0){1;' I<(1)\+))}

Prenons le logarithme décimal de cette derniére relation :

Ao
L£-1(\,) Dy (z) 1 1 (1+Z)
—2.5-1 X)) =25 log | ———= -1 —2.5-1 .
b (igr;[f( ) 5-log [47r.(10 pc)J +5-log [ 10 pc 5-log 1+2  I(\)
m>\o ~\~
M, z ~
Mo n(2) Ko (2)

soit :
my, = My, + p(2) + Ko, (2) (A.23)
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ol l’on reconnait la magnitude apparente m pour la longueur d’onde )\, ainsi que la magnitude
absolue M. Les deux autres termes sont explicités ci-dessous.

En pratique on mesure des flux a travers des filtres de transmittance 7', la magnitude apparente est
alors définie de la fagon suivante (la magnitude absolue suit le méme schéma) :

mp = 2.5 log [ /0 o T(/\)}‘(A)} (A.24)

Le module de distance

C’est le terme noté p(z) dans I’équation précédente, expression de la distance de luminosité en
terme de magnitude :

p(z) =5 log H) ia(;i] +25 (A.25)

La correction K

La correction K fut introduite dans les années 1930 par les pionniers de ’observation en cos-
mologie pour « corriger » la magnitude apparente des galaxies distantes de l'effet de rougissement
de leur spectre vu & travers une bande passante fixe. C’est une correction purement instrumental
qui disparaitrait si la réponse spectrale du détecteur était décalée d’un facteur 1 + z a toutes les
longueurs d’onde (Oke & Sandage 1968).

C’est le dernier terme, noté K dans I’expression ci-dessus, I étant la distribution spectrale nor-
malisée :

Ky, (z) =25 log(l+2) —2.5-log {]I((ljiz))} (A.26)

qui, quand on détermine des magnitudes a travers un filtre ayant une réponse 7" en longueur d’onde,
devient :

1+=z
SF AT (Ao) (M)

2 0T (A ( A )
Kp(z) =2.5-log(l +2) —2.5-log

(A.27)

Ao étant la longueur d’onde observée.

A.3 Le diagramme de Hubble

Le diagramme de Hubble est ’outil qui permet d’estimer les parameétres cosmologiques, depuis
la constante de Hubble jusqu’a la densité de matiére et la constante cosmologique.

Cela consiste simplement & porter sur un diagramme les deux observables suivantes : la magnitude
(corrigée du décalage vers le rouge — la correction K, de l’absorption interstellaire...), en fonction
du décalage vers le rouge (figure A.1). En général on s’intéresse a des objets qui sont des chandelles
standards (8§4.1, page 45), ainsi leur luminosité (ou magnitude absolue) est a peu prés constante,
ce qui revient & porter dans le diagramme de Hubble leur module de distance en fonction de leur
décalage vers le rouge (figure A.1) qui, compte tenu de (A.23) ou 'on incorpore la correction K a la
magnitude apparente, de (A.19) pour un Univers plat, est donné par :

i(l + 2) /z dz'
Hy 0 \/(1 + Z/)2(1 + ZIQMO) - QA03/<2 + Z/)

,uT(z) =myp— Mp =25 log { } + 25 (A28)
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Fic. A.1 : Diagramme de Hubble théorique pour différentes valeurs des paramétres cosmologiques. On remarque
tout d’abord que seule la constante de Hubble & un effet 3 faible décalage vers le rouge. A grand décalage vers le
rouge (z ~ 1) un Univers en accélération (g, < 0) va diminuer le flux (augmenter la magnitude apparente) des
objets, et inversement pour un Univers en décélération. Notons que la différence de magnitude & z = 1 entre un
Univers ouvert sans constante cosmologique et un Univers plat avec constante cosmologique n’est que de 0.2 mag
soit 20 % en flux : c’est tout ce qui fait la difficulté pour discerner entre les diverses combinaisons des paramétres !

H, étant exprimée en km-s—1-Mpc~! et ¢ en km-s~1.

1

On peut distinguer deux régions dans ce diagramme :

celle ot z < 0.2 , concernant les objects proches, pour lesquels I'influence des parameétres (27, Q24)
est négligeable. La relation entre la magnitude apparente et le décalage vers le rouge est li-
néaire, la constante de proportionalité étant la constante de Hubble H,. C’est donc avec des
chandelles standards dans ce domaine que 1’on mesure cette constante.

et celle pour laquelle z 2 0.2 pour les objects lointains, ou U'influence de (257, 2) commence &
se faire sentir. C’est le domaine utilisé pour obtenir des contraintes sur ces paramétres cosmo-

logiques.
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F1G. A.2 : Diagramme de Hubble différentiel, c’est-a-dire différence de magnitudes avec un Univers vide (2 =
0, Qa = 0) soit Am = m(Qar, 24) —m(0,0) ou encore Am = pu(Qar, Qa) — 11(0,0) pour des chandelles standards.
On a représenté Am en fonction du décalage vers le rouge pour diverses valeurs des paramétres Qs et Qa, et
pour une méme constante de Hubble.
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Annexe B

Le systéme photométrique standard et
I’extinction galactique

B.1 Les magnitudes

La magnitude apparente est ’expression logarithmique de I’éclairement d’une source; ’éclaire-
ment étant communément appelé flux en astronomie.

La magnitude my d’une source produisant 1’éclairement ou flux F(\) a travers la bande spectrale
T (M) est donnée par :

o0

mr = 2.510g/ T(AN)F(N)dX + 2.510g/ T(N)dX + qr (B.1)
0 0

ol la constante gr définit la magnitude zéro.

B.2 Le systéme photométrique standard

On définit des bandes spectrales, filtres exploitant au mieux les fenétres de transmission de
I’atmosphére. Le systéme dit « standard » est composé des filtres U, B, V, R, I, pour ce qui est du
domaine visible. Ces bandes passantes sont essentiellement celles dans lesquelles Landolt (1992) a
mesuré ses étoiles photométriques (voir paragraphe C.2). On pourra consulter Landolt (1983) pour
avoir le détail des références concernant la définition de ce systéme. La partie UBV a été définie
essentiellement par Harold L. Johnson au début des années 1950. Celui-ci a étendu son systéme & R
(700 nm) et I (900 nm) dans les années 1960. Cependant Landolt a utilisé le systéme RI défini par
A. W. J. Cousins en 1976 ; ce systéme est situé a des longueurs d’onde plus courtes : R & 680 nm et
I 4 825 nm.

Les quantités gp sont choisies de fagon & ce qu’une étoile naine de type A0 (comme Véga) ait ses
indices de couleur nuls au-dela de la bande V.

B.3 L’extinction galactique

L’extinction galactique est due au milieu insterstellaire de la Voie Lactée qui s’interpose entre
I’observateur et ’objet extragalactique observé. Elle est plus importante vers les courtes longueurs
d’onde (bleu) que vers les grandes longueurs d’onde (ce qui entraine un « rougissement »). Toute
étude photométrique d’objets en dehors de notre Galaxie se doit d’en tenir compte.
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filtre | longueur d’onde | largeur | densité de flux (¢r) pour extinction A
(T) moyenne (nm) (nm) | mag =0 (W-m 2.nm %) || A/Ay | A/E(B-YV)
U 354 68 4.22-10 1 1.664 5.434
B; 444 92 6.40 - 1071 1.321 4.315
1% 554 96 3.75 - 10711 1.015 3.315
R; 694 209 1.70 - 1071 0.748 -
I 878 222 0.83-1011 0.482 -
R, 647 160 2.25-10~ 1 0.819 2.673
I, 789 116 1.22-1071 0.594 1.940
TAaB. B.1 :Le systéme photométrique standard dans le visiblee La longueur d’onde

moyenne et la largeur de chaque filtre a été calculée & partir des profils récupé-
rés sur http ://obswww.unige.ch/gcpd/filters/fil08. html pour le systéme Johnson et sur
http ://obswww.unige.ch/gcpd/filters/fil54.html pour le systéme Cousins.

Schlegel et al. (1998) ont publié une carte de cette extinction galactique pour l’ensemble du ciel,
calculée a partir des données infrarouge fournies par l'instrument DIRBE sur le satellite COBE, et
Iinstrument ISSA sur le satellite IRAS. Nous utiliserons ces valeurs-1a de ’extinction.

En fait les valeurs fournies sont celles du rougissement E(B — V) = (B — V)ops — (B — V), qui
est proportionnel a l’absorption (ou extinction) Ap dans la bande 7 :

A Ar

R = A, T EB V)

(B.2)

La valeur de Ry dépend de la taille des grains du milieu traversé; sa valeur pour la bande V (Ry)
va de 2.6 jusqu’a 5.5 dans les régions oul les grains sont plus gros. Pour le milieu interstellaire diffus,
la valeur moyenne de 3.1 est généralement adoptée. Schlegel et al. (1998) fournissent les valeurs
moyennes de Ry pour différents filtres (voir le tableau B.2).



Annexe C

Quelques catalogues bien utiles

C.1 L’astrométrie de 'USNO

Le catalogue! USNO-A2.0 couvrant la totalité du ciel entre R ~ 8 et R ~ 19, est issu de la
numérisation de plaques photos de Schmidt. Son astrométrie est basée sur le catalogue Hipparcos
(International Celestial Reference Frame). L’erreur astrométrique est de l'ordre de 0.25 arcsec. Il
sert donc de référence astrométrique.

Le systéme photométrique utilisé est celui de Tycho?, dans lequel les magnitudes photographiques
ont été converties dans le systéme standard. La documentation associée au catalogue clame que les
magnitudes fournies pour chaque objet sont celles du catalogue Tycho, elles-méme proches du systéme
standard : Bt ~ Bj et Vp ~ V.. Néanmoins quand on compare ces magnitudes aux magnitudes du
catalogue Landolt (voir paragraphe C.2), il en va tout autrement, comme le montrent les figures C.1
et C.2. La bande bleue de 'USNO serait ainsi bien calée sur la bande Bj, mais la bande rouge serait
plutot calée sur R.. Par ailleurs, la calibration photométrique de ce catalogue n’est qu’approximative,
comme en témoignent les figures C.3 & C.6. Une large dispersion, ainsi qu’un effet systématique non
négligeable pour la bande bleue, bannissent toute idée de calibration photométrique & ’aide de ce
catalogue.

C.2 La photométrie de Landolt

Ce catalogue donne la magnitude de 526 étoiles réparties tout autour de I’équateur céleste, dans
les bandes standards U BV RI (Landolt 1992). Elles sont réparties entre les magnitudes 11.5 et 16.

Malheureusement ce catalogue est trés imprécis astrométriquement (au minimum 1 sec = 15
arcsec en ascension droite). J’ai donc décidé une bonne fois pour toutes de recaler ce catalogue avec
le catalogue USNO, en procédant en deux étapes : d’abord un « calage » grossier (~ 5 arcsec) a
I’aide de I'outil Aladin® fournie par le Centre de Données astronomique de Strasbourg* et donnant
une couverture du ciel par des plaques photos numérisées, et par la-méme les positions des étoiles
autour de coordonnées données. La taille du pixel étant de 1.7”, la précision astrométrique n’est pas

'Disponible en ligne 4 : http ://www.nofs.navy.mil/projects/pmm /a2.html

’Le catalogue Tycho est l'un des deux produits de la mission spatiale astrométrique Hipparcos
(http ://astro.estec.esa.nl/SA-general/Projects/Hipparcos/hipparcos.html) : le catalogue Hipparcos recense prés de
120000 étoiles avec une précision astrométrique de 0.1 arcsec, tandis que le catalogue Tycho contient plus de 10°
étoiles avec une précision moindre de 1 arcsec.

3http ://aladin.u-strasbg.fr/

http ://cdsweb.u-strasbg.fr/
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Fic. C.3 : Histogramme de Busno — Blandolt montrant
d’une part une dispersion phénomeénale, mais aussi une
moyenne non nulle indicatrice d’un effet systématique.
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Fic. C.2 : Bande rouge de 'USNO en fonction des
bandes standards pour les étoiles du catalogue de Lan-
dolt.
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Fic. C.4 : Histogramme de Rusno — Rlandolt montrant
1a encore une importante dispersion.

inférieure & quelques secondes d’arc. Ce qui est néanmoins suffisant pour permettre un recalage avec

le catalogue USNO sans risque de se tromper.
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Fi1G. C.5 : Bysno — Biandoit €n fonction de Biandort : 01 F1G. C.6 : Rysno — Riandols €n fonction de Riandols : la
voit clairement un effet systématique. corrélation est beaucoup moins marquée.

Finalement j’obtiens un catalogue de Landolt « astrométrique » contenant 498 (sur 526) étoiles
ayant les coordonnées du catalogue USNO, soit une précision de 0.25”; les coordonnées des 28
restantes, soit n’ayant pas de contrepartie dans le catalogue USNO, soit étant des étoiles de grand
mouvement propre, n’est donnée qu’avec une précision de 5”.

Un autre probléme avec ce catalogue est qu’il contient trés peu d’étoiles bleues : il faut donc
extrapoler pour calibrer les supernovee, qui sont des objets plutot bleus (B —V ~ 0) & leur maximum
de lumiére.

C.3 Les galaxies du LCRS

Le Las Campanas Redshift Survey est un catalogue® de galaxies, dont 26418 ont un décalage vers
le rouge mesuré (Shectman et al. 1996). Il donne également la magnitude isophotale R, des galaxies.
La magnitude limite est environ de 18. Le relevé est constitué de deux composantes, I'une autour du
pole sud galactique, ’autre légérement au sud de I’équateur céleste.

Les champs de recherche de supernova d’EROS ont été choisis afin de recouvrir en partie les
champs du LCRS. Méme si ce dernier est moins profond en magnitude qu’une image typique de
recherche de supernova par EROS, il est trés utile pour reconnaitre la population galactique sur les
images. De plus, la fonction de luminosité des galaxies de champ issue de ce relevé (Lin et al. 1996)
est appliquée au relevé d’EROS.

Disponible en ligne : http ://manaslu.astro.utoronto.ca/~lin/lcrs.html
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Annexe D

La calibration photométrique des images
EROS

D.1 Introduction

Le but de la calibration photométrique est de prévoir le nombre d’unités logique (ou ADU) pour
un temps d’exposition 7" sur une étoile donnée :

ADUg x
T

ou B, V, R, I sont les magnitudes standards de Johnson-Cousins, ¢ est I’époque des observations, ccd
est le numéro du CCD (ccd € {0,...,7}), am est la masse d’air (airmass), et ph fait référence au
type de photométrie utilisée (ajustement de PSF, photométrie d’ouverture...). Dans cette formule,
on suppose que les images sont proprements réduites et débarrassées de leurs non-linéarités spatiales
(a1’aide d’une plage de lumiére uniforme ou flatfield), ainsi fzr n’est pas une fonction de la position
de 'étoile sur le CCD. Une approximation suffisante de (D.1) est donnée par :

= fB,R(Ba‘/aRa I: t, CCd7 amaph) 3 (Dl)

geros = —2.5 log(ADUB/T) =V - A5, (t,ph) - IBB(V - I) - 7B(CCd> +XB - (am - 1)? (D'2)
pour la caméra bleue, et :
7réelros = —2.5 log(ADUR/T) =1I- A5 (t,ph) - ﬂR(V - ]) - 7R(CCd) +XR - (am - 1)> (D3)

pour la caméra rouge. Ces deux formules supposent que le signal est fonction d’une seule couleur;
nous choisissons V' — I car le filtre EROS bleu est & peu prés entre V' et R, quant au filtre rouge, il
est légérement plus bleu que I (figure D.1). Par convention, nous prenons :

Brp(V—1=0)=0 (D.4)

Les deux relations (D.2) et (D.3) négligent les variations temporelles des fonctions de la couleur 8z r
et des fonctions inter-CCD 7 % (ced). Ainsi toutes les dépendances temporelles sont regroupées dans
les points zéros oz5B’R(t,ph) pour le CCD 5. Les coefficients x5 sont donnés par Regnault (2000),
et égaux a 0.1 et 0.05 pour le bleu et le rouge respectivement. Il est clair que ceci n’est adéquat
seulement pour des conditions photométriques, sauf si la masse d’air est proche de l'unité (vu que
I’absorption pour am = 1 est prise en compte par as . (£, ph)).

Pour V — I = 0, les magnitudes dans toutes les bandes sont a peu prés égales, on peut ainsi
définir les « magnitudes EROS » par :

Beros = s (t, ph) +yp(ced) — 0.1 - (am — 1) — 2.51og(ADUB/T) (D.5)
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Fic. D.1 : Les bandes passantes du Marly comparée aux bandes standards Uj,
Bj, V;, Rc et I.. Ces transmittances ont été déterminées par Regnault (2000). On
remarque qu’elles sont larges, la bande Beros étant & peu prés a cheval sur les bandes
V; et R., tandis que la bande Reros est plus proche de la bande ..

et
Reros = a5, (8, ph) +yr(ced) —0.05 - (am — 1) — 2.5log(ADUR /T) (D.6)

Nous allons maintenant déterminer les fonctions ap = (t,ph), O r(v — i) and v r(ccd).

D.2 L’intercalibration des CCD

Les parameétres inter-CCD 4 (ced) peuvent étre relativement aisément déterminés en compa-
rant le fond de ciel sur les images réduites :

18,r(ccd) = 2.51og (ciel),., — 2.5 log (ciel) (D.7)

ced ceds

Sur les figures D.2 et D.3 les croix dans la colonne du milieu et celle de droite respectivement donnent
les y5 et yr déterminés par cette méthode, pour une sélection d’images de champs supernova (une
croix par image).

Comme Reros ~ I, les yr peuvent étre déterminés en superposant les catalogues EROS et DENIS,
en prenant pour chaque CCD la moyenne de la quantité 2.5log ADURr + Idenis :

’)/R(Ccd) = <2.5 log ADUR + [denis>ccd — <2.5 log ADUR + Idenis>ccd5 (D8)

Pour chaque CCD, la moyenne est réalisée sur environ 100 étoiles communes entre EROS et DENIS.
Sur la figure D.3 les croix dans la colonne de gauche donnent, pour chaque CCD, les vz calculés par
cette méthode pour une sélection d’images.
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Fic. D.2 : Intercalibration des CCD EROS bleus. Pour Fig. D.3 : Intercalibration des CCD EROS rouges.
chaque CCD de la mosaique, on a représenté & gauche la Le catalogue USNO n’ayant pas de magnitudes dans le
calibration relative effectuée avec le catalogue USNO, & rouge, on se sert ici uniquement du catalogue DENIS (&
droite celle réalisée avec le catalogue DENIS; au milieu gauche), et du fond de ciel (a droite).

a partir du fond de ciel local.

Les paramétres inter-CCD dans le bleu sont plus difficiles
& déterminer avec des étoiles, car il n’y pas pas de catalogue
photométrique couvrant une surface importante dans la bande
V. Nous utilisons dans les magnitudes B et R du catalogue
photographique USNO (§C.1) :

vg(ced) =(2.5log ADUg + .75 + Busno + 25 - Rusno ) ccd
—(2.5log ADUg + .75 - Busno + -25 - Rusno)eeds
(D.9)

Les moyennes sont faites sur environ 100 étoiles communes &
EROS et & 'USNO. Les coefficients sont choisis au regard du
fait que la quantité 2.5log ADUp + .75 - Busno + -25 + Rusno
est empiriquement relativement indépendante de B — R. Sur
la figure D.2, les croix dans la colonne de gauche donne, pour
chaque CCD, les 5 calculés par cette méthode sur une sélec-
tion d’images (une croix par image).
Finalement les bandes I et J de DENIS furent utilisées :

CCD | 1= B
0 +0.007 | +0.061
1 +0.046 | -0.143
2 -0.015 | +0.086
3 -0.035 | +0.032
4 -0.077 | +0.031
5 0. 0.
6 -0.137 | -0.033
7 -0.056 | -0.012

TAaB. D.1 : Les constantes de
calibration inter-CCD d’EROS,
v(ced), pour la bande rouge

(yr) et la bande bleue (v5).

’)/B(CCd) :<2.510g ADUB + Idenis + 15(I - J)denis>ccd
*<2-510g ADUB + [denis + 1-5(I - J)denis>ccd5

(D.10)

ol les moyennes sont réalisées sur environ 100 étoiles communes & EROS et DENIS. Le coefficient
1.5 est choisi car empiriquement la quantité 2.51og ADUB + Igenis + 1.5(1 — J)denis €st relativement
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indépendante de I — J. Sur la figure D.2 les croix dans la colonne de droite donne les 73 ainsi
déterminés sur une sélection d’images (une croix par image).

Les v pour chacunes des méthodes exposées ci-dessus sont moyennés, et leurs moyennes moyennées
pour obtenir les paramétres du tableau D.1.

D.3 Les fonctions de couleur

D 1000000 310 o 1000000
L ENTRIES 3040 r ENTRIES 4028
206 0.0 4.00 0.00 [ 0.0 20,0 0.00
3.0 0.300E+04 36.0 31 0 Q.374E+04 T
0.0 0.00 0.00 r 2.0 253. 1,00
29.4 30.8

30.6

30.4

29

302 [ .

[ e
[ 0300krp601.dat t 0 Y
28.8 m rp601.data.ou .
r re+i=a + b(v—i) 298 | m00300IrpB01.data.out
28.6 =29 [ betiv=a 4 b(v=i)
b=:i-0.033 29.6 a= Q.066
r L =10.262
28.4 L
29.4
0 0.25 0.5 0.75 1 1.25 1.5 1.75 2 0 0.25 0.5 0.75 1 1.25 1.5 1.75 2
(a) Pour la voie rouge. (b) Pour la voie bleue.

Fic. D.4 : Exemples d’ajustements du terme de couleur en utilisant les étoiles d’Ogle superposées au catalogue de
référence EROS pour un CCD d’un champ du SMC.

Les étoiles standards de Landolt sont utilisées pour déterminer les points zéro as, et as,. Mal-
heureusement la catalogue Landolt ne contient pas d’étoiles plus bleues que V — I = 0.6. Afin
d’extrapoler a V — I = 0 (ce qui est nécessaire pour calibrer les supernovee qui sont trés bleues) nous
utilisons les catalogues d’Ogle pour le SMC et le LMC pour mesurer les fonctions de couleur 8z r
pour V —1 < 0.8. Un ajustement typique obtenu en superposant les étoiles Ogle a celles d’EROS est
présenté sur les figures D.4. Pour un sous-ensemble d’images, on obtient les relations (figure D.6(a)) :

Br(V —I)=—0.036-(V-I) V-I<08 (D.11)
Be(V —I)= 0264-(V—-I) V-I<0.8 (D.12)

Le fait que (3 soit positif signifie que la bande passante Beros @ une longueur d’onde effective entre

celles de V et I; et si g est légérement négatif, c’est que 7A?:eros est légérement plus bleu que 1.
Pour V' — I > 0.8 nous déterminons les fonctions 85 & l'aide des étoiles standards de Landolt.

Les figures D.5 montrent un ajustement typique. On obtient, en assurant la continuité en V —1 = (0.8
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Fic. D.5 : Exemples d’ajustements du terme de couleur en utilisant les étoiles de Landolt superposées aux étoiles
EROS (photométrie SExtractor). Les 21 étoiles sont réparties sur les CCD 4 et 5 ; celles sur le CCD 4 ont été alignées
avec le CCD 5. Une correction de masse d’air de 0.05 x (1.089 — 1) a été appliquée.

(figure D.6(b)) :

Br(V —1)=—0.044-(V—1) V—I>0.8 (D.13)
Be(V —I)= 0348-(V—1) V—-I1>08 (D.14)

Notons que la pente bleue dans ce dernier cas est significativement différente de la pente pour
V —1<0.8(D.12).

Les fonctions §5r peuvent s’exprimer en fonction d’autres couleurs que V' — I en utilisant des
relations approchées entre les couleurs. D’aprés la figure D.7, on constate qu’avec une approximation
raisonnable, V- R~ 0.5-(V —1)et B—V ~0.85-(V — I) pour les étoiles de Landolt.

D.4 Le terme de couleur « théorique »

Nous pouvons « vérifier » la valeur du terme de couleur 05 a ’aide d’une bibliothéque de spectres
stellaires (Gunn & Stryker 1983) que l’on convolut avec les profils des filtres standards et ceux des
bandes passantes d’'EROS (Regnault 2000). Les figures D.8 montrent que la relation Beros — V' en
fonction de B —V ou V — R n’est globalement pas linéaire : la pente (ou terme de couleur) diminue
avec B—V et V — R. Il se trouve que les étoiles Landolt, qui ont été utilisées pour obtenir le terme
de couleur empirique, sont trés rouges en moyenne (B —V ~ 0.7, V — R ~ 0.5, V — I ~ 0.8),
ce qui conduit & une pente de 0.3 en B — V (figure D.8). Les supernovee, plus bleues en moyenne,
correspondraient plutot & un terme de couleur plus petit.

Nous garderons néanmoins la calibration telle qu’elle est effectuée avec les étoiles de Landolt.
L’idéal serait de disposer d’un échantillon d’étoiles de calibration dans le domaine B — V' < 0.5.
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(a) Histogramme du terme de couleur pour la voie
rouge (en haut) et pour la voie rouge (en bas) déter-
miné avec le catalogue Ogle.

(b) Histogramme du terme de couleur pour la voie
rouge (en haut) et pour la voie rouge (en bas) déter-
miné avec le catalogue Landolt.

Fig. D.6 : Histogrammes des termes de couleur déterminés a l'aide du catalogue Ogle (& gauche) et a l'aide du
catalogue Landolt (& droite).

D.5 Les points zéros

D.5.1 La dépendance en temps

On peut déterminer I’évolution dans le temps des points zéro & partir des coefficients d’absorption
déterminés dans ’analyse standard des microlentilles du LMC et du SMS. La figure D.9 montre
I’évolution temporelle relative de ces coefficients, pour chaque nuit, moyennés sur les champs du
SMC ou du LMC. Notons que si ’absorption varie énormément sur la période de 6 ans présentée,
en revanche, on n’observe aucune différence significative entre le bleu et le rouge.

D.5.2 A partir des étoiles de Landolt

Les points zéro as, et a5, sont déterminés en observant des champs Landolt, avec un temps de
pose typique de 20 secondes. Les étoiles standards sont généralement éparpillées sur les CCD 4, 5, 6
et 7. Il existe trés peu d’étoiles Landolt pour V — I < 0.6. Nous utilisons donc les étoiles de Landolt
pour mesurer les points zéros pour V — I = 0.8 et en extrapolant & V — I = 0 avec les fonctions de

couleur déterminées dans les Nuages de Magellan par Ogle, soit :
as, = asg (fit) + 0.88g(fit) — 0.8 x (—0.036) (D.15)

et
as, = as,(fit) +0.88p(fit) — 0.8 x (.264) (D.16)

La valeur des points zéro as,, et s, est représentée en fonction du temps sur les figures D.10 & D.11.
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Fic. D.7 : Relation entre différentes couleurs des étoiles de Landolt.
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(a) Expression de Beros — V en fonction de B — V. (b) Expression de Beros — V' en fonction de V — R.

Fi1G. D.8 : Evolution de Beos — V en fonction des couleurs standards B —V et V — R; celle-ci n’est pas lindaire dans
le domaine qui nous intéresse (V — R < 0.5 et B—V <1).
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Fic. D.10 : Evolution temporelle (en années depuis le ler Janvier 1990) des points zéro aR(t) et ag. Les points
gras proviennent des champs Landolt. Les petits points sont issus des coefficient d’absorption du SMC et du LMC,
ajustés sur les points Landolt.
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Fic. D.11 : Evolution temporelle (en années depuis le ler Janvier 1990) des points zéro aR(t) €t apy), pendant les
recherches de supernovae de 1999 et 2000. Les cercles proviennent des champs Landolt, les disques noirs sont issus des
étoiles secondaires de calibration des supernova suivies par le SCP en 1999. Les croix sont les coefficients d’absorption
du SMC et du LMC décalés verticalement afin de s’ajuster sur les points Landolt.



192 La calibration photométrique des images EROS

D.6 Calibration des magnitudes pour les galaxies

Les champs de recherche ayant un certain recouvrement avec les champs du LCRS (voir §C.3),
nous utilisons les galaxies de ce catalogue, qui ont une magnitude R, isophotale, pour calibrer la
photométrie des galaxies d’EROS. Nous ne disposons pas de flux dans plusieurs bandes pour ce
faire : on ne peut donc déterminer un terme de couleur. Néanmoins, la figure D.12 donne le point
zéro par rapport a la magnitude R;..s qui est une magnitude R, isophotale, avec une dispersion
acceptable : B

Beros - Rlcrs = —22.7

Lin et al. (1996) estiment que leur magnitude sous-estime le flux total de 25 %, soit R, = Rjers —0.25.

c 8;
£ Nent = 415 £ Nent = 68
40 E
= Mean =-22.69 C Mean =-22.74
3B RMS =0.1855 E RMS =0.1682
sob- Constant = 33.51 6 Constant = 3.743
F Mean =-22.7 = Mean =-22.72
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205 4? —L
15 3
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(a) Beros - Rlcrs (1999) (b) Beros - Rlcrs (2000)

Fic. D.12 : Calibration du flux EROS des galaxies & I’aide du catalogue LCRS.



Annexe E

Couleurs d’étoiles et couleurs de
SUPErnovae

Nous avons calibré la photométrie des images EROS dans ’annexe D, mais essentiellement pour
des étoiles. Or nous utilisons la calibration stellaire ainsi obtenue pour des supernove (§8.4.3). Est-ce
bien raisonnable ?

E.1 Des « magnitudes » semi-théoriques

Pour étudier cela nous disposons des patrons de spectres de SN Ia pour un grand nombre de phases
(Nugent et al. 2002) (de -19 jours & +70 jours du maximum de lumiére), et d’une bibliothéque de
spectres stellaires, couvrant tous les types spectraux et classes de luminosité (Gunn & Stryker 1983).
Nous convoluons ces différents spectres avec les profils des filtres standards et des bandes passantes
d’EROS (Regnault 2000) pour obtenir des magnitudes non calibrées en flux :

mp = —2.5- log/T(/\)f*,sn(/\) d\

ou F est le spectre de 1’étoile ou de la supernova considérée; 1" est le profil du filtre souhaité. Dans
ce qui suit, mp € {Beos, B, V, R}.

Les magnitudes ainsi calculées différent de vraies magnitudes par une constante qui dépend du
filtre T'.

E.2 Une calibration stellaire pour des supernovae

Nous souhaitons vérifier que ’on peut utiliser des étoiles pour calibrer photométriquement des
supernove 4 1’aide des bandes standards B et V' d’une part, V et R d’autre part. Pour ce faire, nous
déterminons pour chaque phase de supernova, 1’étoile telle que la quantité :

[ Ty, (A)Fen(A) dX

[ Te,(NF.(N) dA
& [ Te, (N Fan(N) dA

+ 2.5 - log = (C1 — C2)sn — (C1 — C2) (E.1)

—25-1o [ Te, WNF(A) dX

soit minimale; les couples (C1, Cs) représentant (B, V) ou (V, R). La quantité (E.1) est tracée sur
les figures E.1. L’écart entre la couleur des supernove et celle des étoiles y est de 'ordre de 1 %.



194 Couleurs d’étoiles et couleurs de supernovae

Ainsi, ’écart entre le flux EROS des supernova et celui des étoiles peut étre quantifié selon :

S TBeros M) Fsn(N) dA/ [ Ty (N) Fen(A) dA
S Teros (N F(X) X/ [ Ty (A)Fu(A) dX

= (geros - (geros - V)*

(C1=C?)

—2.5-log V)sn — (E.2)

Cette expression est représentée sur les figures E.2 avec les étoiles vérifiant la relation (E.1) pour
B —V et pour V — R. On déduit des figures E.2(a) et E.2(b) que l'on peut calibrer la photométrie
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FiG. E.1 : Ecart entre la couleur des supernova et celle des étoiles choisies d’aprés (E.1).
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Fig. E.2 : Histogramme de la quantité (éeros —V)en — (geros — V).

des supernovee avec des étoiles, et ce avec une relativement grande précision en V' — R (la dispersion
est alors inférieure a 4 %), et avec une précision moindre de 10 % en B — V.

Cette dispersion provient du fait que au cours de son évolution, la couleur d’une supernova
s’écarte plus ou moins de la couleur des étoiles, comme le montrent les figures E.3. Au pire, on fait
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une erreur de 20 % (avec la couleur B — V, et seulement de 8 % avec V — R) sur la calibration des
supernovae découvertes entre 10 et 20 jours aprés leur maximum de lumiére (un peu moins de 20 %
des événements sont concernés — voir figure 8.40, page 147).
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Fic. E.3 : Evolution de I’écart entre couleur de supernova et couleur d’étoile (quantifié par (Beros —V )sn — (Beros— V) )
avec la phase de la supernova.
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Annexe F

La pente des comptages de galaxies

Le nombre N de galaxies par unité de magnitude m s’exprime selon :

AN [® dN /°° dv, . dN
0

“am ), amazP = ), @zaaPanan

f(m) z, M)dz (F.1)
ou dV./(dzdS2) est le volume comobile par unité de décalage vers le rouge z et d’angle solide €2, et
®(m, z) = dN/(dMdV,) est la fonction de luminosité des galaxies (voir §5.1.3)

A partir de 'expression (A.14) pour un Univers plat dans ’approximation des petits décalages
spectraux, et de la fonction de Schechter (5.2) représentant la fonction de luminosité des galaxies,
on obtient :

f(m) = (0.4In10)d* - (ROCHO)g x

+o0 "
* —0.4(M—M7)In10
/ 22, o~ 04(at+)(M=M*)In10 e ( )In dz (F.2)
0

Nous cherchons la pente logarithmique des comptages de galaxie & petit redshift, soit la quantité :

dlogN 1 1 df

dm _ln10'?'% (-3)
Posons :
N
A = (0.4n10)* - (ROH0>
B = B(m)=(M— M*)-In10= (mf 5logﬁ +5logh— 25— M) -In10
D = D(m)=exp(—0.4-B(m))
On obtient ainsi : +oo
Fm) = A- D+ /0 dz - 22 exp(—D2?) (F.4)

Dérivons cette expression par rapport a m :

+oo
j—f = (0.4In10)A - D>*1. [ (o + 1)/ dz -2%+2) oxp(—Dz?)
m 0

+oo
+D - / dz 2% exp(—D2?) (F.5)
0
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En divisant (F.5) par (F.4), on obtient l'expression de (F.3) :

log N 00 4y . p2(a+3) _ D22
dOg :04. —(OZ+1)+D 0+oo yARNVA eXp( z ) (F6)
dm o dz - 22F2) exp(—D2?)
En posant :
+o00
b :/ dz - 220F) exp(—D2?) (F.7)
0
(F.6) devient :
dlog N I3D
=04 |— 1)+D.-— F.
o5 1)+ D3] (F5)
Or en faisant le changement de variable z2 — x, on obtient :
D 1 e at+n—2
I = 3 dx - x 2 exp(—Dx) (F.9)
0
intégrale tabulée sous la forme (Gradshteyn & Ryzhik 1980) :
+00 1
/ dz - ¥ Lexp(—px) = — -T'(v) Re(v) >0, Re(u) >0 (F.10)
0 H
Ainsi, (F.8) devient :
dlog N Dt3t? D(a+3+3
8N 4. |—(at1)4p 2 e 2 ) (F.11)
dm Dt3+3 F(Oz +3+ 2)
Et comme I'(1 + z) = x - ['(x), on obtient finalement :
dlos N _ 6 (F.12)
dm

Ainsi la pente des comptages de galaxies a petit décalage vers le rouge est une constante mathé-
matique!



Annexe G

Les spectres des supernovae détectées

G.1 Les supernovae de 1999

Les spectres des supernovae trouvées en 1999 ont été obtenus grace au temps de télescope du
Supernova Comsology Project. Ils ont été réduis par ’équipe de Stockholm.

Les spectres présentés ici (figures G.1 & G.15) ont été lissés & 1’aide d’un filtre de Savitzky-Golay*
(Press et al. 1993).

Seuls les spectres de SN 1999ad, SN 1999ag et SN 1999aj manquent & 'appel.
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Fic. G.1 : Spectre de SN 1999ae obtenu le 13 Février 1999 au NOT.

'"En utilisant la routine IDL poly smooth de la bibliothéque « Astronomy User » (http ://idlas-
tro.gsfc.nasa.gov/ftp /pro/math/poly _smooth.pro).
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Fic. G.4 : Spectre de SN 1999ai obtenu le 21 Février 1999 au NOT.
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Fic. G.5 : Spectre de SN 1999ak obtenu le 21 Février 1999 au NOT.
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Fic. G.7 : Spectre de SN 1999bi obtenu le 15 Mars 1999 au CTIO 4m.
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Fic. G.9 : Spectre de SN 1999bk obtenu le 21 Mars 1999 au CTIO 4m.
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Fic. G.10 : Spectre de SN 1999bl obtenu le 24 Mars 1999 au CTIO 4m.
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Fig. G.11 : Spectre de SN 1999bm obtenu le 21 Mars 1999 au CTIO 4m.
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Fic. G.13 : Spectre de SN 1999bo obtenu le 29 Mars 1999 au CTIO 4m.
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Fig. G.15 : Spectre de SN 1999bq obtenu le 24 Mars 1999 au CTIO 4m.
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G.2 Les supernovae de 2000

Les supernove trouvées au printemps 2000 ont été observées spectroscopiquement essentiellement
au télescope de 4.2 m William Herschel (WHT) a l'observatoire de El Roque de los Muchachos sur
Iile de la Palma aux Canaries.

Les spectres sont présentés ici non lissés, ce sont les spectres originaux qui ont servi a la confir-
mation du candidat. Ils ne sont pas calibrés en flux, contrairement & ceux exposés au paragraphe
précédent.
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F1G. G.16 : Spectre de SN 2000bt obtenu le 8 Avril 2000 F1G. G.17 : Spectre de SN 2000bt obtenu le 8 Avril 2000
au WHT. au WHT.
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F1Gc. G.18 : Spectre de la galaxie hote de SN 2000bt obtenu le 8 Avril 2000 au WHT.
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Fic. G.19 : Spectre de SN 2000bu obtenu le 9 Avril 2000 au WHT.
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F1G. G.20 : Spectre de SN 2000bv obtenu le 9 Avril 2000 au WHT.
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Fic. G.23 : Spectre de SN 2000bx obtenu le 8 Avril 2000 au WHT.
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F1G. G.26 : Spectre de la galaxie hote de SN 2000by obtenu le 8 Avril 2000 au WHT.
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