
HAL Id: tel-00003907
https://theses.hal.science/tel-00003907

Submitted on 5 Dec 2003

HAL is a multi-disciplinary open access
archive for the deposit and dissemination of sci-
entific research documents, whether they are pub-
lished or not. The documents may come from
teaching and research institutions in France or
abroad, or from public or private research centers.

L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
destinée au dépôt et à la diffusion de documents
scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
émanant des établissements d’enseignement et de
recherche français ou étrangers, des laboratoires
publics ou privés.

Recherche de matière noire galactique par détection de
microlentilles gravitationnelles en photométrie

différentielle
Laurent Le Guillou

To cite this version:
Laurent Le Guillou. Recherche de matière noire galactique par détection de microlentilles gravita-
tionnelles en photométrie différentielle. Astrophysique [astro-ph]. Université Pierre et Marie Curie -
Paris VI, 2003. Français. �NNT : �. �tel-00003907�

https://theses.hal.science/tel-00003907
https://hal.archives-ouvertes.fr


UNIVERSITÉ PARIS 6 PIERRE ET MARIE CURIE

UFR de Physique

THÈSE

pour l’obtention du Diplôme de

DOCTEUR DE L’UNIVERSITÉ PARIS 6

SPÉCIALITÉ : Constituants Élémentaires, Systèmes Complexes

présentée par

Laurent LE GUILLOU

Recherche de matière noire galactique

par détection de microlentilles gravitationnelles

en photométrie différentielle

soutenue le 24/09/2003 devant le jury composé de :

M. É. AUBOURG Directeur de thèse
M. J. CHAUVEAU Président
M. Y. GIRAUD-HÉRAUD Rapporteur
M. Y. MELLIER Rapporteur
M. J. SILK

M. D. VIGNAUD





Remerciements

Je remercie l’ensemble du groupe EROS, en particulier Michel Spiro qui m’a accueilli au
sein du service de physique des particules au DAPNIA. Je tiens aussi à remercier Jean-Eudes
Augustin pour m’avoir permis de terminer ma thèse au LPNHE.

Tous mes remerciements à Yannick Giraud-Héraud et Yannick Mellier qui ont accepté d’être
les rapporteurs de mon mémoire, et à Jacques Chauveau, Joseph Silk et Daniel Vignaud qui ont
bien voulu être membres de mon jury de thèse.

Un grand merci à Eric Aubourg qui a dirigé mon travail avec patience et efficacité ; ses
compétences tant en physique qu’en informatique m’ont été précieuses tout au long de la thèse.

J’ai pu mener à bien cette thèse grâce au soutien de Jim Rich et d’Alain Milsztajn, et je les
remercie pour leurs nombreuses idées et suggestions. Les petits calculs de Jim (“back-of-the-
envelope”) m’ont souvent rendu les idées plus claires ; l’analyse et le manuscrit ont grandement
bénéficié des idées et des critiques d’Alain.

Merci à Madjid Belkacem, Evelyne Lebreton et Patricia Warin-Charpentier pour leur assis-
tance au jour le jour et leur soutien dans les moments difficiles.

Je tiens aussi à remercier Clarisse Hamadache, Guillaume Blanc, Djamel Boumediene et
Patrick Tisserand pour toutes ces agréables pauses-chocolat à Saclay ; Alexis Amadon, pour ces
longues discussions souvent bien éloignées de la recherche de microlentilles gravitationnelles ;
Jalal Abdallah pour son soutien moral et logistique pendant les longues nuits de rédaction au
LPNHE ; Javier Gil Quijano pour sa bonne humeur communicative, et Luz-Angela Guevara
pour son sourire.





— Lisez, dit le Roi.
Le Lapin Blanc chaussa ses lunettes.
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Lewis Carroll, Les Aventures d’Alice au Pays des Merveilles.





Table des matières

Introduction 11

1 La Matière Noire Galactique 13
1.1 Qu’entend-on par “matière noire” ? . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13

1.1.1 La matière noire à l’échelle cosmologique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13
1.1.2 Densité de baryons déduite de la nucléosynthèse primordiale . . . . . . . 17
1.1.3 Matière manquante à l’échelle des amas de galaxies . . . . . . . . . . . . . 17

1.2 Matière noire galactique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18
1.3 Nature de la matière noire galactique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

1.3.1 Candidats baryoniques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20
1.3.2 Candidats non-baryoniques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22

1.4 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23

2 L’effet de microlentille gravitationnelle 25
2.1 Formalisme des microlentilles gravitationnelles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25

2.1.1 Déflexion gravitationnelle de la lumière . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25
2.1.2 Microlentille simple : source et déflecteur ponctuels . . . . . . . . . . . . . 25
2.1.3 Extensions du modèle de microlentille . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

2.2 Quantités observables et paramètres physiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
2.3 Épaisseur optique et taux d’événements . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39

2.3.1 Épaisseur optique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39
2.3.2 Nombre et taux d’événements . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40

2.4 Influence de l’effet de confusion ou blending . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
2.5 Description différentielle . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44

2.5.1 Vision “phénoménologique” . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44
2.5.2 Définition alternative de l’épaisseur optique . . . . . . . . . . . . . . . . . 45

2.6 Tester les modèles de Halo Galactique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46
2.6.1 Modélisation de la Voie Lactée . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46
2.6.2 Épaisseur optique due au halo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48
2.6.3 Contribution du Grand Nuage à l’épaisseur optique . . . . . . . . . . . . . 48
2.6.4 Contribution du Petit Nuage à l’épaisseur optique . . . . . . . . . . . . . . 48

3 À la chasse aux microlentilles. . . 51
3.1 Un nouvel outil observationnel . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51
3.2 Expériences . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

3.2.1 EROS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52
3.2.2 MACHO . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 54
3.2.3 OGLE . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 54
3.2.4 DUO . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55
3.2.5 Recherche de microlentilles vers M31 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55



3.2.6 Recherche de planètes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 56
3.3 Sondage du Halo galactique vers les Nuages de Magellan . . . . . . . . . . . . . . 56

3.3.1 Consensus sur la recherche d’événements courts . . . . . . . . . . . . . . . 56
3.3.2 Controverse au delà de 10−2 M� . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 57
3.3.3 Nouveaux résultats vers les Nuages . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 58
3.3.4 Comparaison Grand/Petit Nuage, localisation des déflecteurs . . . . . . . 61
3.3.5 Différence d’interprétation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 61
3.3.6 Recherche d’événements de très longue durée . . . . . . . . . . . . . . . . 62

3.4 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62

4 La soustraction, technique prometteuse pour la recherche de microlentilles 65
4.1 Principe de l’analyse par différence d’image . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65
4.2 Détermination de K par transformée de Fourier . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 68
4.3 Détermination de K par ajustement linéaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 69

4.3.1 Principe général . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 69
4.3.2 Choix de la base de fonctions . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 71
4.3.3 Variabilité spatiale des PSF et du noyau . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 75
4.3.4 Erreurs, image de variance et choix de la référence . . . . . . . . . . . . . . 79

4.4 Limitations, méthode générale avec deux noyaux . . . . . . . . . . . . . . . . . . 81
4.5 Avantages de l’analyse par soustraction pour la recherche de microlentilles . . . 82

4.5.1 La méthode de recherche classique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 82
4.5.2 Améliorer la précision photométrique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 82
4.5.3 S’affranchir de l’effet de blending . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 83
4.5.4 Accroître la sensibilité de détection . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 83

5 Réduction des données EROS vers le Petit Nuage de Magellan 85
5.1 Données de l’expérience EROS-II vers le Petit Nuage de Magellan . . . . . . . . . 85

5.1.1 L’instrument et la chaîne d’acquisition . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 85
5.1.2 La prise de données vers le Petit Nuage de Magellan . . . . . . . . . . . . 90
5.1.3 Volume et stockage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90

5.2 Motivations de l’analyse en DIA du Petit Nuage de Magellan . . . . . . . . . . . 93
5.3 Principes généraux de la chaîne de réduction par soustraction . . . . . . . . . . . 93
5.4 Alignement géométrique des clichés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 93

5.4.1 Extraction des catalogues . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 94
5.4.2 Référence astrométrique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 94
5.4.3 Recherche de la transformation géométrique . . . . . . . . . . . . . . . . . 94
5.4.4 Transformation et rééchantillonnage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96

5.5 Construction de l’image de référence . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99
5.6 Soustraction des images . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99

5.6.1 Utilisation de l’algorithme de soustraction . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99
5.6.2 Artefacts . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99
5.6.3 Image de variance . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101
5.6.4 Coefficient photométrique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101

5.7 Efficacité de réduction des images . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
5.8 Détection des objets variables . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105

5.8.1 Détection sur les images différences . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105
5.8.2 Filtrage des catalogues . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105
5.8.3 Fusion des catalogues . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105

5.9 Photométrie des objets variables détectés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110
5.9.1 Construction d’une PSF tabulée . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110



5.9.2 Mesure des variations de flux sur D . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111
5.9.3 Qualité de la photométrie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111

6 Analyse 115
6.1 Caractéristiques du signal recherché . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115
6.2 Structure de l’analyse . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115
6.3 Filtrage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 116

6.3.1 Nettoyage du catalogue d’objets . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 116
6.3.2 Filtrage des courbes de lumière . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 116

6.4 Pré-analyse . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118
6.4.1 Détermination d’une ligne de base . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118
6.4.2 Détection et caractérisation des fluctuations . . . . . . . . . . . . . . . . . 120

6.5 Simulation de courbes de microlentilles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
6.6 Critères de sélection des événements de microlentilles . . . . . . . . . . . . . . . . 127

6.6.1 Fluctuation candidate . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 127
6.6.2 Qualité de l’ajustement de microlentille . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 130
6.6.3 Description différentielle . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 131
6.6.4 Coupures sur les paramètres d’ajustement . . . . . . . . . . . . . . . . . . 131

6.7 Association avec un catalogue externe et critères associés . . . . . . . . . . . . . . 134
6.7.1 Validité de l’association . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 134
6.7.2 Coupures additionnelles pour les objets résolus . . . . . . . . . . . . . . . 135

6.8 Candidats retenus . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 139
6.8.1 Candidats résolus . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 139
6.8.2 Autres candidats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 144

6.9 Statut des candidats de l’analyse en photométrie classique . . . . . . . . . . . . . 147
6.10 Événement binaire MACHO-1998-SMC-1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 152
6.11 Sensibilité de détection, interprétation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 153

6.11.1 Estimation du nombre d’étoiles effectivement suivies . . . . . . . . . . . . 153
6.11.2 Simulation complète : images avec microlentilles synthétiques . . . . . . . 156

6.12 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 156

7 Recherche de nuages de gaz opaques 157
7.1 Motivation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 157
7.2 Signal attendu . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 158
7.3 Détection des éclipses . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 160

7.3.1 Fluctuation candidate . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 160
7.3.2 Position des objets dans le diagramme couleur-magnitude . . . . . . . . . 163

7.4 Candidats retenus . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 165
7.5 Estimation de l’efficacité de détection . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 169

7.5.1 Simulation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 169
7.5.2 Sensibilité . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 169

7.6 Discussion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 172

Conclusion 173

A Détecteur de traces de satellites 177
A.1 Motivation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 177
A.2 Détection . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 178

A.2.1 Détection des amas de pixels brillants . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 178
A.2.2 Sélection des traces . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 181

A.3 Exemple d’une trace double . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 184



A.4 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 185

B Photométrie du candidat OGLE-2000-BLG-43 187
B.1 Alerte OGLE avec effet de parallaxe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 187
B.2 Photométrie du candidat sur les images EROS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 189
B.3 Modélisation combinant les données OGLE et EROS . . . . . . . . . . . . . . . . . 190
B.4 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 194

C La collaboration EROS 195

10



Introduction

Le contenu en matière de l’Univers préoccupe les astrophysiciens depuis plusieurs décen-
nies. De nombreux indices tendent à montrer qu’une fraction importante de la matière échappe
à toute détection directe. Cette question se pose à la fois à l’échelle cosmologique (nature de
l’énergie sombre), à l’échelle des amas de galaxies, et des galaxies elles-mêmes. Les courbes de ro-
tation des galaxies ne semblent pouvoir s’expliquer qu’en admettant l’existence autour d’elles
d’un vaste halo de matière noire. La nature de ce halo galactique est une énigme ; de nom-
breux candidats (résidus stellaires, naines, trous noirs, etc.) ont été proposés, mais la principale
difficulté réside dans la détection de ces objets très peu lumineux, voire invisibles.

En 1986 B. Paczyński a proposé de sonder le halo galactique en utilisant l’effet de micro-
lentille gravitationnelle. Si la matière noire galactique est sous forme d’objets compacts (MA-
CHOs1), les étoiles situées en arrière-plan peuvent subir une amplification temporaire de leur
flux lors du passage d’un MACHO à proximité de la ligne de visée. Comme la fréquence at-
tendue pour ce phénomène est très faible, plusieurs groupes de recherche — dont EROS —
surveillent depuis 1990 des millions d’étoiles afin de mettre en évidence ce phénomène.

Des événements de microlentille gravitationnelle ont été détectés dans plusieurs directions
(Centre Galactique, Nuages de Magellan), ce qui valide cette nouvelle technique d’observation.
Cependant, l’interprétation des résultats obtenus est difficile. Les différentes collaborations an-
noncent des résultats parfois contradictoires ; par ailleurs, les événements détectés vers le Petit
Nuage de Magellan possèdent des caractéristiques très différentes de ceux observés en direc-
tion du Grand Nuage, ce qui semble exclure qu’ils soient le fait d’objets compacts de masse
sub-solaire appartenant au halo. Plusieurs hypothèses ont été avancées (populations exotiques,
modèles de halo ou des Nuages) mais le nombre de microlentilles découvertes en direction des
Nuages de Magellan est insuffisant pour trancher entre les différentes explications proposées.

La méthode classique utilisée jusqu’à présent pour analyser les données présente des limita-
tions du fait de l’encombrement des champs observés vers les Nuages de Magellan. Là où une
étoile est détectée, de nombreuses étoiles non-résolues se superposent et contribuent au flux
mesuré ; cet effet de confusion dégrade la qualité des mesures et complique l’interprétation des
événements de microlentilles découverts. Afin d’améliorer la sensibilité de détection et peut-
être augmenter la statistique vers les Nuages, la collaboration EROS a décidé d’expérimenter
une nouvelle technique de réduction par photométrie différentielle. Basée sur un algorithme de
soustraction d’images récemment proposé par C. Alard, cette méthode permet de détecter et de
mesurer des variations de flux en champ encombré en s’affranchissant de l’effet de confusion.
De plus, aucun catalogue pré-établi n’est nécessaire : il devient ainsi possible de détecter des
événements de microlentilles de forte amplification sur des étoiles non-résolues, augmentant
par là même le nombre d’étoiles effectivement surveillées et la sensibilité de l’expérience.

Nous présentons ici la chaîne de réduction photométrique développée, le traitement par
cette nouvelle technique de 5 années de données EROS vers le Petit Nuage de Magellan, et

1MAssive Compact Halo Objects.



l’analyse des courbes de lumière obtenues pour rechercher des événements de microlentilles
gravitationnelles. La sensibilité de la méthode, délicate à estimer, exige de simuler et de réduire
un grand volume de données artificielles ; les grandes lignes du procédé sont présentées.

Par ailleurs, afin d’exploiter au mieux le potentiel des courbes de lumière obtenues, une
seconde analyse a été menée pour détecter des nuages de gaz opaques, dont la présence dans le
halo se manifesterait par l’occultation des étoiles en arrière-plan. Les résultats de cette analyse
sont présentés, ainsi que leur interprétation.
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Chapitre 1

La Matière Noire Galactique

La recherche de l’énigmatique matière noire préoccupe les astrophysiciens depuis plusieurs
décennies. Ce terme de matière noire recouvre plusieurs concepts qui seront évoqués dans ce
chapitre. Nous nous concentrerons surtout sur le problème de la matière noire à l’échelle ga-
lactique, et sur les hypothèses proposées pour le résoudre.

1.1 Qu’entend-on par “matière noire” ?

Le terme de “matière noire” (“dark matter”) est employé en astrophysique pour désigner
de la matière manquante, non détectée par l’observation directe, mais dont la présence est
confirmée par un faisceau de preuves indirectes. L’enjeu est de déterminer sa nature.

Il y a en fait plusieurs énigmes à résoudre, à différentes échelles : nature de la constante cos-
mologique (qui peut être interprétée comme une forme d’énergie sombre), nature de la matière
non-baryonique, matière sombre à l’échelle des amas de galaxies et des galaxies.

1.1.1 La matière noire à l’échelle cosmologique

1.1.1.1 Cadre théorique de la cosmologie

Si on suppose l’Univers homogène et isotrope, sa géométrie peut être décrite, dans le cadre
de la Relativité Générale, par la métrique de Robertson-Walker,

ds2 = gµν dx
µ dxν (1.1)

= dt2 − a2(t)

(

dr2

1 − kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θ dφ2)

)

(1.2)

où (t, r, θ, φ) sont les coordonnées comobiles, a(t) le facteur d’échelle cosmologique et k la
constante de courbure qui vaut +1 pour un Univers fermé, −1 pour un Univers ouvert et 0
pour un Univers plat. En utilisant les résultats de la Relativité Générale, et en modélisant le
contenu de l’Univers par un fluide parfait de densité ρ(t) et de pression p(t), on aboutit aux
équations de Friedmann,

H2 =

(

ȧ

a

)2

=
8πGρ

3c2
− k

a2
+

Λ

3
(1.3)
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dont découle
ä

a
= −4πG

3
(ρ+ 3p) +

Λ

3
(1.4)

H(t) est le paramètre de Hubble et Λ la constante cosmologique. La résolution de ces équa-
tions donne l’évolution du paramètre d’échelle a(t), ce qui permet de décrire l’expansion de
l’Univers. Le terme Λ (constante cosmologique) s’interprète comme une densité du vide ρvide =
Λ/(8πG) dont l’effet serait d’exercer une sorte de pression négative Pvide = −ρc2 lorsque Λ > 0,
accélérant ainsi l’expansion.

Pour un paramètre de courbure k nul, la densité ρ vaut :

ρc =
3H2

0

8πG
= 2.8 × 1011h2M�Mpc−3 (1.5)

où h = H0/100 km.s−1.Mpc−1 paramétrise notre méconnaissance de la constante de Hubble (h
est compris entre 0.5 et 0.8).

En rapportant les termes de densité à la densité critique ρc,

Ωm =
8πGρ

3H2
ΩΛ =

Λ

3H2
Ωtotal = Ωm + ΩΛ (1.6)

les équations de Friedmann peuvent se mettre sous la forme :

Ωm + ΩΛ − 1 = Ω − 1 =
k

H2a2
(1.7)

La géométrie de l’Univers dépend ainsi directement de la densité Ω,

k = +1 Ω > 1 Univers fermé
k = 0 Ω = 1 Univers plat
k = −1 Ω < 1 Univers ouvert

La géométrie d’un univers fermé est sphérique, et un tel univers s’effondrera pour une constante
cosmologique nulle. Un univers ouvert verra son expansion se poursuivre indéfiniment. L’uni-
vers plat est un cas intermédiaire : son expansion est plus lente qu’un univers ouvert, et sa
géométrie est euclidienne.

De très nombreuses observations visent à déterminer les différents paramètres cosmolo-
giques. Les contraintes les plus intéressantes ont été obtenues par l’observation de supernovæ
de type Ia et par l’étude des anisotropies du fond cosmologique.

1.1.1.2 Contraintes issues de l’observation des SNIa

Il existe plusieurs types de supernovæ, classées habituellement en fonction de leurs caracté-
ristiques spectrales. Une supernova de type Ia est l’explosion d’une naine blanche appartenant
à un système binaire et dont la masse a atteint une valeur critique par accrétion de matière
provenant de son compagnon. La magnitude absolue au moment du maximum d’intensité est
approximativement la même pour toutes les SNIa, ce qui permet de les considérer comme des
chandelles standard. La différence entre la magnitude apparente m et la magnitude absolue M
au moment du pic permet de calculer une distance de luminosité dL,

m = M − 5 × log (H0dL(z,Ωm,ΩΛ)) (1.8)
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La comparaison de dL (ou m) avec le décalage spectral z (redshift) permet de construire un
diagramme de Hubble et de contraindre les paramètres cosmologiques Ωm et ΩΛ. Dans l’hypo-
thèse d’un Univers plat (Ω = 1), les valeurs préférées des paramètres sont [Riess et al., 1998],
[Perlmutter et al., 1999] :

Ωm ' 0.3 ΩΛ ' 0.7 (1.9)

Une étude récente sur un lot indépendant de SNIa suivies avec le HST [Knop et al., 2003] donne

Ωm = 0.25+0.07
−0.06 ± 0.04 ΩΛ = 0.75+0.06

−0.07 ± 0.04 (1.10)

Le résultat le plus surprenant des observations de SNIa est la réhabilitation de la constante
cosmologique Λ ; longtemps considérée comme nulle, la composante Λ semble en fait dominer
l’Univers et causer l’accélération de son expansion.

1.1.1.3 Étude des anisotropies du rayonnement fossile

La mise en évidence du rayonnement fossile constitue probablement une découverte ma-
jeure en cosmologie, et l’un des piliers du modèle du Big Bang. Prédit par G. Gamov dans les an-
nées 1940 et découvert par A. Penzias et R. Wilson en 1965 [Penzias et Wilson, 1965], ce rayon-
nement micro-onde a été émis lorsque l’Univers est devenu transparent aux photons, lors du
découplage matière-rayonnement (z ∼ 1100). Son spectre est celui d’un corps noir à T ∼ 3K.
Le satellite COBE (Cosmic Background Explorer) a fourni la première cartographie de ce rayon-
nement, obtenant une température de corps noir de 2.73 ± 0.01K, et a montré que le fond cos-
mologique est quasiment isotrope : les anisotropies détectées sont de l’ordre de ∆T/T ∼ 10−5

pour des échelles angulaires supérieures à 7o [Smoot et al., 1992]. Ces fluctuations sont interpré-
tées comme la signature des instabilités gravitationnelles présentes au moment du découplage
matière-rayonnement, ces instabilités ayant conduit à la formation des structures de l’Univers.
Selon le scénario considéré pour la formation des galaxies (matière noire froide ou chaude) et se-
lon le type d’homogénéités (inflation, défauts topologiques), la position du premier pic acous-
tique dans le spectre des anisotropies (fig. 1.2) permet de contraindre Ω, tandis que les pics
suivants du spectre des anisotropies donnent des renseignements sur Ωb, Ωm, etc. De nom-
breuses expériences mesurent le spectre des anisotropies du rayonnement fossile : expériences
ballons (ARCHEOPS [Benoît et al., 2003], BOOMERANG, MAXIMA, [Jaffe et al., 2001]) ou satel-
lites (WMAP, et le futur PLANCK). Les données les plus récentes (WMAP, [Spergel et al., 2003])
semblent favoriser :

Ω = 1.02 ± 0.02 Ωmh
2 = 0.135 ± 0.009 Ωm = 0.29 ± 0.07 (1.11)

Les mesures obtenues par l’étude des supernovæ Ia lointaines et par l’analyse des anisotro-
pies du fond cosmologique sont complémentaires. La combinaison des résultats des futures ex-
périences (SNAP pour la recherche de SNIa, PLANCK pour le fond cosmologique) permettront
de contraindre davantage les paramètres cosmologiques (Voir aussi Schindler [2002] pour une
revue des mesures de Ωm).

1.1.1.4 Nature de la constante cosmologique

Les résultats récents (SNIa, CMB) semblent nettement favoriser un Univers plat, en expan-
sion accélérée, avec :

Ω ' 1 Ωm ' 0.3 ΩΛ ' 0.7 (1.12)
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FIG. 1.1 – (a) Diagramme de Hubble construit à partir d’un lot de 18 SNIa proches (z < 0.1 pour la
plupart) issues du Calàn/Tololo Supernova Survey, et de 42 SNIa lointaines du Supernova Cosmo-
logy Project. Les 3 courbes pleines correspondent à des modèles d’Univers sans constante cosmologique,
avec (Ωm,ΩΛ) valant respectivement (0, 0), (1, 0) et (2, 0). Les courbes en pointillés correspondent à
des Univers plats pour lesquels (Ωm,ΩΛ) vaut (0, 1), (0.5, 0.5), (1, 0) et (1.5,−0.5). Le meilleur ajus-
tement est obtenu pour un Univers plat avec (Ωm,ΩΛ) = (0.28, 0.72) ; les résidus correspondants sont
présentés en (b) et l’écart standard des résidus en (c) (D’après Perlmutter et al. [1999]).

ΩΛ peut être interprétée comme la densité d’une composante d’énergie sombre dont la nature
n’est pas établie pour l’instant. Les tentatives pour relier ΩΛ à une sorte de niveau d’énergie
fondamental (énergie du vide) dans le cadre de la théorie des champs quantiques conduisent à
un désaccord flagrant avec l’observation (La contribution de l’énergie du vide serait 1055 fois plus
grande que ce qui est observé [Weinberg, 1989]). Une autre possibilité consiste à introduire un
champ scalaire supplémentaire (quintessence) ou des défauts topologiques pour rendre compte
de ΩΛ.
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FIG. 1.2 – Spectre des anisotropies du rayonnement fossile obtenu par l’expérience WMAP. (d’après
Bennett et al. [2003]).

1.1.2 Densité de baryons déduite de la nucléosynthèse primordiale

La formation des éléments légers (deutérium D, 3He, 4He, 7Li) pendant les premiers ins-
tants de l’histoire de l’Univers est bien décrite par la théorie de la nucléosynthèse primor-
diale. La comparaison entre les abondances prédites et mesurées des éléments légers donne
des contraintes fortes sur la densité de baryons rapportée à la densité critique (fig. 1.3),

0.007 ≤ Ωbh
2 ≤ 0.025 i.e. 0.014 ≤ Ωb ≤ 0.048 si h = 0.72 (1.13)

L’étude des anisotropies du fond diffus cosmologique permet aussi de contraindre Ωb (l’ex-
périence WMAP donne Ωbh

2 = 0.024 ± 0.001, soit Ωb = 0.047 ± 0.006 [Spergel et al., 2003]).

Lorsqu’on compare ce résultat à Ωm ' 0.3, il apparaît que l’essentiel de la matière n’est pas
constituée de baryons. La nature de la composante dominante non-baryonique reste à établir.

1.1.3 Matière manquante à l’échelle des amas de galaxies

La quantité de matière contenue dans les amas de galaxies a été estimée de plusieurs ma-
nières : par l’étude dynamique des mouvements des galaxies des amas (en supposant l’amas
en équilibre hydrostatique et en appliquant le théorème du viriel), et par l’estimation de la
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FIG. 1.3 – Abondances prédites et observées des éléments légers deutérium D, 3He, 4He, 7Li en fonc-
tion du paramètre Ωb. La largeur des courbes indique l’intervalle théorique à 2σ. La comparaison entre
prédictions et mesures donne une contrainte forte sur la densité de baryons (d’après Turner [1999]).

température du gaz chaud intergalactique qui émet en X [Hradecky et al., 1999]. Ces estima-
tions donnent Ωamas ' 0.2–0.3. Les estimations de la quantité de matière visible (par comptage
et utilisation du rapport masse sur luminosité L/M ) donnent par contre Ωvisible de l’ordre de
0.003–0.005h−1 . On a ainsi,

Ωamas � Ωb � Ωvisible. (1.14)

Les amas de galaxies contiennent ainsi une fraction importante de matière sombre, dont l’es-
sentiel est sous forme non-baryonique.

1.2 Matière noire galactique

L’étude des courbes de rotation des galaxies spirales constitue l’indice le plus probant de la
présence de matière noire à l’échelle galactique. Si la brillance de surface était un bon traceur
de la masse présente, l’essentiel de la matière devrait être concentrée au centre des galaxies,
comme l’indique la figure 1.4 (partie supérieure), et la vitesse de rotation devrait alors dimi-
nuer selon une décroissance képlerienne v(r) ∝ r−1/2. Cependant, l’étude des courbes de rota-
tion basée sur les décalages spectraux (jusqu’à 15 kpc du centre galactique) et sur l’observation

18



Nature de la matière noire galactique

de la raie d’émission à 21 cm de l’hydrogène neutre (au-delà de 10 kpc) permet de mettre en
évidence un plateau au bord des disques galactiques : au-delà de 10 kpc, la vitesse de rotation
reste constante (Fig. 1.4). Pour résoudre ce problème, plusieurs hypothèses ont été avancées,
notamment des modifications ad-hoc de la loi de la gravitation. La solution la plus naturelle
consiste à admettre l’existence d’un halo de matière sombre s’étendant jusqu’à 50 kpc, voire
200 kpc [Bahcall et al., 1995]. En ajoutant ce halo dans les modèles galactiques, on parvient à
obtenir un profil galactique en M(r < R) ∝ R, ce qui permet de reproduire le plateau observé
sur les courbes de rotation. L’ajout de la contribution du halo conduit à :

Ωhalo ≥ 0.02h−1 (1.15)

autrement dit, le halo contiendrait 5 à 10 fois plus de matière que la composante visible de la
galaxie spirale.
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FIG. 1.4 – Courbe de rotation des galaxies spirales NGC2403 et NGC2841. La partie supérieure donne la
variation de la brillance de surface µr en fonction de la distance galactocentrique r : la matière lumineuse
est essentiellement concentrée au centre des galaxies. Les courbes de rotation Vc(r) sont représentées en
bas, superposées au meilleur ajustement d’un modèle galactique comprenant un bulbe, un disque, du gaz
et un halo sphérique de matière sombre, indispensable pour rendre compte du plateau observé au-delà de
10 kpc (d’après Begeman [1987]).

L’étude de certaines galaxies elliptiques permet d’aboutir à des conclusions analogues quant
à la contribution du halo de matière noire [Schweizer et al., 1989].

1.3 Nature de la matière noire galactique

L’hypothèse d’un halo galactique sombre pour expliquer les courbes de rotation des ga-
laxies spirales amène de nouvelles questions : de quoi ce halo est-il composé ? si ses consti-
tuants sont sombres, comment les mettre en évidence ?

Pour remplir le halo galactique, de nombreux candidats ont été proposés : des candidats
baryoniques (planètes, gaz, snowballs, étoiles naines, trous noirs primordiaux,. . . ) ou non-
baryoniques (neutrinos, axions, WIMPS).
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1.3.1 Candidats baryoniques

1.3.1.1 Gaz

L’hydrogène neutre froid (HI), facilement détectable1 (ligne à 21 cm), n’est pas présent en
quantité suffisante pour rendre compte de la matière manquante : il y a entre 7 et 10 fois plus
de matière noire que de gaz HI. La figure 1.5 montre que ce rapport Σdark/ΣHI est à peu près
indépendant du type de la galaxie.

FIG. 1.5 – Rapport Σdark/ΣHI pour différents types de galaxies. Ce rapport est constant (typiquement
entre 5 et 10) pour une large gamme de galaxies (d’après Combes [1999]).

L’hydrogène moléculaire H2 froid (10 à 20 K) est invisible et constitue un bon candidat pour
le halo galactique. Plusieurs modèles de matière noire sous forme de gaz H2 froid ont été propo-
sés : le disque visible pourrait par exemple se prolonger par du gaz H2 dont la densité suivrait
le même profil que le gaz HI. Le gaz H2 serait en équilibre thermique avec le rayonnement
fossile à 3 K, et sa structure fractale garantirait sa stabilité [Combes, 1999]. Le gaz pourrait se
structurer en nuages, répartis dans le disque ou dans un halo sphérique selon les auteurs. Les
observations des quasars (ESE), de sources dans le domaine sub-millimétrique par SCUBA, et
d’un fond γ par EGRET pourraient s’expliquer par la présence de ces nuages. Le satellite FUSE

lancé en 1999 permet de rechercher le gaz H2 par sa signature en absorption dans le domaine
ultraviolet.

L’hypothèse d’une composante H2 sous forme de nuages est discutée plus en détails au cha-
pitre 7, ou une recherche d’un signal en absorption dû au transit de tels nuages est présentée.

1C’est justement l’observation de l’hydrogène neutre HI qui permet d’établir les courbes de rotation des galaxies
au-delà du disque.
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1.3.1.2 Astres légers

Snowballs D’hypothétiques condensats d’hydrogène ou d’hélium non dégénérés de masse
inférieure à 0.01 M� baptisés snowballs ont été proposés comme constituants du Halo. Ce-
pendant, ces objets doivent être extrêmement nombreux pour rendre compte de la totalité du
Halo ; en particulier, ils entreraient fréquemment en collision avec les objets du système solaire.
L’étude des impacts de météores dans l’atmosphère et le comptage des cratères lunaires per-
mettent d’exclure une contribution significative d’objets de masse comprise entre 5×10−37 M�

(∼ 10−3 g) et 10−17 M� [Hills, 1986]. D’autre part, des objets entièrement constitués d’hydro-
gène et de masse inférieure à 10−7M� se seraient complètement évaporés en moins de 1010 ans
[de Rujula et al., 1992]. Entre 10−7 et 10−2 M�, les expériences EROS et MACHO ont exclus que
de tels objets puissent constituer plus de 10% du Halo [Renault et al., 1997; Alcock et al., 1998;
Lasserre et al., 2000], ce qui exclut les snowballs.

Planètes Les planètes rendent difficilement compte de la masse contenue dans le Halo. la
masse d’une planète géante comme Jupiter étant de l’ordre de 10−3 M�, il faudrait que chaque
étoile du halo possède un cortège d’au moins un millier de planètes géantes pour que leur
contribution soit significative. Les recherche de microlentilles de première génération (EROS-I,
MACHO) ont de plus exclu que les objets de masse M < 10−3 M� puissent constituer plus de
10% de la masse du halo (cf. 3.2.1.1).

Naines brunes et rouges Les naines brunes sont des étoiles trop peu massives (0.01 à 0.08 M�)
pour que le cycle complet de fusion de l’hydrogène se déclenche, et seule la fusion d’hydrogène
et de deutérium en hélium 3He a lieu. Les naines brunes sont invisibles.

Un peu plus massives (0.08 à 0.5 M�), les naines rouges sont le siège d’une très lente fusion
de l’hydrogène. Peu lumineuses (8 < V < 18), elles émettent dans l’infrarouge, ce qui les rend
détectables avec des télescopes suffisamment sensibles. Les données du Hubble Deep Field
ont permis de détecter des naines rouges dans le halo [Flynn et al., 1996] : les naines rouges
avec I < 14 ne peuvent pas constituer plus de 1% du halo. Les recherches d’objets du halo
par mouvements propres permettent aussi de contraindre leur abondance [Goldman, 2001].
D’autre part, un halo galactique entièrement constitué de naines rouges devrait émettre un
rayonnement infrarouge qui n’est pas observé [Peacock, 1999]. Les résultats des recherches
de microlentilles permettent aussi de contraindre l’abondance des naines brunes et rouges :
Lasserre et al. [2000] limite à 20% leur contribution au halo galactique.

1.3.1.3 Cadavres d’étoiles

Naines blanches Les étoiles de masse inférieure à ∼ 8 M� donnent en fin de vie une naine
blanche (entre 0.3 et 1.4 M�), en éjectant des éléments lourds dans le milieu interstellaire. La
mesure de l’abondance du Fer éjecté par les supernovæ proches de type Ia permet de limiter la
contribution des naines blanches à 5 à 10% du halo [Canal et al., 1997]. Ce résultat est conforté
par la recherche directe de naines blanches dans le Hubble Deep Field jusqu’à la magnitude V =
29.8 [Kawaler, 1996], comme par la détection des naines du halo par leur mouvement propre :
le groupe EROS a mené une campagne de recherche par mouvement propre [Goldman et al.,
2002], dont le résultat indique que les naines blanches avec V = 17.5 ne peuvent constituer
plus de 10% du halo standard. Controversé, ce résultat est finalement en accord avec Ibata et al.
[2000]. Les résultats des recherches de microlentilles contraignent aussi l’abondance des naines
blanches [Lasserre et al., 2000].
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Étoiles à neutrons et trous noirs Les résidus d’étoiles massives (de masse M > 10 M�)
forment des étoiles à neutrons ou des trous noirs2. Invisibles, ces objets sont a priori de bons can-
didats pour la matière noire galactique. Cependant, la formation de ces objets à partir d’étoiles
massives en fin de vie s’accompagne de l’éjection d’éléments lourds dans le milieu interstel-
laire ; les faibles taux observés par spectroscopie [Carswell et al., 1994] semblent exclure que les
étoiles à neutrons et les trous noirs puissent constituer une fraction importante du halo.

Trous noirs supermassifs Les trous noirs dits supermassifs peuvent se former sans éjection
d’éléments lourds dans le milieu interstellaire, contrairement aux étoiles à neutrons. Mais leur
présence provoquerait la dislocation des galaxies naines et l’évaporation des amas globulaires
dans leur voisinage ; ce phénomène n’étant pas observé, la masse de tels objets ne peut dépasser
104 – 106 M� d’après Carr [1998] et Murali et al. [1999].

1.3.1.4 Trous noirs primordiaux

Pendant la transition entre un Univers formé d’un plasma de quarks et de gluons et un
Univers de nucléons (vers t ∼ 10−4 seconde), des fluctuations de densité peuvent conduire à
la formation de trous noirs dits primordiaux. Leurs propriétés sont relativement mal connues ;
en particulier, leur masse dépend de la dimension de l’horizon au moment de la transition
[Schaeffer et al., 1997].

1.3.2 Candidats non-baryoniques

D’après les contraintes observationnelles sur Ωm et Ωb, l’essentiel de la matière noire de
l’Univers est sous forme non-baryonique. Il est donc naturel d’envisager cette hypothèse pour
la matière noire galactique.

1.3.2.1 Neutrinos massifs

Dans la version minimale du modèle standard en physique des particules, les neutrinos
n’ont pas de masse ; on peut cependant leur en attribuer une au prix d’une simple extension
de la théorie. Avec une masse de quelques électrons-volts, les neutrinos constitueraient de la
matière noire chaude : relativistes au moment du découplage, ils pourraient se déplacer sur de
grandes distances et entraîner la formation de structures initiales de grande taille, qui se frac-
tionneraient ensuite en amas de galaxies et en galaxies. Cependant, les observations récentes
(HST, Keck) semblent en contradiction avec ce modèle : les galaxies se seraient formées les pre-
mières vers z ∼ 2 – 4, les amas vers z ∼ 0 – 1 et la formation des superamas ne serait pas encore
achevée [Turner, 1999], ce qui s’accorde mieux avec les scénarios de matière noire froide.

L’étude des neutrinos solaires a apporté des informations cruciales : Davis [1994] a mis en
évidence un déficit de neutrinos électroniques νe, confirmé par Kamiokande [Suzuki, 1995]
SAGE [Abdurashitov et al., 1994], GALLEX [Anselman et al., 1995] et par SuperKamiokande. Si
les neutrinos possèdent une masse non nulle, ils oscillent entre les trois saveurs νe, νµ, ντ dans
le vide et dans la matière (effet MSW), ce qui permettrait de rendre compte du déficit observé.
L’étude des neutrinos atmosphériques par SuperKamiokande conforte l’hypothèse des oscilla-
tions de neutrinos [Fukuda et al., 1998]. Enfin, l’expérience SNO, sensible aux trois saveurs de

2Les trous noirs issus d’étoiles, donc formés à partir de baryons, ne sont toutefois pas considérés comme baryo-
niques.
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neutrinos, a établi avec certitude que les neutrinos solaires νe oscillent et se transforment en
νµ et ντ (essentiellement par effet MSW dans le soleil), mettant probablement fin à la question
des neutrinos solaires [Ahmad et al., 2002]. Les résultats de SNO indiquent un fort angle de
mélange et une faible différence de masse au carré,

∆m2 ∼ 10−5–10−4 eV2 (1.16)

Ce qui favorise des neutrinos de faible masse mντ ∼ 0.03− 1 eV. Leur contribution à la matière
noire non-baryonique serait alors faible (Ων = h−2

∑

l mνl
/92.5 eV ∼ 0.0003–0.01h−2).

1.3.2.2 Candidats exotiques : WIMPs, axions

WIMPs On désigne généralement par WIMP (Weakly Interacting Massive Particles) la particule
stable χ la plus légère des différentes extensions supersymétriques du Modèle Standard. De par
leur massemχ � GeV élevée, le découplage des WIMPs aurait eu lieu très tôt dans l’histoire de
l’Univers. Ces particules de matière froide, non-relativistes au moment de leur découplage, ne
peuvent pas parcourir de grandes distances et s’intègrent donc bien dans les modèles de forma-
tion des structures pour lesquels les structures initiales sont de faibles dimensions et s’agrègent
ensuite pour former les amas et les super-amas de galaxies. Leur grande masse permet d’en-
visager leur détection directe, en cherchant à mettre en évidence au sein d’un cristal le recul
de noyaux avec lesquels des WIMPS seraient entrés en collision (EDELWEISS, [Juillard et al.,
2002]). Par ailleurs, des WIMPs pourraient s’être accumulés au coeur de la galaxie, du soleil et
même de la terre, et être détectés via leurs produits de désintégration (γ et neutrinos de haute
énergie) par les expériences de détection de γ (HESS et GLAST) et les télescopes à neutrinos
(ANTARES [Montaruli, 2003]). Les futures expériences de collisions p-p (LHC) pourront peut-
être donner plus de poids aux théories supersymétriques qui prédisent l’existence de WIMPs,
dont aucune preuve expérimentale n’existe à ce jour.

Axions La présence dans le lagrangien de la chromodynamique quantique d’un terme vio-
lant la symétrie CP a conduit certains théoriciens à introduire une nouvelle symétrie (Peccei-
Quinn). Si cette symétrie est globale, il existe un boson de Goldstone associé, baptisé axion
[Peccei et Quinn, 1977]. L’étude de la supernovæ SN1987a a permis de contraindre la masse
des axions : ma ∼ 10−5–10−3 eV [Turner, 1988]. Il n’y a actuellement aucune confirmation ex-
périmentale de l’existence de l’axion, qui reste une particule hypothétique.

1.4 Conclusion

La nature de la matière noire galactique reste une question ouverte ; les observations ont
permis d’exclure certains candidats : les planètes, les naines brunes et les naines rouges ne
semblent pas pouvoir constituer une fraction importante du halo ; il en est de même pour la
plupart des résidus stellaires. Le gaz moléculaire H2 est peut-être le candidat le plus promet-
teur.

La recherche d’effets de microlentille gravitationnelle constitue un outil intéressant car le
phénomène est sensible à la masse des objets recherchés, qu’ils soient ou non lumineux. Toute-
fois cette méthode de détection n’est sensible qu’aux formes compactes de matière noire ; les can-
didats non-baryoniques tels que les neutrinos ou les WIMPs ne peuvent être mis en évidence
de cette manière. L’utilisation du phénomène de microlentille comme sonde du halo galactique
sera décrite au chapitre 2, tandis que le chapitre 3 présentera les principaux résultats obtenus à
l’aide de ce nouvel outil.
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Chapitre 2

L’effet de microlentille gravitationnelle,
une “sonde” du Halo Galactique

Après une description de l’effet de microlentille gravitationnelle et de quelques extensions
de ce modèle, nous montrerons comment l’effet de microlentille peut être utilisé comme outil
observationnel pour sonder le contenu en matière du Halo Galactique.

2.1 Formalisme des microlentilles gravitationnelles

2.1.1 Déflexion gravitationnelle de la lumière

Prédite par la Relativité Générale, la déviation de la lumière par le champ de gravitation
est établie depuis la célèbre observation de l’éclipse de 1919 par Eddington, et a été vérifiée à
maintes reprises depuis, avec grande précision (à 0.3% par Hipparcos [Froeschle et al., 1997],
par exemple).

Lorsqu’un rayon lumineux passe à proximité d’un corps massif de masse M , il est défléchi
d’un angle α,

α = 4
GM

rc2
(2.1)

où r est le paramètre d’impact. Cette équation, valide tant que le potentiel gravitationnel est
faible, suffit à engendrer toute une classe de phénomènes optiques gravitationnels : mirages
gravitationnels, effets de lentilles, de microlentilles.

2.1.2 Microlentille simple : source et déflecteur ponctuels

L’effet de microlentille gravitationnelle a été prédit dès 1936 par Einstein [Einstein, 1936] ; le
phénomène ne semblait alors constituer qu’une curiosité théorique, inobservable en pratique.

2.1.2.1 Géométrie du phénomène

Le principe de l’effet est le suivant. Si un objet massif L est proche de la ligne de visée (OS)
d’une source ponctuelle S, les rayons lumineux sont défléchis selon l’équation (2.1), et deux
images de la source I+ et I− se forment (fig. 2.1).
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θ−
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θs

O

S

b
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FIG. 2.1 – Déflexion de la lumière entre la source S et l’observateur O par un corps massif L, généra-
lement désigné comme le déflecteur ou la lentille. A+ et A− sont les intersections des rayons avec le
plan du déflecteur et I+ et I− les deux images dans le plan de S. La distance entre la lentille L et la ligne
de visée est le paramètre d’impact b.

Notons Dl la distance entre la lentille L et l’observateur O, et Ds = SO la distance source–
observateur1. Par de simples considérations géométriques, on a

BA+

SI+
=

BA−

SI−
=
Dl

Ds
(2.2)

Avec,
BA+ = r+ − b BA− = r− + b (2.3)

et, dans l’approximation des petits angles,

SI+ = α+(Ds −Dl) SI− = α−(Ds −Dl). (2.4)

On obtient ainsi les équations :

r+ − b =
4GM

c2r+

Dl(Ds −Dl)

Ds
r− + b =

4GM

c2r−

Dl(Ds −Dl)

Ds
(2.5)

dont les solutions physiques sont de la forme

r± =
1

2

(

b±
√

b2 + 4r2
E

)

(2.6)

1Nous décrirons le formalisme des microlentilles en utilisant les notations standardisées proposées par A. Gould
dans Gould [2000].
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où on a introduit la quantité rE, qui vaut

rE =

√

4GM

c2
Dl(Ds −Dl)

Ds
. (2.7)

Cette quantité rE est le rayon d’Einstein de la lentille. Lorsque l’alignement géométrique est
parfait, le paramètre d’impact b s’annule et, par symétrie autour de la ligne de visée, l’image
de l’étoile source devient un anneau de rayon rE (dans le plan de la lentille), parfois baptisé
anneau d’Einstein. On utilise aussi parfois le rayon angulaire θE :

θE =
rE

Dl
=

√

4GM

c2
(Ds −Dl)

DsDl
(2.8)

Dans le cas général (alignement imparfait), les deux images I+ et I− sont situées de part
et d’autre de la lentille (figure 2.3). Leurs positions peuvent être repérées par les angles ~θ±
(figure 2.2)

~θ± =
~r±
Dl

(2.9)

θ−

θ+

θs

I−

I+

I−

I+

L

S

L

S

FIG. 2.2 – Définition des angles ~θs et ~θ±.

Il est habituel de normaliser les angles par rapport à θE, et de rapporter les distances dans
le plan du déflecteur au rayon d’Einstein rE ; aussi pose-t-on :

~u =
~b

rE
=
~θs

θE
~u± =

~r±
rE

=
~θ±
θE

(2.10)

u = |~u| = b/rE est le paramètre d’impact réduit.

2.1.2.2 Amplification

L’effet de lentille gravitationnelle provoque non seulement l’apparition de plusieurs images,
mais affecte aussi la répartition du flux de lumière. L’angle solide sous lequel l’observateur voit
la source est modifié ; comme la brillance de surface se conserve (conséquence du théorème de
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FIG. 2.3 – Position des images en fonction de la position de la source. Ici le déflecteur est fixe au centre
de la figure et l’anneau d’Einstein associé indiqué en pointillés. Pour différentes positions de la source
(disque ouvert) les deux images sont représentées de part et d’autre du déflecteur. À tout instant la
source, le déflecteur et les deux images sont alignés (d’après Paczynski [1996]).

Liouville), le flux apparent est modifié dans les mêmes proportions. L’amplification apparente
correspondante s’écrit,

A± =
Ω±

Ω0
(2.11)

où Ω0 est l’angle solide sous lequel serait vu la source sans le déflecteur, et Ω± l’angle solide du
faisceau donnant l’image I±.

Dans l’approximation d’une source ponctuelle, le rapport des angles solides se réduit au
Jacobien de la transformation géométrique qui décrit la distorsion induite :

A± =

∣

∣

∣

∣

∂~r±

∂~b

∣

∣

∣

∣

=

∣

∣

∣

∣

∣

∂~θ±

∂~θs

∣

∣

∣

∣

∣

=
u2
±

u2
+ − u2

−

(2.12)

L’amplification apparente pour les images I± s’écrit ainsi :

A+ =
u2 + 2

2u
√
u2 + 4

+
1

2
> 1 (2.13)

A− =
u2 + 2

2u
√
u2 + 4

− 1

2
< 1 (2.14)

Lorsque l’angle entre les images est trop faible pour qu’elles puissent être séparées, seule
leur superposition est observable : c’est le régime de microlentille. Pour un déflecteur d’une
masse solaire environ et une étoile source située dans le Petit Nuage de Magellan (Ds ' 60 kpc),
le rayon d’Einstein est de l’ordre de 10 UA, et la séparation angulaire vaut approximativement
2 × θE ∼ 10−3 arcsec : aucun télescope terrestre ne permet de distinguer les deux images.
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Dans le régime de microlentille, l’amplification apparente est donc la somme des amplifica-
tions de chaque image :

A = A+ +A− =
u2 + 2

u
√
u2 + 4

> 1 (2.15)

Lorsque l’alignement est parfait (u = 0) l’expression (2.15) diverge ; cette singularité est liée
aux limitations de notre modèle qui considère la source comme ponctuelle. En tenant compte
de l’étendue de la source la divergence disparaît (cf. 2.1.3.1).

2.1.2.3 Dynamique du phénomène

Si les positions relatives de la source, du déflecteur et de l’observateur évoluent avec le
temps, le paramètre d’impact u et l’amplification A(u) varient. Lorsque le déflecteur s’approche
de la ligne de visée, l’amplification croît et le flux apparent de la source augmente ; l’amplifica-
tion décroît ensuite lorsque le déflecteur s’en éloigne.

En première approximation le mouvement relatif de la source et du déflecteur peut être dé-
crit comme un mouvement de translation uniforme (fig. 2.4). L’évolution du paramètre d’im-
pact réduit u s’écrit alors :

u(t) =

√

u2
0 +

(t− t0)2

t2E
(2.16)

où t0 est l’instant où le déflecteur est le plus proche de la ligne de visée, et u0 = u(t0) le pa-
ramètre d’impact réduit correspondant. Le paramètre tE dit temps d’Einstein donne l’échelle de
temps du phénomène, et correspond au temps nécessaire pour que la source parcoure un rayon
d’Einstein ;

tE =
θE

µrel
~µrel = ~µl − ~µs (2.17)

~µrel étant le mouvement propre relatif du déflecteur par rapport à la source. L’amplification

u0

u(t)

vt

rE

Déflecteur

Source

FIG. 2.4 – Dynamique de l’effet de microlentille gravitationnelle. Du fait du mouvement relatif de la
source et du déflecteur, l’alignement est temporaire. Le paramètre d’impact réduit u décroît lorsque le
déflecteur s’approche de la ligne de visée pour atteindre un minimum u0, et augmente ensuite. On se
place ici dans le plan du déflecteur, fixe au centre de la figure. vt est la vitesse transverse de la source
dans le plan de la lentille : vt = Dl × µrel.
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est alors transitoire, et suit une courbe de Paczyński (fig. 2.5) :

A(t) =
u2(t) + 2

u(t)
√

u2(t) + 4
(2.18)

L’évolution de l’amplification est symétrique dans le temps autour de l’instant du maximum
t0. D’autre part, comme le phénomène est gravitationnel, donc géométrique, l’amplification est
indépendante de la longueur d’onde.

E)/t0(t-t
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FIG. 2.5 – Amplification en fonction du temps pour différents paramètres d’impact u0 (Courbes de
Paczyński).

Le temps d’Einstein tE caractérise la durée d’un événement de microlentille, et contient
l’essentiel des informations sur le déflecteur,

tE =
θE

µrel
=
rE

vt
=

2
√
G

c
×

√
M × 1

µrel
×
√

Ds −Dl

DlDs
. (2.19)

tE croît comme la racine carrée
√
M de la masse de la lentille. Mais tE dépend aussi du mouve-

ment propre relatif µrel et du rapport des distances Dl et Ds. Du fait de cette dégénérescence,
il est en général impossible de déduire la masse du déflecteur de la mesure de tE. Des hypo-
thèses supplémentaires sur la localisation de la lentille ou sur sa vitesse sont nécessaires. Dans
certaines circonstances particulières, des déviations au modèle source-ponctuelle/déflecteur-
ponctuel permettent de lever partiellement ou totalement cette dégénérescence (cf. 2.1.3).
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2.1.2.4 Effet astrométrique

Dans le régime de microlentille, les deux images I+ et I− ne peuvent être séparées. Cepen-
dant le centroïde apparent de la combinaison des deux images se déplace (fig. 2.6) d’un angle
δ~θ,

δ~θ =
A+

~θ+ +A−
~θ−

A+ +A−
− ~θs =

~u

u2 + 2
θE (2.20)

Le déplacement du centroïde est maximal lorsque u =
√

2 et vaut alors θE/
√

8. Si le mouvement
relatif de la source et du déflecteur est rectiligne uniforme, le centroïde apparent parcourt une
ellipse (fig. 2.7). La mesure du demi-grand axe et de l’orientation de l’ellipse donne accès à θE
et à l’orientation ψ du mouvement relatif source-déflecteur.

I−

I+

L

S

C

FIG. 2.6 – Aspect astrométrique de l’effet de microlentille gravitationnelle. Dans le régime de microlen-
tille, les deux images I+ et I− ne peuvent être séparées ; mais le centroïde apparent C de l’étoile source
amplifiée est déplacé d’un angle δ~θ(t) = ~θc − ~θs.

D’autre part, l’amplitude de l’effet astrométrique va comme u−1 pour u � 1 ; une lentille
peut ainsi être détectée astrométriquement beaucoup plus tôt que photométriquement (l’ef-
fet photométrique est en u−4)2. La mise en évidence d’un éventuel effet de parallaxe terrestre
est facilitée3, donnant ainsi accès au rayon d’Einstein projeté dans le plan de l’observateur
r̃E. L’observation photométrique et astrométrique d’un même événement de microlentille peut
permettre de lever complètement la dégénérescence et de déterminer ainsi la masse de la len-
tille.

Le rayon d’Einstein angulaire θE étant typiquement de l’ordre de 500µas, la détection de
microlentilles astrométriques ne sera possible qu’au moyen d’instruments astrométriques spa-
tiaux comme GAIA et SIM [Dominik et Sahu, 2000]. D’après Belokurov et Evans [2002], envi-
ron 25000 objets parmi les étoiles suivies par GAIA présenteront un déplacement significatif de
leur centroïde par effet de microlentille ; pour 10% de ces objets la masse de la lentille pourra
être déterminée à mieux que 50%.

2Plus précisément, pour u � 1,A(u)−1 ∼ 2u−4, tandis que le décalage astrométrique δ(u) vérifie δ(u)/θE ∼ u−1

lorsque u�
√

2 [Dominik et Sahu, 2000].
3Un événement est observable plus longtemps astrométriquement que photométriquement : un effet de paral-

laxe terrestre sera donc détectable astrométriquement même pour des événements avec tE � 1 an.
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FIG. 2.7 – Aspect astrométrique de l’effet de microlentille : trajectoire du centroïde pour différents para-
mètres d’impact réduits u0. Les points noirs correspondent à des positions du centroïde séparées par des
intervalles d’un temps d’Einstein tE et indiquent ainsi la dynamique du phénomène [Dominik et Sahu,
2000].

2.1.3 Extensions du modèle de microlentille

2.1.3.1 Source étendue

Le modèle source-ponctuelle/déflecteur-ponctuel présenté ne tient pas compte des dimen-
sions de l’étoile source. Pour une source étendue, l’amplification subie est différente pour
chaque point de la source ; il faut de plus tenir compte des variations d’intensité lumineuse
à la surface de l’étoile. La courbe de lumière résultante sera affectée de manière significative si
le paramètre d’impact u0 est du même ordre que le rayon de la source projeté dans le plan du
déflecteur. Si r∗ est le rayon de l’étoile source, le rayon projeté U (rapporté à rE) s’écrit

U × rE = r∗
Dl

Ds
soit U =

r∗
rE

Dl

Ds
(2.21)

O

D

S

2U

u0

FIG. 2.8 – Géométrie de l’effet de source étendue (d’après Palanque-Delabrouille [1997]).

Pour une étoile source sphérique de brillance de surface uniforme, l’amplification s’écrit
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(un calcul détaillé est donné dans Renault [1996]) :

A(u0, U) =
2

πU2

∫ U+u0

|U−u0|

u2 + 2√
u2 + 4

arccos

(

u2 + u2
0 − U2

2uu0

)

du

+H(U − u0)
(

1 − u0

U

)2
√

1 +
4

(U − u0)2
(2.22)

(2.23)

où H est la fonction de Heaviside (H(x < 0) = 0 et H(x > 0) = 1). Les courbes de lumière
résultantes sont aplaties (fig. 2.9).

  Courbes de lumière avec une source étendue

t0 tE−t( ) /

t0 tE−t( ) /

Influence du rayon projeté U

Influence du paramètre d’impact

FIG. 2.9 – Courbes de lumière avec effet de source étendue, pour différents paramètres u0 et U . La figure
supérieure illustre l’influence du rayon projeté de la source U sur la forme de la courbe de lumière. En
particulier, l’amplification maximale est obtenue pour U 6= 0 : l’effet de source étendue peut contribuer
à rendre un événement plus facilement détectable. La figure du bas montre l’effet de la variation de u0

pour U = 1 : l’extension de la source supprime la divergence à t = t0 pour un paramètre d’impact nul
u0 = 0 (d’après Renault [1996]).

D’autre part, l’amplification n’est plus infinie lorsque le paramètre d’impact est nul :

A(u0 = 0, U) =

√

1 +
4

U2
(2.24)

La divergence du modèle avec source ponctuelle disparaît (fig. 2.9).
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L’influence de l’étendue de la source est d’autant plus facile à détecter que la masse M du
déflecteur est faible.

La mise en évidence de cet effet permet de lever partiellement la dégénérescence du modèle
de microlentille simple. Si on connaît le rayon projeté de la source U , et s’il est possible d’esti-
mer la distance de la sourceDs ainsi que son rayon r∗ (à partir du type de l’étoile par exemple),
on peut alors déterminer le rayon d’Einstein angulaire θE,

U =
r∗
rE

Dl

Ds
d’où θE =

rE

Dl
= U

r∗
Ds

= U × θ∗ (2.25)

Comme la courbe de lumière fournit le temps d’Einstein tE, il devient possible de mesurer le
mouvement propre relatif de la source et du déflecteur,

µrel =
vt

Dl
=
θE

tE
(2.26)

En examinant les différentes populations auxquelles le déflecteur peut appartenir, on peut
contraindre vt et Dl, et localiser le déflecteur.

2.1.3.2 Sources binaires

Comme une fraction importante (environ 50%) des étoiles appartiennent à des systèmes
doubles, il est naturel d’envisager que la source subissant l’effet de microlentille puisse être
une étoile double non résolue. Chacune des deux étoiles composant le système binaire subit
alors l’effet, mais avec des paramètres d’impact réduits différents u1,2(t). L’amplification totale
est la superposition des amplitudes individuelles, pondérées par les luminosités L1,2 des deux
sources,

Atotale(t) =
1

L1 + L2
(L1 ×A(u1(t)) + L2 ×A(u2(t))) (2.27)

Une description complète doit tenir compte de l’éventuel mouvement de rotation du sys-
tème pendant l’effet de microlentille (effet de xallarap, voir 2.1.3.4). La courbe de lumière peut
présenter plusieurs pics, ou des déformations asymétriques.

2.1.3.3 Déflecteurs binaires

Comme l’étoile source, le déflecteur peut aussi être un objet double. À peu près un dixième
des événements de microlentilles gravitationnelles présentent une déviation du modèle de mi-
crolentille simple caractéristique d’une lentille binaire [Mao et Paczynski, 1991].

La déviation d’un rayon lumineux est la somme des déflections dues à chaque composante
du système de lentilles ; l’équation (2.5) devient :

~r −~b =
Dl(Ds −Dl)

Ds

∑

i

4GMi

c2
~ri
r2i

(2.28)

En pratique, inverser analytiquement cette équation s’avère impossible pour des configu-
rations arbitraires du système de lentilles. Quatre paramètres supplémentaires sont nécessaires
pour décrire le phénomène (la masse totale du système de lentilles, le rapport des masses, la
distance entre les lentilles et l’orientation de la trajectoire de la source par rapport aux deux
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FIG. 2.10 – Exemple de microlentille avec déflecteur binaire. À gauche sont indiquées les positions des
deux composantes de la lentille binaire (cercles noirs), avec la courbe critique (pointillés) et la caustique
(trait plein) associées. Pour 5 trajectoires possibles de la source les courbes de lumière correspondantes
ont été calculées et sont représentées à droite. Lorsque la source traverse ou simplement s’approche de
la caustique, la courbe de lumière présente des pics très marqués, caractéristiques d’une lentille binaire
(d’après Paczynski [1996]).

lentilles) ; l’espace des paramètres est vaste et la courbe de lumière résultante peut prendre des
formes très variées.

Pour une position donnée de la source, 3 ou 5 images se forment. Pour certaines positions
particulières de la source, deux images apparaissent ou disparaissent ; l’ensemble de ces posi-
tions est la courbe caustique de la lentille binaire. Lorsque la source traverse la caustique, une
paire d’images apparaît ou disparaît sur la courbe critique, tandis que l’amplification totale est
formellement infinie (fig. 2.10). Selon que la source traverse ou non la caustique, et selon la
configuration du système binaire (close binary ou wide binary 4), le phénomène peut engendrer
une grande variété de courbes de lumière (fig. 2.10). Schneider et Weiss [1986] présentent en dé-
tails les différentes topologies possibles d’une microlentille binaire, tandis que Dominik [1996]
traite plus particulièrement le cas d’une lentille binaire en rotation.

En raison du nombre de paramètres libres, l’ajustement d’un modèle de microlentille bi-
naire sur une courbe de lumière est délicat ; la combinaison avec des données astrométriques
peut parfois permettre de distinguer entre plusieurs modèles possibles, mais certaines dégéné-
rescences semblent liées à l’équation (2.28) elle-même [Dominik, 1999].

2.1.3.4 Effet de parallaxe terrestre

En première approximation, le mouvement du déflecteur par rapport à la ligne de visée a
été décrit comme rectiligne uniforme. Cependant, si la durée de l’événement est suffisamment
longue comparée à une année terrestre, la rotation de la terre autour du soleil induit une mo-

4En définissant le rayon d’Einstein du système binaire en utilisant la masse totale du système, un système de
déflecteurs binaire est appellé wide binary si la séparation des deux composantes est supérieure au rayon d’Einstein,
et close binary si elle est inférieure.
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dulation de la vitesse transverse apparente de la lentille et modifie ainsi l’évolution temporelle
du paramètre d’impact réduit u(t).

ψ

Projection 
de l'orbite terrestre

Projection
de la trajectoire

du déflecteur

b

vt

x

y

a    (1-x)

a    (1-x) cosβ

α

Position du 
déflecteur à t=t0

Position
de la Terre à t=t0

  Plan du déflecteur

v

FIG. 2.11 – Géométrie de l’effet de microlentille avec parallaxe terrestre dans le plan du déflecteur. Le
centre des coordonnées est l’intersection de la ligne de visée Soleil–source (d’après Palanque-Delabrouille
[1997]).

La projection de l’orbite terrestre dans le plan de la lentille est une ellipse comme indiqué
sur la figure 2.11, où β est l’angle que fait la ligne de visée avec le plan de l’écliptique, a⊕ est le
rayon de l’orbite terrestre (supposée circulaire), et x = Dl/Ds. La position de l’intersection de
la ligne de visée avec le plan du déflecteur s’écrit ainsi :

~x(t) =







a⊕(1 − x) cos(Ω⊕(t− t0) + α)

a⊕(1 − x) cos β sin(Ω⊕(t− t0) + α)
(2.29)

D’autre part, la position du déflecteur suit la loi :

~xl(t) =







vt(t− t0) cosψ − b sinψ

vt(t− t0) sinψ + b cosψ
(2.30)

où ψ est l’angle que fait la trajectoire du déflecteur avec le demi-grand-axe de l’orbite terrestre
projetée, et Ω⊕ = 2π/T⊕ avec T⊕ = 1an (période de révolution terrestre). L’évolution du para-
mètre d’impact réduit s’écrit alors,

~u(t) =
~x(t) − ~xl(t)

rE
(2.31)

u2(t) = ||~u||2 = u2
0 +

(

t− t0
tE

)2

+ δu2
(

cos2 ϕ(t) + cos2 β sin2 ϕ(t)
)

+2

(

t− t0
tE

)

δu (cos β sinψ sinϕ(t) + cosψ cosϕ(t))

+2u0δu (cos β cosψ sinϕ(t) − sinψ cosϕ(t)) (2.32)
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où on a posé,

ϕ(t) = Ω⊕ × (t− t0) + α δu =
a⊕
rE

× Ds −Dl

Ds
=
a⊕
r̃E

(2.33)

δu représente la projection du rayon a⊕ de l’orbite terrestre dans le plan du déflecteur exprimé
en rayon d’Einstein (ou encore le rayon de l’orbite a⊕ rapporté au rayon d’Einstein projeté dans
le plan de l’observateur).

À partir de l’expression de u(t) on peut calculer l’évolution temporelle de l’amplification
(équation (2.15)) ; la courbe de lumière résultante ressemble à une courbe de Paczyński mais
présente des distorsions qui la rendent légèrement asymétrique, comme le montre la figure 2.12
(Il s’agit du premier événement à parallaxe terrestre détecté [Alcock et al., 1995].).

FIG. 2.12 – Courbes de lumière du premier événement détecté présentant un effet de parallaxe terrestre
(découvert par MACHO) [Alcock et al., 1995]. Le mouvement de la Terre induit une légère déformation
par rapport au modèle de microlentille simple ; la courbe de lumière présente notamment une certaine
asymétrie. Paramètres de l’événement : tE = 72 jours et δu = 0.322 ± 0.035.

Pour que l’effet de parallaxe terrestre soit significatif, il faut d’une part que le rayon d’Ein-
stein projeté dans le plan de l’observateur r̃E soit du même ordre de grandeur que le rayon de
l’orbite terrestre a⊕ = 1 UA (i.e. δu ∼ 1), et d’autre part que la durée de l’événement soit suf-
fisamment longue par rapport à la période de révolution terrestre T⊕ (tE & 50 jours). La mise
en évidence de l’effet de parallaxe permet une levée partielle de la dégénérescence : la mesure
de tE et δu donne accès au rayon d’Einstein projeté r̃E = a⊕/δu et à la projection de la vitesse
transverse ṽt,

ṽt = vt ×
Ds

Ds −Dl
=

a⊕
tEδu

(2.34)

En comparant les vitesses transverses projetées attendues pour les différentes populations aux-
quelles le déflecteur est susceptible d’appartenir, il est parfois possible de contraindre la po-
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sition du déflecteur. L’absence d’effet de parallaxe constitue aussi une information intéres-
sante : elle permet de placer une limite supérieure sur δu et une limite inférieure sur ṽt, et
de contraindre de même la position de la lentille.

S’il est possible de mesurer à la fois ṽt (effet de parallaxe) et µrel (source étendue) on peut
alors lever complètement la dégénérescence et déterminer la masse de la lentille M , son mou-
vement propre relatif µrel et sa localisation Dl.

Bennett [1998] a introduit en 1998 le concept de xallarap, réciproque de l’effet de parallaxe :
les distorsions de la courbe de lumière sont cette fois la conséquence du mouvement de rotation
d’une source binaire. La mise en évidence de l’effet donne accès au rayon d’Einstein projeté
dans le plan de la source r̂E, par comparaison avec le demi-grand axe a∗ de l’orbite du système
binaire.

2.2 Quantités observables et paramètres physiques

Un événement suivi photométriquement donne accès aux variables tE, t0, u0 ; a priori, t0 et
u0 sont distribués uniformément ; seul le temps d’Einstein tE est lié aux caractéristiques phy-
siques du déflecteur, à savoir sa masse M , la distance Dl et le mouvement propre relatif ~µrel

(ou la vitesse transverse relative).

Ds

Dl

r
E
~

r
E

r
E
^

Eθ
L SO

FIG. 2.13 – Définition des paramètres rE, θE, r̂E, r̃E.

En théorie, les observables accessibles pour un événement de microlentille gravitationnelle
sont le temps d’Einstein tE, l’angle θE, le rayon d’Einstein projeté dans le plan de l’observateur
r̃E (fig. 2.13), l’orientation relative du mouvement propre source-déflecteur ψ, et enfin la paral-
laxe πs et le mouvement propre ~µs de la source. Jusqu’à présent, seul tE a été déterminé pour
la quasi-totalité des événements détectés, par ajustement d’une fonction de Paczyński sur la
courbe de lumière. Par contre, θE, r̃E et ψ n’ont pu être estimés que pour quelques événements.

L’angle θE est mesuré par comparaison avec un angle connu sur le ciel ; la taille angulaire
de l’étoile source θ∗ est la seule référence utilisée à ce jour (ce qui revient à comparer r̂E et r∗)
c’est l’effet de source étendue, décrit en 2.1.3.1. L’angle θE n’a pu être déterminé à ce jour que
pour 7 événements.

Le rayon d’Einstein projeté r̃E peut être déterminé en le comparant à une distance physique
dans le plan de l’observateur ; l’orbite terrestre est la seule référence utilisée jusqu’à présent :
c’est l’effet de parallaxe terrestre (cf. 2.1.3.4) qui donne accès à r̃E et ψ, détecté sur moins d’une
dizaine d’événements.
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La connaissance simultanée de θE et r̃E permet de lever complètement la dégénérescence et
d’accéder à la masse de la lentille :

r̃EθE = 4
GM

c2
(2.35)

Les relations entre les observables accessibles et les paramètres physiques de la lentille sont
discutées en détail dans Gould [2000] et Gould [2001].

2.3 Épaisseur optique et taux d’événements

Le nombre et la fréquence des événements de microlentilles sont directement liés à la quan-
tité de déflecteurs présents dans la région de l’espace située entre les étoiles surveillées et l’ob-
servateur. L’effet de microlentille gravitationnelle constitue ainsi un outil observationnel d’un
genre nouveau : sensible directement à la masse des objets compacts présents, il permet de
contraindre la densité de matière présente sous forme d’objets compacts et la fonction de masse
de ces objets.

Nous allons maintenant définir plusieurs grandeurs pratiques permettant de faire le lien
entre les événements observés et les modèles décrivant la distribution et les propriétés des
déflecteurs.

2.3.1 Épaisseur optique

On définit l’épaisseur optique τ (aussi appelée profondeur optique ou optical depth) comme la
probabilité pour une étoile donnée de voir sa luminosité amplifiée de plus de 34% par une
lentille à un instant donné. Ce seuil de 34% correspond à l’amplification obtenue lorsque le
paramètre d’impact b est égal au rayon d’Einstein (u0 = 1) : l’épaisseur optique est ainsi la pro-
babilité que la ligne de visée vers une source donnée croise le disque d’Einstein d’un déflecteur
quelconque.

Si toutes les lentilles ont la même masse M et si la densité de matière est ρ dans la région
de l’espace considérée, il y a alors n = ρ/M lentilles par unité de volume. Le disque d’Einstein
de chaque déflecteur couvrant πr2

E, les lentilles situées dans une tranche d’épaisseur dDl à la
distance Dl contribuent pour dτ à l’épaisseur optique,

dτ =
ρ(Dl)

M
πr2EdDl (2.36)

L’épaisseur optique vient par simple intégration,

τ =

∫ Ds

0

ρ

M
πr2EdDl

=
4πG

c2

∫ Ds

0
ρ
Dl(Ds −Dl)

Ds
dDl

=
4πG

c2
D2

s

∫ 1

0
ρ(x)x(1 − x) dx avec x =

Dl

Ds
(2.37)

l’épaisseur optique est indépendante de la masse individuelle des déflecteurs, et n’est fonction
que de la densité de déflecteurs dans la région sondée.
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Une estimation grossière de l’épaisseur optique peut être obtenue en considérant toutes
les lentilles de même masse et à la même distance Dl, l’épaisseur optique étant assimilée à la
fraction de ciel couverte par les disques d’Einstein,

τ ' Nlentilles
πr2E

4πD2
l

(2.38)

où Nlentilles est le nombre total de déflecteurs présents. Supposons que l’ensemble des déflec-
teurs appartiennent à un système auto-gravitant virialisé. La masse totale des déflecteurs com-
pris dans une sphère de rayon Ds s’écrit :

mtotale = Nlentilles ×M où M est la masse d’un déflecteur (2.39)

la masse totale peut être reliée à la vitesse moyenne de rotation du système par le théorème du
viriel,

Gmtotale

Ds
' v2 d’où mtotale ' v2Ds

G
et Nlentilles =

mtotale

M
' v2 Ds

GM
(2.40)

En utilisant l’expression (2.7) du rayon d’Einstein, on obtient,

τ ' v2

c2
(2.41)

Pour des objets appartenant au Halo Galactique, v ' 200 km.s−1 ce qui donne

τ ' 5 × 10−7. (2.42)

La probabilité qu’une étoile donnée subisse un effet de microlentille significatif (A > 0.34)
est très faible ; en pratique, il faut surveiller des millions d’étoiles pour espérer détecter des
événements. D’autre part, une probabilité aussi faible rend extrêmement improbable qu’une
étoile puisse subir le phénomène plus d’une fois.

L’épaisseur optique peut être calculée directement à partir des événements de microlentilles
observés via l’estimateur :

τ =
π

2

1

N∗Tobs

∑

i

tE,i

ε(tE,i)
(2.43)

où la somme porte sur l’ensemble des événements détectés, ε(tE) étant l’efficacité de détection
d’un événement de temps d’Einstein tE.

2.3.2 Nombre et taux d’événements

Le nombre d’événements attendus pendant un temps d’observation Tobs est proportionnel
au nombre N∗ d’étoiles surveillées, à la densité numérique des déflecteurs dans la région de
l’espace sondée, et à la surface couverte par le disque d’Einstein de chaque déflecteur pendant
Tobs. Soit ~xl la position d’un déflecteur, M sa masse, ~vl sa vitesse ; sa vitesse transverse relative
vt par rapport à la ligne de visée s’écrit

~vt = ~v⊥l − ~v⊥s × Dl

Ds
− ~v⊥� × Ds −Dl

Ds
(2.44)

par conséquent, la surface du ciel couverte par le disque d’Einstein du déflecteur pendant Tobs

est un rectangle de (2rE) × (vtTobs),

A(M,~xl, ~vl) = (2rE) × (vtTobs) (2.45)
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En notant la densité numérique des déflecteurs n(M,~xl) = ρ(~xl)/M , fM (M) leur fonction de
masse et fV (~xl, ~vl) leur distribution de vitesse, le nombre d’événements attendus s’écrit dans le
cas général,

N = N∗

∫ Ds

0
dDl

∫

d3~vlfV (~xl, ~vl)

∫

dMfM (M)
ρ(~xl)

M

∫

A
dS (2.46)

en considérant que l’efficacité de détection est de 100%.

Une estimation grossière du nombre d’événements attendus peut être obtenue en suppo-
sant que tous les déflecteurs possèdent la même masse M , la même vitesse transverse vt et la
même durée tE. L’intégrale précédente peut alors s’écrire

N = N∗

∫ Ds

0
dDl ×

ρ

M
× (2rE)(vtTobs) = N∗Tobs

∫ Ds

0
dDl ×

ρ

M
× (2rE)

rE

tE

= N∗
Tobs

tE

2

π

∫ Ds

0
dDl(πr

2
E)
ρ

M

=
2

π
N∗

Tobs

tE
× τ (2.47)

τ étant la profondeur optique (équation (2.37)). Comme la profondeur optique est indépen-
dante de la masse des lentilles, le nombre d’événements N ne dépend de la masse des déflec-
teurs qu’à travers le terme tE, et est proportionnel à 1/

√
M .

Le taux d’événements est simplement le nombre d’événements observés rapporté au nombre
d’étoiles surveillées et à la durée d’observation :

Γ =
N

N∗Tobs
=

2

π

τ

tE
(2.48)

Le nombre et le taux d’événements que nous venons d’établir ne tiennent pas compte de
l’efficacité de détection. En pratique, Γ peut être estimé en utilisant l’expression (cf. équation
(2.43)) :

Γ =
1

N∗Tobs

∑

i

1

ε(tE,i)
(2.49)

2.4 Influence de l’effet de confusion ou blending

La probabilité qu’une étoile donnée subisse un effet de microlentille étant très faible (cf. 2.3.1),
il est nécessaire d’observer des millions d’étoiles pour pouvoir détecter des événements. Le
choix des cibles se porte donc naturellement vers des régions du ciel très denses, comme le
Centre Galactique ou les Nuages de Magellan. En raison de la très haute densité stellaire de
ces champs, la photométrie des étoiles suivies est rendue plus complexe : les profils stellaires
se recouvrent, et le disque de seeing de chaque étoile résolue contient de nombreuses étoiles
non-résolues. Ainsi, le flux F obs

0 attribué à chaque étoile détectée et reconstruite vaut :

F obs
0 = F ∗

0 + F nr (2.50)

où F ∗
0 est le véritable flux de l’étoile détectée, et F nr la contribution de toutes les étoiles non-

résolues confondues dans le disque de seeing. C’est l’effet de confusion ou blending.

Si l’étoile suivie subit un effet de microlentille, le flux reconstruit pendant l’amplification
F amp sera :

F amp = A× F ∗
0 + F nr (2.51)
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FIG. 2.14 – Influence du blending sur la reconstruction d’un événement de microlentille. Le flux re-
construit attribué à l’étoile suivie comprend une part de blending, contribution des étoiles non-résolues
situées dans son disque de seeing. L’amplification reconstruite est systématiquement sous-estimée.

et l’amplification observée,

Aobs − 1 =
F amp

F obs
0

− 1 = (A− 1)
F ∗

0

F obs
0

= (A− 1) × f < A− 1 (2.52)

avec f la fraction de flux non-blendé,

f =
F ∗

0

F obs
0

≤ 1. (2.53)

L’amplification est ainsi systématiquement sous-estimée en présence de blending (fig. 2.14). De
plus, la composante de blending F nr peut présenter une couleur différente de celle de l’étoile
résolue : le rapport f = F ∗

0 /F
obs
0 sera donc différent selon le filtre utilisé, l’amplification ap-

parente Aobs aussi, et l’événement semblera chromatique (l’amplification observée devenant
dépendante du filtre).

D’autre part, le temps d’Einstein est biaisé en présence de blending. Le temps d’Einstein
mesuré tobs

E correspond à un paramètre d’impact uobs(t = tobs
E ) = 1 et à une amplification

Aobs(uobs) = Aseuil = 1.34. Le véritable paramètre d’impact u peut être relié au paramètre
d’impact observé uobs par :

A(u) =
u2 + 2

u
√
u2 + 4

= (Aobs − 1)f + 1 (2.54)

u2(A) =
2

√

1 − 1/A2
− 2 =

2
√

1 − f2

(Aobs−1+f)
2

− 2 (2.55)
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Effet du blending sur la durée d’un événement

FIG. 2.15 – Influence du blending sur la mesure du temps d’Einstein. Comme l’amplification, le temps
d’Einstein tE est systématiquement sous-estimé en présence de blending.

Pour uobs = 1 i.e. Aobs = Aseuil,

u(uobs = 1) =
√

2

√

√

√

√

√

1
√

1 − f2

(Aseuil−1+f)
2

− 1 (2.56)

On peut alors définir un rayon d’Einstein observé robs
E par

b = uobs × robs
E = u× rE

robs
E
rE

=
u

uobs
= u(uobs = 1) (2.57)

et ainsi comparer le temps d’Einstein observé au véritable temps d’Einstein,

tobs
E
tE

=
robs

E
rE

= u(uobs = 1) =
√

2

√

√

√

√

√

1
√

1 − f2

(Aseuil−1+f)
2

− 1 < 1 (2.58)

La figure 2.15 illustre l’effet du blending sur le temps d’Einstein reconstruit pour différentes
valeurs de f . Comme l’amplification, le temps d’Einstein est systématiquement sous-estimé.

La sous-estimation des durées des événements du fait du blending a des conséquences im-
portantes ; outre une mauvaise détermination des paramètres du déflecteur (du moins lorsque
la dégénérescence peut être levée), l’excès d’événements de courtes durées conduit à sous-
estimer l’épaisseur optique5 (équation (2.43)).

Le blending affecte aussi l’épaisseur optique d’une autre manière. Le disque de seeing de
chaque étoile reconstruite contient en réalité de nombreuses étoiles plus faibles, non-résolues.
Si l’une de ces étoiles subit un effet de microlentille, l’événement, s’il est détectable, sera at-
tribué à l’étoile reconstruite. Le nombre d’étoiles effectivement suivies est ainsi supérieur au

5La dépendance de l’efficacité ε avec tE peut moduler ce résultat.
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nombre d’étoiles reconstruites, et la probabilité qu’une étoile du catalogue subisse un effet de
microlentille (autrement dit l’épaisseur optique) sera surestimée.

Plus le champ est encombré, plus l’effet de blending affecte la mesure de l’épaisseur op-
tique. L’effet est important pour les recherches en direction du Centre Galactique, à tel point
que certains groupes préfèrent restreindre leur catalogue aux géantes rouges : ces étoiles sont
suffisamment brillantes pour que leur flux de base soit bien déterminé et ainsi peu affecté par
le blending [Afonso et al., 2003a; Afonso, 2001]. Vers les Nuages de Magellan l’effet est plus
faible ; Afonso et al. [2003b] montre en particulier qu’il est relativement faible pour l’analyse
classique des données EROS vers le Petit Nuage de Magellan.

2.5 Description différentielle

La détermination du flux de base d’une étoile subissant un effet de microlentille est néces-
saire pour obtenir une bonne mesure de l’amplification et du temps d’Einstein tE. Malheureu-
sement, le flux de base peut être mal déterminé en raison du blending (cf. 2.4), voire inaccessible
pour les expériences de pixel-lensing (recherche vers M31 par exemple, cf. 3.2.5.1).

La recherche de microlentilles par soustraction d’images conduit aussi à l’ignorance du flux
de base6 des étoiles (chapitre 4).

La description classique du phénomène s’avère alors inadéquate car la méconnaissance du
flux de base de l’étoile source ajoute une dégénérescence : il faut désormais déterminer t0,
tE, u0 mais aussi F ∗

0 (ou la fraction de flux non-blendé f ) en utilisant uniquement les résultats
de l’ajustement d’une courbe de Paczyński sur la courbe de lumière. Si le paramètre t0 est
relativement facile à déterminer, le paramètre d’impact u0, le flux de base F ∗

0 de l’étoile et le
temps d’Einstein tE sont dégénérés.

2.5.1 Vision “phénoménologique”

Pour contourner cette difficulté, on peut décrire les microlentilles observées en n’utilisant
que des caractéristiques expérimentales aisément accessibles, à savoir l’instant du maximum
d’amplification t0, la variation maximale de flux ∆Fmax, et la largeur temporelle à mi-hauteur
t1/2, durée pendant laquelle l’augmentation de flux ∆F est supérieure à ∆Fmax/2 (fig. 2.16).

On peut aisément exprimer ces grandeurs en fonction des paramètres de l’événement. La
variation de flux pendant l’événement s’écrit, d’après :

∆F (t) = F ∗
0 (A(t) − 1) = F ∗

0 × g(u2(t)) où g(x) =
2 + x

√

x(4 + x)
− 1 x > 0 (2.59)

Au maximum d’amplification, elle vaut :

∆Fmax = ∆F (t0) = F ∗
0 (A(t0) − 1) = F ∗

0 × g(u2
0) (2.60)

D’autre part, la durée t1/2 s’obtient par :

∆F (t0 − t1/2) = ∆F (t0 + t1/2) =
∆Fmax

2
(2.61)

6On peut bien sûr déterminer indépendamment le flux de l’étoile source, mais il sera alors affecté par l’effet de
blending.
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∆Fmax

t1/2

Flux

temps

FIG. 2.16 – Description différentielle de l’effet de microlentille gravitationnelle. ∆Fmax est la variation
maximale de flux, t1/2 la durée à mi-amplification.

D’où,
t1/2 = 2tE

√

u2
1/2 − u2

0 (2.62)

avec

u2
1/2 = g−1

(

1

2
g(u2

0)

)

et g−1(y) =
2y + 2

√

y(y + 2)
− 2 (2.63)

Comme 3 + n paramètres sont nécessaires pour décrire complètement un événement de
microlentille simple (t0, tE, u0, et les flux non-amplifiés F ∗,c

0 dans les n bandes d’observation),
la description basée sur les 2+n paramètres phénoménologiques t0, t1/2, et ∆F c

max (dans la bande
c) n’est pas une description complète : plusieurs configurations de microlentille peuvent être
décrites par le même jeu de paramètres t0, t1/2, ∆F c

max. Autrement dit, cette paramétrisation
n’est qu’une manière différente d’exprimer la dégénerescence due à la méconnaissance (ou
l’ignorance) du véritable flux non-amplifié de l’étoile F ∗

0 .

La détermination de la fraction de flux non-blendé f et celle du flux véritable F ∗
0 de l’étoile

sont des problèmes équivalents. En effet, la variation de flux observée pendant l’événement
peut s’écrire :

∆F = F ∗
0 (A(t0, tE, u0) − 1) = F obs

0 (A(t0, tE, u0) − 1)f. (2.64)

Ajuster une courbe de Paczyński sur un événement blendé obtenu par photométrie classique
revient à déterminer f , le flux apparent F obs

0 (flux de base apparent) étant connu. Dans la des-
cription différentielle on ne connaît pas le le flux de base, et le flux réel de l’étoile F ∗

0 = fF obs
0

est un paramètre de l’ajustement.

La description différentielle est plus adaptée pour le traitement en analyse par soustraction
d’image (chapitre 4) ou par pixel-lensing (cf. 3.2.5.1) ; mais la relation entre (t1/2,∆Fmax) et la
masse M du déflecteur est moins immédiate.

2.5.2 Définition alternative de l’épaisseur optique

Lorsque le temps d’Einstein est mal déterminé ou inaccessible, l’épaisseur optique ne peut
plus être estimée à partir de la relation (2.43). Gondolo [1999] propose un nouvel estimateur τF
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basé uniquement sur les paramètres t1/2 et ∆Fmax. Pour une efficacité de détection de 100%,
τF s’écrit

τF =
π

2I
1

TobsFs

∑

i

t1/2,i∆Fmax,i (2.65)

oùFs est le flux total des étoiles surveillées (résolues ou non ; Fs est directement lié à la brillance
de surface de la région étudiée), et I une constante numérique I = 2.1465. L’estimateur τF est
formellement équivalent à l’estimateur précédent τ si toutes les microlentilles sont détectées,
quel que soit le flux de l’étoile source et la variation de flux due à l’amplification. Dans la
pratique, l’efficacité de détection dépend évidemment de l’importance de la variation de flux ; il
existe un seuil ∆Fmin en deçà duquel aucune variation de flux n’est détectable par l’instrument
utilisé (ne serait-ce qu’à cause du bruit de photons). Pour en tenir compte, il est nécessaire de
modifier τF , ce qui induit une dépendance de l’estimateur avec la fonction de luminosité des
étoiles sources ; dériver τ de τF nécessite de connaître cette fonction de luminosité [Gondolo,
1999].

2.6 Tester les modèles de Halo Galactique

Le phénomène de microlentille gravitationnelle permet de sonder le contenu en matière
d’une région de l’espace, que cette matière soit ou non lumineuse. La condition essentielle est
qu’elle soit constituée d’objets compacts ; il faut aussi disposer d’étoiles sources en arrière-plan
de la région explorée.

La première application proposée par B. Paczyński [Paczyński, 1986] consiste à sonder le
contenu du halo galactique en surveillant le Petit et le Grand Nuage de Magellan. La détection
éventuelle d’événements de microlentilles vers les étoiles des Nuages signe la présence d’objets
compacts dans la portion du halo comprise entre nous et les Nuages. Toutefois, l’interprétation
des événements et de leur temps d’Einstein doit tenir compte de la dégénérescence entre la
masse M du déflecteur, la vitesse relative vt entre source et déflecteur, et la position du déflec-
teur par rapport à la source : le déflecteur peut appartenir au halo, mais aussi aux Nuages de
Magellan eux-mêmes (hypothèse dite de self-lensing).

Pour interpréter les événements observés, il est nécessaire de modéliser la densité des dé-
flecteurs le long de la ligne de visée et leur distribution de vitesses. Il faut donc disposer d’un
modèle de la galaxie.

2.6.1 Modélisation de la Voie Lactée

Calculer la profondeur optique attendue en direction des Nuages de Magellan nécessite de
modéliser la Voie Lactée, en choisissant un profil de densité et une distribution de vitesses pour
le bulbe, le disque et le halo. Plusieurs modèles existent ; en particulier, le halo peut être ou non
considéré comme sphérique.

2.6.1.1 Bulbe

La prise en compte du bulbe est sans incidence sur le nombre d’événements attendus en
direction des Nuages de Magellan, car la ligne de visée n’intercepte pas le bulbe. On pourra
ignorer cette composante.
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2.6.1.2 Disque

Binney et Tremaine [1987] proposent une modélisation du disque par un profil de densité
de la forme :

ρ(R, z) =
Σ�

2h
exp

[

−R−R�

Rd

]

exp

[

−|z|
h

]

(2.66)

où (R, z) sont les coordonnées cylindriques, Rd ∼ 3.5 kpc l’échelle radiale, h ∼ 0.3 pc l’échelle
de hauteur [de Vaucouleurs et Pence, 1978]. Σ� est la densité de colonne au voisinage du soleil,
que l’on estime entre 50 M�/pc2 (disque fin) et 100 M�/pc2 (disque épais, comprenant une
éventuelle composante de matière noire).

D’autre part, la contribution du disque à la vitesse totale de révolution des étoiles s’écrit
[Binney et Tremaine, 1987],

V 2
c (R) = 4πGΣ� exp

[

R�

Rd

]

y2 [I0(y)K0(y) − I1(y)K1(y)] (2.67)

où y = R/(2Rd), et Ii et Ki sont les fonctions de Bessel modifiées.

2.6.1.3 Halo

La modélisation standard suppose un halo à symétrie sphérique, dont le profil de densité
est de la forme [Caldwell et Ostriker, 1981] :

ρ(R) = ρ�
R2

� +R2
c

R+R2
c

(2.68)

oùRc = 2–10 kpc est le rayon de coeur,R� = 8.5 kpc la distance du Soleil au Centre Galactique,
et ρ� = 0.008 M�/pc3 la densité du halo dans le voisinage solaire. Avec un rayon de coeur de
5 kpc, le halo contient 4 × 1011 M� dans une sphère de 50 kpc.

Les vitesses des objets du halo sont distribuées selon une loi maxwellienne, de la forme :

f(~v) =
1

(2πσ2)3/2
exp

[

− v2

2σ2

]

(2.69)

Où la dispersion de vitesse σ s’écrit σ = Vc/
√

2 [Binney et Tremaine, 1987] pour un halo sphé-
rique standard. La contribution du halo à la vitesse circulaire des étoiles vaut :

V 2
circ = 4πGρ�(R2

c +R2
�)

(

1 − Rc

R
arctan

R

Rc

)

(2.70)

Bien entendu, il n’existe aucune preuve que le halo soit sphérique ; des classes de modèles
de halos non-sphériques (oblates ou prolates) ont été proposés par Evans [1993], Evans [1994]
et Evans et Jijina [1994]. Par exemple, Evans [1994] propose de faire dépendre la densité de ma-
tière du halo de 3 paramètres : le rayon de coeur Rc, le rapport q des axes des équipotentielles
(q = 1 donne un halo sphérique, q < 1 un halo oblate, q > 1 un halo prolate), et la pente
asymptotique β de la courbe de rotation (β < 0 si la vitesse croît avec le rayon, β > 0 dans le
cas contraire, tandis que β = 0 donne une courbe de rotation plate). Lasserre [2000] présente
une revue de ces modèles.
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2.6.2 Épaisseur optique due au halo

À partir d’un modèle de halo donné, on peut calculer l’épaisseur optique attendue en di-
rection des Nuages de Magellan. Comme la ligne de visée intercepte aussi le disque galactique,
on doit prendre en compte cette composante ; toutefois la contribution du disque galactique en
direction des nuages est faible, τdisque ∼ 5 × 10−9 (disque fin), et pourra être négligée par la
suite.

À partir de la distribution de densité et des vitesses du modèle de halo adopté, on peut
dériver une estimation de la profondeur optique attendue en supposant le halo entièrement
constitué de MACHOs, en utilisant l’expression (2.37). De même une estimation du nombre
d’événements attendus peut être obtenue à partir de (2.46) et (2.48). Les valeurs obtenues pour
8 modèles de halos sont données dans la table 2.1. Ces modèles ont déjà été utilisés et décrits
dans Renault [1996], Palanque-Delabrouille [1997] et Lasserre [2000].

Ces valeurs ne tiennent pas compte de la contribution éventuelle des déflecteurs (MACHOs
ou étoiles) appartenant au Grand Nuage et au Petit Nuage de Magellan.

2.6.3 Contribution du Grand Nuage à l’épaisseur optique

La contribution du Grand Nuage de Magellan à l’épaisseur optique est controversée. Le
Grand Nuage semble être un disque fin dont l’épaisseur est estimée par l’étude des dispersions
de vitesse des différentes populations d’étoiles [Gould, 1995; Gyuk et al., 2000]. Il comporte
aussi une barre, et éventuellement un halo. Dans le cadre de ce modèle, les estimations d’épais-
seur optique de self-lensing7 vont de 0.5 × 10−8 à 5 × 10−8 [Lasserre, 2000].

Toutefois, pour rendre compte du nombre élevé de candidats microlentilles détectés par
MACHO vers le Grand Nuage (cf. 3.3.3), certains auteurs ont proposé des modèles alternatifs
du Grand Nuage [Sahu, 1994; Wu, 1994; Aubourg et al., 1999; Salati et al., 1999]. L’épaisseur
optique de self-lensing pourrait alors atteindre 1–1.5×10−7, ce qui permettrait de rendre compte
de tous les événements observés par MACHO.

Une revue détaillée des différents modèles du Grand Nuage de Magellan est donnée dans
Lasserre [2000].

2.6.4 Contribution du Petit Nuage à l’épaisseur optique

La structure du Petit Nuage de Magellan est moins controversée que celle du Grand Nuage.
Le Petit Nuage est considéré comme une galaxie naine, de forme prolate, étendue le long de
la ligne de visée. Selon les auteurs son extension varie entre 20 kpc et quelques kiloparsecs
[Hatzidimitriou et Hawkins, 1989; Mathewson et al., 1986]. Sa densité peut être modélisée par :

ρ =
Σ0

2h
e−|z|/he−r/d (2.71)

z étant la coordonnée le long de la ligne de visée, r la coordonnée transverse, et h un paramètre
décrivant l’extension du Petit Nuage. L’étendue du Petit Nuage perpendiculairement à la ligne
de visée est estimée à partir des isophotes données par de Vaucouleurs et Freeman [1970] (pa-
ramètre rd = 0.54 kpc), et la masse du Petit Nuage est normalisée à 109 M�. (Pour plus de
détails sur cette modélisation, voir Palanque-Delabrouille et al. [1998]).

7Le self-lensing est correspond aux configurations où source et déflecteur sont tous deux dans le Grand Nuage
de Magellan.
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Modèle 1a 1b 2a 2b 3 4 5 6

Σ0 (M�/pc2) 50 100 50 100 50 50 50 80
Rd (kpc) 3.5 3.5 3.5 3.5 3.5 3.5 3.5 3.
Rc (kpc) 5 5 5 5 5 5 5 15

ρ� (M�/pc3) 0.008 0.008 0.008 0.003 0.014 0.007 0.009 0.005
β - - 0 0 0 0.2 0.2 0
q - - 1 1 0.71 1 0.78 1

Va (km/s) - - 165 100 170 170 170 170

Mhalo(50 kpc) (1011M�) 4.1 4.1 1.6 0.6 1.7 1.1 1.0 1.8
Mhalo(60 kpc) (1011M�) 5.1 5.1 1.9 0.7 2.0 1.2 1.2 2.2
Vdisque(R�) (km/s) 144 203 144 203 144 144 144 202
Vhalo(R�) (km/s) 127 127 142 86 147 137 137 84
VTotale(R�) (km/s) 192 240 202 221 205 199 199 219

Vdisque(50 kpc) (km/s) 62 88 62 88 62 62 62 82
Vhalo(50 kpc) (km/s) 189 189 164 100 169 134 134 163
VTotale(50 kpc) (km/s) 199 208 176 133 180 148 148 182

τSMC (10−7) 6.8 6.8 5.7 2.1 3.9 4.2 3.0 3.8
ΓSMC (/107 star yr) 22.8 22.8 17.8 5.4 14.2 12.6 10.3 9.1

τLMC (10−7) 5.1 5.1 4.1 1.5 4.6 2.9 3.2 4.9
ΓLMC (/107 star yr) 15.5 15.5 11.0 2.9 12.8 7.1 7.8 13.5

TAB. 2.1 – Modèles de galaxie utilisés pour estimer l’épaisseur optique. Ces modèles sont pré-
sentés extensivement dans Renault [1996], Palanque-Delabrouille [1997] et Lasserre [2000].

• Modèle 1a : halo standard et disque fin

• Modèle 1b : halo standard et disque épais

• Modèle 2a : halo de Evans sphérique (q = 1 et β = 0). Les valeurs des autres paramètres sont
prises à l’identique de celles utilisées pour le halo standard. On considère ici un disque fin.

• Modèle 2b : Modèle 2a avec un disque épais.

• Modèle 3 : halo de Evans avec une courbe de rotation plate et un aplatissement. On considère ici
un disque fin.

• Modèle 4 : halo de Evans sphérique avec une courbe de rotation asymptotiquement décroissante.
On considère ici un disque fin.

• Modèle 5 : halo de Evans non-sphérique avec une courbe de rotation asymptotiquement décrois-
sante. On considère ici un disque fin.

• Modèle 6 : halo de Evans sphérique avec une courbe de rotation plate. On considère ici l’effet
d’un disque intermédiaire.

Pour chaque modèle, l’épaisseur optique τ et le taux d’événements Γ attendus vers le Grand Nuage
(LMC) et le Petit Nuage (SMC) sont indiqués (d’après Lasserre [2000]).
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À partir de ce modèle on peut dériver la contribution τSMC à l’épaisseur optique du Petit
Nuage lui-même, (en supposant la distribution des lentilles semblable à celles des étoiles vi-
sibles) en utilisant la relation (2.37). On obtient τSMC compris entre 1–2× 10−7 selon l’extension
donnée au Petit Nuage (h compris entre 2.5 kpc et 7.5 kpc) [Lasserre, 2000].
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Chapitre 3

À la chasse aux microlentilles. . .

Après une description des principales expériences de recherche de microlentilles gravi-
tationnelles, les principaux résultats sur le Halo Galactique sont discutés, présentant ainsi le
contexte dans lequel ce travail de thèse a été entrepris.

3.1 Un nouvel outil observationnel

Longtemps considéré comme une simple curiosité théorique, l’effet de microlentille gravi-
tationnelle suscite un engouement particulier depuis que B. Paczyński a proposé d’utiliser ce
phénomène pour détecter les objets compacts éventuellement présents dans le halo galactique
[Paczyński, 1986]. Plusieurs groupes de recherche se sont aussitôt constitués et ont lancé d’am-
bitieux programmes pour assurer le suivi régulier de millions d’étoiles et mettre en évidence
l’effet de microlentille.

Par leur position particulière, le Petit et le Grand Nuage de Magellan constituent des cibles
privilégiées : la recherche de microlentilles vers les Nuages permet en effet de sonder la por-
tion du halo galactique compris entre le disque de la Voie Lactée et les Nuages. De plus, ces
deux galaxies satellites étant situées respectivement à 63 kpc et 52 kpc du système solaire, elles
sont suffisamment proches pour qu’il soit encore possible de résoudre et de suivre individuel-
lement les étoiles qui les constituent avec un télescope de classe moyenne. Le Petit Nuage,
même s’il contient moins d’étoiles, permet de sonder une direction légèrement différente du
Grand Nuage ; avec une statistique suffisante on peut espérer contraindre la forme du halo en
comparant les résultats obtenus dans les deux directions.

La recherche de microlentilles ne se limite pas aux Nuages de Magellan : le Centre Galac-
tique fait l’objet de plusieurs programmes, pour deux raisons : le grand nombre de candidats
(plus de 400 toutes expériences confondues) rend possible l’observation d’effets fins (paral-
laxe, binaires, source étendue) et la statistique accumulée permet de contraindre la structure
galactique.

Au-delà de la Galaxie et des Nuages, l’observation de M31 (Andromède) permet de sonder
à la fois le halo de notre galaxie et celui de M31 ; mais l’impossibilité de résoudre individuelle-
ment les sources complique la détection et l’interprétation des observations.



À la chasse aux microlentilles. . .

3.2 Expériences

Nous présentons ici les trois plus importants programmes de recherche de microlentilles
que sont EROS, MACHO et OGLE, tant par leur couverture spatiale que par la durée et la régu-
larité des observations. Nous insisterons sur l’expérience EROS ; puis nous évoquerons l’activité
de quelques groupes plus spécialisés (pixel-lensing, recherche de planètes).

3.2.1 EROS

EROS (Expérience de Recherche d’Objets Sombres) est une collaboration française réunissant
le CEA, l’IN2P3 et l’INSU. L’expérience a connu deux phases EROS-I (1990-1995) et EROS-II
(1996-2003). La prise de données s’est achevée en février 2003.

3.2.1.1 EROS I

EROS-I est historiquement la première expérience de recherche de matière sombre galac-
tique par détection de microlentilles gravitationnelles. Deux programmes d’observations com-
plémentaires ont été lancés en 1990 pour couvrir une large gamme de masse de lentilles.

Recherche d’événements courts Une recherche d’événements de courtes durées comprises
entre 1 heure (déflecteur typique de 10−7 M�) et 10 jours (10−3 M�) a été menée avec un té-
lescope de 40 cm (T40) équipé d’une caméra CCD (16 CCD de 579 × 400 couvrant au total
0.4×1.1 deg2) et installé à La Silla, dans la coupole du GPO1. Les observations ont été conduites
en direction du Grand Nuage de Magellan de 1991 à 1993, vers le Grand et le Petit Nuage de
1993 à 1994, puis exclusivement vers le Petit Nuage de 1994 à 1995. Environ 300000 étoiles ont
été suivies : aucune ne présente une courbe de lumière compatible avec un effet de microlen-
tille gravitationnelle, ce qui permet d’établir des contraintes sévères sur la fraction du Halo
constituée d’objets dans la gamme [10−7; 10−3] M� (fig. 3.4).

Recherche d’événements longs sur plaques photographiques En complément du program-
me CCD, EROS a conduit une recherche d’événements longs (de quelques semaines à plusieurs
mois) au moyen de plaques photographiques. Les clichés ont été pris de 1990 à 1994 au té-
lescope Schmidt de 1m de l’ESO, au rythme d’un cliché par nuit ; numérisés avec la MAMA2

à l’Observatoire de Paris, leur traitement à permis de construire les courbes de lumière d’en-
viron 8 millions d’étoiles. Sur 3.3 millions d’étoiles analysées, deux événements compatibles
avec un signal de microlentille gravitationnelle ont pu être mis en évidence (fig. 3.1) [Aubourg,
1992; Aubourg et al., 1993; Beaulieu et al., 1995; Ansari et al., 1996]. Le second candidat (EROS-
I-#2) s’est avéré être une étoile variable (fig. 3.2) ; il s’agit probablement d’une variable à éclipse
même si elle n’en présente pas toutes les caractéristiques. De plus, ce candidat a de nouveau
varié significativement en 1999, ce qui exclut qu’il s’agisse d’un effet de microlentille.

3.2.1.2 EROS-II

Les résultats d’EROS-I et de MACHO ayant exclu une contribution importante d’objets de
faible masse ([10−7; 10−3] M�), la collaboration EROS a lancé une expérience de seconde gé-
nération, EROS-II, optimisée pour la recherche d’événements plus longs, tout en augmentant

1Grand Prisme Objectif
2Machine Automatique à Mesurer pour l’Astronomie
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FIG. 3.1 – Candidats EROS-I #1 (gauche) et #2 (droite) révélés par l’analyse des plaques photographiques
du Schmidt ESO. Pour chaque candidat les courbes de lumière dans les filtres bleu (haut) et rouge (bas)
sont présentées. Le candidat Eros-I-#2 présente une variabilité intrinsèque de 0.5 magnitude sur une
période de 2.8 jours, typique d’une binaire à éclipse (fig. 3.2).

FIG. 3.2 – Courbes de lumière du candidat EROS-I-2 repliées sur 2.8 jours, obtenues avec différents
instruments : EROS-I CCD (haut), EROS-I plaques et le télescope suisse de Genève (bas). Un ajustement
de binaire à éclipse est superposé aux différentes courbes de lumière.

considérablement le nombre d’étoiles suivies. L’équipement d’EROS-II consiste en un télescope
Ritchey-Chrétien de 1m situé à l’observatoire ESO de La Silla, au Chili, équipé de deux ca-
méras CCD couvrant 1.4 × 0.7 deg2. L’acquisition s’effectue simultanément dans deux bandes
larges REROS et BEROS pour pouvoir tester l’achromaticité des événements. L’instrument d’Eros-
II est décrit en détails dans Bauer [1997], Mansoux [1997] et Palanque-Delabrouille [1997] ; une
description succinte est donnée ci-après (5.1.1).

Recherche de microlentilles vers les Nuages de Magellan La recherche de microlentilles
vers le Petit et le Grand Nuage de Magellan est le principal programme d’EROS-II. L’analyse
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vers le Grand Nuage de Magellan des données 1996-99 a permis de mettre en évidence 4 can-
didats ; la même recherche vers le Petit Nuage a révélé un candidat, relativement long. Ces
résultats et leur interprétation en terme de contenu du halo galactique sont discutés en détail
section 3.3.

Autres programmes scientifiques Disposant d’un télescope dédié, le groupe EROS a pu me-
ner de front plusieurs programmes scientifiques, notamment,

• La recherche de microlentilles vers le Centre Galactique, afin de sonder la structure ga-
lactique. L’épaisseur optique obtenue τ = 0.94+0.27

−0.29 × 10−6 est compatible avec les mo-
dèles galactiques [Afonso et al., 2003a], et en contradiction avec les épaisseurs optiques
élevées annoncées par MACHO [Alcock et al., 1997b] et OGLE [Udalski et al., 1994]. Une
ré-analyse récente des données MACHO limitée aux étoiles géantes rouges semble un peu
plus accord avec ce résultat [Popowski et al., 2000].

• La recherche de microlentilles vers les Bras Spiraux, dont les résultats semblent indiquer
la présence d’une barre [Derue et al., 2001] ;

• La recherche de naines rouges et de naines blanches par leur grand mouvement propre
[Goldman et al., 2002] ;

• La recherche de supernovae proches (z ∼ 0.1) et la mesure de leur taux d’explosion
[Hardin, 1998; Hamilton, 1999; Regnault, 2000; Blanc, 2002] ;

• La recherche de Céphéides vers les Nuages de Magellan [Bauer, 1997].

Par ailleurs, EROS-II dispose d’un système d’alerte en ligne afin de détecter très tôt les
événements de microlentilles et permettre, le cas échéant, d’adapter la prise de données. En
raison du volume de données à traiter en temps réel, ce dispositif n’est activé que pour un
sous-ensemble des champs d’EROS (un échantillon de champs vers le Centre Galactique et les
Nuages de Magellan).

3.2.2 MACHO

Depuis 1992, l’expérience MACHO (Massive Astronomical Halo Compact Objects, collabora-
tion américano-australienne) recherche des événements de microlentilles vers les Nuages de
Magellan et le Centre Galactique avec un télescope dédié de 1.27 m situé en Australie, au Mont
Stromlo. L’acquisition s’effectue simultanément dans deux bandes larges (rouge et bleue) au
moyen de deux caméras de 4K × 4K pixels représentant un champ de 0.7 × 0.7 deg2. Depuis
1994 MACHO dispose d’un dispositif d’alerte en ligne [Stubbs et al., 1994], qui a lancé plus de
200 alertes vers le Centre Galactique, comprenant notamment des candidats avec effet de pa-
rallaxe terrestre, avec déflecteur binaire et avec effet de source étendue. Le même système a
permis la détection en ligne de deux événements vers le Petit Nuage de Magellan. Les résultats
de MACHO vers le Petit et le Grand Nuage de Magellan seront discutés ci-après (section 3.3).
La prise de données s’est achevé à la fin de l’année 1999.

3.2.3 OGLE

La collaboration américano-polonaise OGLE (Optical Gravitational Lensing Experiment) se
consacre à la recherche de microlentilles dans différentes directions. L’expérience a connu trois
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Expériences

phases. OGLE-I s’est consacré de 1992 à 1995 à la recherche de candidats vers le Centre Galac-
tique avec un télescope de 1m à Las Campanas (Chili). À partir de 1996, OGLE-II a disposé
d’un nouveau télescope, le Warsaw de 1.3m installé à Las Campanas et équipé d’une caméra
couvrant 0.21 × 0.42 deg2, permettant le suivi de champs en direction du Centre Galactique,
mais aussi les bras spiraux et les Nuages de Magellan. Depuis 2001 (OGLE-III), une nouvelle
caméra a permis de multiplier par 4 le champ couvert (0.58 × 0.58 deg2).
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FIG. 3.3 – Candidat OGLE-7 : première lentille binaire détectée.

OGLE dispose depuis 1994 d’un système d’alerte en ligne [Udalski et al., 1994a] permettant
un suivi optimal des candidats. La première lentille binaire a été découverte par OGLE (candi-
dat OGLE-7, fig. 3.3) [Udalski et al., 1994b].

3.2.4 DUO

L’expérience DUO (Disk Unseen Objects) était dédiée à la recherche de microlentilles en di-
rection du Centre Galactique à partir de clichés sur plaques photographiques. Les observa-
tions étaient effectuées au télescope Schmidt de 1m à l’observatoire ESO de La Silla, au Chili.
Les plaques photos ont été numérisées à la MAMA à l’Observatoire de Paris, et l’analyse des
13 × 106 courbes de lumières obtenues a permis de mettre en évidence 13 candidats microlen-
tilles, dont très probablement un candidat avec déflecteur binaire [Alard et al., 1995b,a].

3.2.5 Recherche de microlentilles vers M31

La recherche de microlentilles vers M31 (Andromède) permet de sonder à la fois son halo
et le nôtre. La principale difficulté est l’impossibilité de résoudre individuellement les étoiles
surveillées avec des télescopes de la classe des 1 m. Sur les clichés, le signal associé à chaque
pixel est la combinaison du flux de milliers d’étoiles.
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3.2.5.1 AGAPE

AGAPE (puis POINT-AGAPE) recherche des événements de microlentilles vers M31 par une
technique de pixel-lensing : les étoiles ne pouvant être suivies individuellement, on construit
des courbes de lumière associées à des pixels, ou des combinaisons de pixels voisins (super-
pixels). Seuls les événements de très grande amplification peuvent se détacher du fond ; mais
la méthode offre l’avantage de permettre le suivi d’un nombre d’étoiles gigantesque. AGAPE a
pu ainsi détecter 4 événements [Paulin-Henriksson et al., 2003].

3.2.5.2 Columbia-Vatt

Ce groupe américain se consacre à la recherche de microlentilles en direction du Centre
Galactique et de la galaxie d’Andromède (M31), au moyen des télescopes KPNO (Kitt Peak) et
VATT (Vatican Advanced Technology Telescope en Arizona). Ce groupe est le premier à avoir mis
en œuvre un algorithme de soustraction d’images [Tomaney et Crotts, 1996] pour détecter les
événements de microlentilles.

3.2.6 Recherche de planètes

3.2.6.1 PLANET

La collaboration PLANET (Probing Lensing Anomalies NETwork) se consacre au suivi d’événe-
ments de microlentilles détectés par les systèmes d’alerte des groupes EROS, MACHO et OGLE,
afin de mettre en évidence des déviations au modèle de microlentille simple (2.1.3) : effet de pa-
rallaxe, de source étendue, lentilles binaires, et surtout effet de lentille binaire par un système
planétaire (étoile + planète). Le groupe dispose d’un ensemble de télescopes répartis autour
du globe : télescope hollandais (ESO 0.9m), sud-africain (SAAO 1m), australiens (Hobart 1m
en Tasmanie, Perth 0.6m) et américain (CTIO 0.9m au Chili), ce qui permet d’assurer un suivi
permanent des candidats avec un très bon échantillonnage temporel (un point toutes les deux
heures en V et en I). Le suivi de 43 candidats microlentilles pendant 5 années a permis au
groupe PLANET de contraindre l’abondance de planètes dans la Galaxie [Albrow et al., 2001] :
moins d’un tiers des étoiles de ∼ 0.3 M�

3 possèdent une planète de type Jupiter dont le demi-
grand axe est compris entre 1.5 et 4 UA.

3.2.6.2 MOA

MOA (Microlensing Observation in Astrophysics) est une collaboration nippo-néo-zélandaise
dédiée à la recherche de planètes et à l’observation du Grand Nuage de Magellan, qui dispose
d’un télescope de 0.6m installé au Mont John en Nouvelle-Zélande.

3.3 Sondage du Halo galactique vers les Nuages de Magellan

3.3.1 Consensus sur la recherche d’événements courts

L’absence de détection d’événements courts par EROS-I [Aubourg et al., 1995] et MACHO

[Alcock et al., 1996] a permis aux deux collaborations de combiner leurs résultats et de limiter
3masse typique des lentilles vers le Centre Galactique
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à moins de 10% la contribution au halo d’objets de masse comprise entre 10−7 M� et 10−3 M�

(fig. 3.4 d’après Alcock et al. [1998]).

FIG. 3.4 – Diagramme d’exclusion combiné EROS-I & MACHO pour la recherche d’événements courts.
Les courbes représentent les limites supérieures à 95% de confiance sur la fraction de masse du halo en
fonction de la masse des déflecteurs, pour 13 différents modèles de halo. Pour la plupart des modèles
considérés, le halo ne peut être constitué à plus de 10% d’objets de masse [10−7; 10−3] M� (D’après
Alcock et al. [1998])

3.3.2 Controverse au delà de 10
−2 M�

Au-delà de 10−2 M�, les résultats d’EROS-I (CCD+plaques) et de MACHO semblent contra-
dictoires.

En direction du Grand Nuage, l’analyse des 2 premières années de MACHO a révélé entre 6
et 8 candidats compatibles avec un signal de microlentille, d’une durée moyenne de 45 jours ;
si on interprète ces événements en considérant que les déflecteurs appartiennent au halo, leur
masse moyenne serait de 0.5 M�, ce qui correspondrait à un halo constitué à 50% d’objets de
ce type [Alcock et al., 1997a], et à une épaisseur optique τLMC

MACHO = 2.9+1.4
−0.9 × 10−7. Ce résultat

est cependant sujet à caution car de tels déflecteurs seraient plutôt des naines rouges, directe-
ment détectables ; leur abondance est strictement limitée par les résultats des observations HST
[Flynn et al., 1996].

Le résultat d’EROS-I (combinaison CCD+Plaques) [Renault, 1996] est en désaccord marginal
avec le signal annoncé par MACHO (fig. 3.5).
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FIG. 3.5 – Diagramme d’exclusion combiné EROS-I (CCD+Plaques) et signal de MACHO. La combinai-
son des expériences CCD et Plaques d’EROS-I se traduit par la courbe d’exclusion (à 95% de confiance)
en noir épais. Elle est compatible avec la courbe d’exclusion (en pointillés) obtenue par MACHO pour
la gamme 10−7–10−3 M�. Par contre, le résultat d’EROS-I est en désaccord marginal avec le signal
annoncé par MACHO autour de 0.5 M� (en gris) [Alcock et al., 1997a] (D’après Alcock et al. [1998]).

3.3.3 Nouveaux résultats vers les Nuages

Comme le temps d’Einstein tE va comme
√
M , La sensibilité à des déflecteurs massifs aug-

mente avec la durée des observations. Aussi le groupe MACHO a-t-il présenté en janvier 2000
de nouveaux résultats vers le Grand Nuage de Magellan issus de l’analyse de 10.7 millions de
courbes de lumière, couvrant 5.7 ans. Entre 13 et 17 candidats sont annoncés (soit le double du
résultat précédent), mais la sensibilité est cette fois 3.6 fois supérieure. La contribution des dé-
flecteurs au halo est donc revue à la baisse : les lentilles seraient des objets entre 0.15 et 0.9 M�,
représentant approximativement 20% du halo [Alcock et al., 2000a].

Entrée dans sa seconde phase, l’expérience EROS détecte un événement vers le Petit Nuage
de Magellan (EROS-1997-SMC-1, voir fig. 3.6 et Palanque-Delabrouille [1997]) ; la longue du-
rée de l’événement et l’absence d’effet de parallaxe semblent indiquer que le déflecteur est
situé dans le Petit Nuage lui-même (hypothèse dite de self-lensing). Par ailleurs, l’analyse de 2
puis 3 années de données vers le Grand Nuage ne révèle que 4 événements de microlentilles
[Lasserre et al., 2000].

À l’issue de ces deux analyses, EROS dispose de 5 candidats contribuant au halo :

• 1 candidat pour EROS-I vers le Grand Nuage (tE ∼ 23 jours, l’autre candidat a été éliminé
puisqu’il a de nouveau varié) ;
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FIG. 3.6 – Candidat EROS-SMC-1997-1 détecté vers le Petit Nuage de Magellan
[Palanque-Delabrouille, 1997]. Cet événement de microlentille est relativement long (tE = 101 jours) ;
il peut s’agir d’un déflecteur massif de plusieurs masses solaires situé dans le halo (qui devrait être alors
visible), ou plutôt d’une naine appartenant au Petit Nuage de Magellan. L’absence d’effet de parallaxe
conforte la seconde interprétation. Les dates sont indiquées en JD − 2447892.5 (“jours EROS”).

• 0 candidat pour EROS-II vers le Petit Nuage (le déflecteur de l’unique candidat appartient
au Petit Nuage ; on néglige aussi les 3 candidats supplémentaires qui sont très probable-
ment des variables de longue période [Afonso et al., 2003b]) ;

• 4 candidats pour EROS-II vers le Grand Nuage (tE ∼ 24, 30, 35, 44 jours [Lasserre et al.,
2000]).

La combinaison de ces résultats permet d’exclure que le halo soit constitué à plus de 20%
d’objets de masse comprise entre 10−7 et 0.3 M� (fig. 3.7)

Selon le nombre de candidats considérés, le résultat d’EROS est plus ou moins incompatible
avec le signal de MACHO à 20%.

L’analyse en photométrie classique de 5 années de données EROS vers le Petit Nuage de
Magellan a confirmé l’événement EROS-1997-SMC-1 et mis en évidence 3 nouveaux candidats
(très longs, probablement des variables de longue période) [Afonso et al., 2003b] ; la combi-
naison de ce dernier résultat avec les précédents permet de contraindre encore davantage la
contribution des MACHOs au halo ; la courbe d’exclusion issue de cette combinaison est repré-
sentée figure 3.8.
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Excluded at 95% CL
by   EROS1 1990-95

and EROS2 SMC 1996-98
and EROS2 LMC 1996-99

with 5 candidates

Permitted
by MACHO 6 years

at 95% CL

FIG. 3.7 – Diagramme d’exclusion EROS I & II et signal de MACHO [Lasserre, 2000; Alcock et al.,
2000a].

FIG. 3.8 – Limite combinée de toutes les analyses en photométrie classique des expériences EROS-I et
EROS-II.
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3.3.4 Comparaison Grand/Petit Nuage, localisation des déflecteurs

Le Petit et le Grand Nuage de Magellan sont approximativement à la même distance, et
dans des directions proches (20 degrés d’écart). Si les déflecteurs à l’origine des événements de
microlentilles détectés appartiennent tous au halo galactique, ils doivent présenter des temps
d’Einstein similaires, et le rapport des épaisseurs optiques doit être τSMC/τLMC ∼ 1.4 pour un
halo sphérique. Si, au contraire, les lentilles appartiennent aux Nuages, les durées attendues
vers le Petit Nuage sont plus importantes (dispersion de vitesse plus faible ∼ 30 km.s−1).

Vers le Grand Nuage de Magellan, de quatre (selon EROS) à une quinzaine d’événements
(selon MACHO) sont observés. Les durées (tE) sont typiquement de 30 – 60 jours, ce qui cor-
respondrait à des déflecteurs d’environ 0.3 – 0.5 M� si les lentilles sont situés dans le halo.
L’épaisseur optique annoncée par MACHO est de 1.2 × 10−7, dont 1 × 10−7 serait le fait de
déflecteurs appartenant halo.

Vers le Petit Nuage, deux événements ont été mis en évidence. EROS-1997-SMC-1 (évoqué
précédemment) est très probablement dû à un déflecteur situé dans le Petit Nuage. Le second
événement (MACHO-1998-SMC-1) est une microlentille binaire dont la lentille a pu être loca-
lisée à 99% de confiance dans le Petit Nuage4 (cf. 6.10, et Afonso et al. [2000]). Aucun candidat
d’une durée compatible avec le temps moyen observé vers le Grand Nuage n’a été détecté
vers le Petit Nuage. Le résultat d’EROS permet d’exclure τSMC > 10−7 pour des événements de
durée compatible avec les candidats MACHO.

La différence entre les résultats vers le Grand et le Petit Nuage semble infirmer l’hypothèse
selon laquelle les déflecteurs associés aux événements observés appartiendraient au halo galac-
tique. En effet, une simple extrapolation du nombre de candidats détectés par MACHO vers le
Grand Nuage impliquerait la détection de 3 à 4 événements vers le Petit Nuage, si les lentilles
appartiennent au halo. Or, aucun événement de durée compatible avec les candidats du Grand
Nuage n’a été détecté vers le Petit Nuage de Magellan.

Certains auteurs ont proposé des modèles alternatifs du Grand Nuage pour expliquer les
événements observés comme du self-lensing. Une éventuelle pollution de l’échantillon vers le
Grand Nuage par des étoiles variables est aussi envisageable.

Toutefois, la comparaison n’est pas très significative en raison de la faible statistique accu-
mulée (surtout vers le Petit Nuage).

3.3.5 Différence d’interprétation

Les deux groupes n’ont pas tout à fait la même interprétation des résultats observation-
nels. Tandis que MACHO annonce un signal de microlentille et en déduit une estimation de la
proportion de MACHOs et de leur masse typique, le groupe EROS est plus conservateur ; bien
qu’ayant détecté des candidats, EROS préfère présenter des limites.

Cette différence de point de vue est liée à un problème fondamental : comment s’assurer
qu’un candidat sélectionné est effectivement une étoile subissant un effet de microlentille ?
En effet, seuls les événements présentant des caractéristiques particulières sont assurément des
microlentilles : les événements binaires avec traversées de caustique (les violentes variations de
flux à l’échelle de quelques heures peuvent difficilement être interprétées autrement) ou encore
les microlentilles avec effet de parallaxe. Par contre, pour la plupart des candidats simples, le
doute subsiste : le bon ajustement d’une courbe de Paczyński est insuffisant pour trancher.

4Il d’ailleurs intéressant de noter que chaque fois qu’un déflecteur a pu être localisé, la lentille était située dans
les Nuages.
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L’attitude prudente d’EROS tient compte de ce fait. En pratique, certains événements consi-
dérés comme des microlentilles se sont révélés plus tard être des étoiles variables (EROS-I-#2
par exemple, voir 3.2.1.1). Les recherches de microlentilles sont en effet des expériences où le
bruit de fond est mal connu, et certaines variables de longue période peuvent être aisément
confondues avec des microlentilles. Lasserre [2000] a ainsi mis en évidence l’existence de Blue
Bumpers, étoiles variables mal connues dont la courbe de lumière mime une microlentille, et
que l’on exclut par des arguments de couleur plus ou moins arbitraires.

3.3.6 Recherche d’événements de très longue durée

À partir de ses données vers le Grand Nuage de Magellan, Le groupe MACHO a mené une
recherche d’événements de microlentilles de très longue durée, sensible à des déflecteurs du
halo de 0.3 à 30 M�. Aucun candidat avec tE > 75 jours n’a été détecté, ce qui permet d’exclure
que de tels objets puissent constituer l’essentiel du halo, dans l’hypothèse d’un halo standard
(sphérique, normalisé à 4 × 1011 M�) (figure 3.9). De plus, il est exclu que des objets de moins
de 10 M� représentent plus de 40% du halo [Alcock et al., 2001].

FIG. 3.9 – Limite obtenue par MACHO dans la gamme 3 – 30 M� par une recherche d’événements de
longue durée (tE > 75 jours) vers le Grand Nuage de Magellan (d’après Alcock et al. [2001]).

3.4 Conclusion

Les résultats de la recherche de microlentilles vers les Nuages de Magellan pour sonder
le contenu du halo galactique restent controversés. Bien que possédant moins d’étoiles que le
Grand Nuage, le Petit Nuage de Magellan présente un intérêt particulier, car la comparaison
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Conclusion

des observations vers les deux Nuages peut éventuellement permettre de déterminer si les
déflecteurs appartiennent au halo galactique ou aux Nuages eux-mêmes. Cependant, le faible
nombre d’événements observés rend cette comparaison difficile.

Pour améliorer la sensibilité et éventuellement augmenter la statistique en direction du
Petit Nuage de Magellan, le groupe EROS a choisi de traiter les données vers le Petit Nuage
au moyen d’une nouvelle technique photométrique. Basée sur un algorithme de soustraction
d’images, cette méthode fait l’objet du prochain chapitre.
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Chapitre 4

La soustraction d’images,
une technique prometteuse
pour la recherche
de microlentilles gravitationnelles

Nous présentons dans ce chapitre les principes de la soustraction d’image avec adaptation
de PSF, aussi appelée photométrie différentielle ou analyse par différence d’image (DIA, Difference
Image Analysis). Nous montrerons en quoi les propriétés de cette nouvelle technique de réduc-
tion d’images astronomiques en font une méthode de choix pour la recherche de microlentilles
gravitationnelles.

4.1 Principe de l’analyse par différence d’image

La recherche de microlentilles gravitationnelles conduit à surveiller de nombreuses étoiles
en mesurant régulièrement leur flux. La technique photométrique utilisée constitue un élément
crucial des outils de réduction des données.

En photométrie classique, on mesure le flux des étoiles en analysant directement les clichés
au moyen de différentes méthodes d’estimation des flux, comme la photométrie d’ouverture ou
la photométrie par ajustement de PSF. L’analyse par différence d’image (DIA) est une technique
alternative qui consiste à mesurer non pas les flux des étoiles, mais les variations de flux à partir
de la différence de deux clichés.

La difficulté essentielle de cette méthode réside dans l’algorithme de soutraction d’images.
Pour soustraire deux clichés, il faut bien sûr les aligner astrométriquement et photométrique-
ment. C’est cependant insuffisant. Comme les conditions d’observation changent d’un cliché
à l’autre, le profil des étoiles sur les images (baptisé Point Spread Fonction ou PSF) est différent
pour chaque cliché. La PSF dépend en effet des conditions atmosphériques lors de l’observa-
tion, ainsi que des caractéristiques et des réglages de l’instrument. Or, la soustraction pixel à
pixel de deux images de PSF différentes est peu exploitable, car le profil des étoiles sur l’image
résultante complique sévèrement la détection et la mesure des variations (cf. fig 4.1 et fig. 4.2,
partie gauche).

La soustraction devient possible si, au préalable, on adapte la PSF d’une des deux images
pour que les profils des étoiles soient semblables sur les deux clichés. Considérons deux images
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A et B à soustraire. Pour réaliser la soustraction, on souhaite adapter l’image A pour rendre sa
PSF semblable à celle de l’image B ; aussi recherche-t-on une fonction K vérifiant :

PSF(B) = PSF(A) ⊗K (4.1)

où ⊗ désigne le produit de convolution :

PSF(B)(u, v) =

∫∫

PSF(A)(u− u′, v − v′) ×K(u′, v′) du′ dv′ (4.2)

=
∑

u′

∑

v′

PSF(A)(u− u′, v − v′) ×K(u′, v′). (4.3)

Comme une image est la combinaison linéaire des profils de toutes les étoiles présentes1, il
suffit de convoluer l’image A par K pour obtenir une image de même PSF que l’image B. La
fonction K est appelée noyau de convolution.

L’ordre dans lequel on procède — déterminer K tel que PSF(B) = PSF(A) ⊗K ou bien K ′

tel que PSF(A) = PSF(B) ⊗ K ′ — n’est pas anodin. Généralement, les noyaux attendus ont
des profils approximativement gaussiens, de sorte que l’effet de la convolution est d’étaler le
signal : la convolution par le noyau K d’une image ne peut qu’élargir sa PSF. C’est pourquoi
en pratique l’image A doit être le cliché de meilleur seeing (on appelle seeing la largeur à mi-
hauteur de la PSF). On désignera par la suite cette image comme l’image de référence R. L’image
de moins bon seeing B sera appelée image courante I .

La PSF n’est pas la seule caractéristique d’une image susceptible de varier en fonction des
conditions d’observation ; la contribution du fond de ciel varie aussi, selon l’importance de
la diffusion par l’atmosphère, la phase de la lune, la pollution lumineuse. On modélise ces
différences de fond de ciel par un terme de fond différentiel ∆B, qu’il faut déterminer afin que
la relation :

(R⊗K)(x, y) + ∆B(x, y) ' I(x, y) (4.4)

soit vérifiée pour tous les pixels des régions de l’image I où la luminosité des étoiles n’a pas
varié.

1À laquelle s’ajoute le fond de ciel.

sm005048rM6h0679
1996-08-06

sm005048rM8j1694
1998-10-16

Différence

FIG. 4.1 – Différence entre les PSF normalisées de deux clichés du champ sm005, caméra REROS, CCD 4,
tuile 8, pris respectivement en août 1996 et octobre 1998. La soustraction pixel à pixel d’images obtenus
dans des conditions d’observation différente sera inexploitable, car toute étoile, même constante, laissera
de tels résidus.
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R K

I I

R K =

D

FIG. 4.2 – Principe de la soustraction d’images avec adaptation de PSF. On ne peut pas directement
soustraire pixel à pixel deux images de PSF différentes, car le profil des étoiles sur l’image résultante
serait inexploitable (à gauche). Pour soustraire, il faut au préalable choisir l’image de meilleur seeing
comme image de référence R ; puis déterminer la fonction K telle que l’image de référence convoluée
par cette fonction permette d’obtenir une image de même PSF que l’image I . On peut alors soustraire
et calculer la différence D = I − R ⊗ K . La difficulté réside dans la détermination de la fonction K ,
généralement désignée comme le noyau de convolution. Il est à noter que le profil des objets sur l’image
différence D est le même que sur l’image soustraite I (seuls les objets dont le flux a varié apparaissent).

Une fois K et ∆B déterminés, on peut calculer l’image différence D :

D(x, y) = I(x, y) − [(R⊗K)(x, y) + ∆B(x, y)] (4.5)

Sur cette image D n’apparaîtront que les variations de flux des objets dont la luminosité a
changé. L’exploitation d’une telle image différence offre des avantages, en particulier lorsqu’on
traite des clichés encombrés où la densité d’étoiles est élevée : la détection et la photométrie des
objets variables sont facilitées car toutes les étoiles dont le flux est resté constant d’un cliché à
l’autre ont virtuellement disparu. Seules restent les étoiles dont le flux a varié : elles appa-
raissent sur l’image différence comme des objets dont la PSF, par linéarité, est celle de l’image
I (Fig. 4.2).

La réduction de l’encombrement du champ fait disparaître les difficultés liées au recou-
vrement des PSF des étoiles voisines, ce qui laisse espérer une amélioration conséquente de la
précision photométrique. Ce gain en précision s’accompagne toutefois d’un inconvénient im-
portant : sur les images-différences, seules les variations de flux sont mesurables ; les flux des
étoiles sont désormais inaccessibles et devront être obtenus indépendamment.

Pour la photométrie des objets variables, l’intégrale CK du noyau de convolution K joue
un rôle particulier : il s’agit du coefficient d’alignement photométrique entre les images R et I ,
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et donc aussi entre les images R et D. En effet, dans les régions où la luminosité des étoiles est
restée d’une image à l’autre,

I(x, y) = (R ⊗K)(x, y) + ∆B(x, y) (4.6)

les mesures du flux d’une étoile constante i sur les images R et I vérifient donc :

FI(i) = FR(i) ×
∫

K = FR(i) × CK avec CK =

∫

K =
∑

u,v

K(u, v) (4.7)

où FI(i) et FR(i) sont les flux de l’étoile i mesurés2 respectivement sur les images R et I . L’al-
gorithme de soustraction d’image fournit ainsi automatiquement le coefficient photométrique
entre les images soustraites.

La détermination du noyau de convolution K est évidemment le point essentiel de la mé-
thode. Nous décrivons maintenant deux techniques de calcul du noyau ; la première, basée sur
la transformation de Fourier, est mentionnée ici par souci d’exhaustivité ; nous nous intéresse-
rons davantage à la seconde méthode qui a été retenue pour réduire les données de l’expérience
EROS vers le Petit Nuage de Magellan.

4.2 Détermination de K par transformée de Fourier

La première méthode proposée pour déterminer le noyau de convolutionK utilise une pro-
priété intéressante de la transformation de Fourier : la transformée du produit de convolution
de deux fonctions est égale au produit de leurs transformées,

F(f ⊗ g) = F(f) ×F(g) (4.8)

Ainsi, si on connaît la PSF des images R et I , la relation

PSF(I) = PSF(R) ⊗K (4.9)

devient dans l’espace de Fourier :

F(PSF(I)) = F(PSF(R)) ×F(K) (4.10)

On peut alors déterminer le noyau de convolution en calculant le rapport des transformées de
Fourier des deux PSF :

K = F−1

[ F(PSF(I))

F(PSF(R))

]

(4.11)

Ce procédé a été employé pour la recherche d’événements de microlentilles gravitation-
nelles vers M31 [Tomaney et Crotts, 1996; Crotts et Tomaney, 1996], et par le groupe MACHO

vers le centre galactique [Alcock et al., 1999a,b, 2000b]. Ces derniers ont montré le potentiel de
la méthode en doublant le nombre de candidats microlentilles. Le procédé présente néanmoins
plusieurs défauts. D’une part, il est indispensable de déterminer avec grande précision les PSF
des images à soustraire, ce qui peut s’avérer très difficile en champ encombré où les profils
stellaires se recouvrent. Par ailleurs, les transformées de Fourier des PSF sont très bruitées aux
hautes fréquences spatiales : pour que l’algorithme fonctionne correctement il est nécessaire
de substituer une fonction gaussienne aux ailes des transformées de Fourier, ce qui n’est pas
satisfaisant [Ciardullo et al., 1990].

2Toute méthode photométrique digne de ce nom s’affranchit des fonds de ciel des images R et I , et a fortiori du
terme de fond différentiel ∆B.
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4.3 Détermination de K par ajustement linéaire

En 1997, C. Alard et R. H. Lupton ont proposé de déterminer le noyau de convolution par
une méthode d’ajustement des moindres carrés [Alard et Lupton, 1998] que nous allons décrire
maintenant plus en détails.

4.3.1 Principe général

Afin de déterminer le noyau K , on le décompose sur une base de fonctions :

K(u, v) =

n=N−1
∑

n=0

anKn(u, v) (4.12)

Le choix de ces fonctions Kn est crucial pour le bon fonctionnement de l’algorithme : nous
développerons ce point dans la section 4.3.2.

De même, on développe le fond différentiel ∆B ; en pratique un développement polyno-
mial suffit :

∆B(u, v) =

l=N∆B−1
∑

l=0

blMl(x, y) (4.13)

où les fonctions Ml sont les monômes xαyβ indexés selon le schéma :

l =
(α+ β)(α + β + 1)

2
+ α N∆B =

(d∆B + 1)(d∆B + 2)

2
(4.14)

avec α+ β ≤ d∆B , d∆B étant le degré total du polynôme modélisant ∆B.

Afin de déterminer les coefficients an et bl, on applique la méthode des moindres carrés, en
cherchant à minimiser la quantité :

χ2 =
∑

x,y

[

I(x, y) − (R⊗K)(x, y) − ∆B(x, y)
]2

σ2(x, y)
(4.15)

où σ(x, y) est l’incertitude attribuée au flux du pixel (x, y) (voir aussi 4.3.4, p. 79, et en 5.6, p. 99).
En développant, la quantité (4.15) s’écrit :

χ2 =
∑

x,y

1

σ2(x, y)

[

I(x, y) −
n=N−1
∑

n=0

an(R⊗Kn)(x, y) −
l=N∆B
∑

l=0

blMl(x, y)

]2

(4.16)

Pour simplifier l’écriture, on pose :

Ci(x, y) =







(R⊗Kn)(x, y) (noyau)

Ml(x, y) (fond)
ci =







an (noyau)

bl (fond)
(4.17)

(4.15) devient

χ2 =
∑

x,y

1

σ2(x, y)



I(x, y) −
∑

j

cjCj(x, y)





2

(4.18)
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et la minimisation de (4.15) conduit aux équations suivantes :

∑

j

(

∑

x,y

Ci(x, y)Cj(x, y)

σ2(x, y)

)

cj =
∑

x,y

I(x, y)Ci(x, y)

σ2(x, y)
(4.19)

Les équations (4.19) peuvent s’écrire sous la forme d’un système linéaire :

MA = B (4.20)

avec

Mij =
∑

x,y

Ci(x, y)Cj(x, y)

σ2(x, y)
(4.21)

et

Aj = cj Bi =
∑

x,y

I(x, y)Ci(x, y)

σ2(x, y)
(4.22)

La résolution de ce système linéaire fournit les coefficients du noyau et du fond.

Pour utiliser ce résultat quelques précautions sont nécessaires. En effet, le calcul repose sur
l’hypothèse selon laquelle l’image I est peu différente de l’image R, c’est à dire que la relation

I(x, y) ' (R ⊗K)(x, y) + ∆B(x, y) (4.23)

est vérifiée presque partout dans l’image. Ce n’est cependant pas le cas dans les régions com-
portant des étoiles dont la luminosité a varié ; il faut donc éviter d’utiliser les pixels de ces
régions.

En pratique, il n’est pas nécessaire d’utiliser tous les pixels disponibles. On peut se conten-
ter d’isoler un certain nombre de petites sous-images s (ou vignettes), typiquement 20 à 40
sous-images de 40 × 40 pixels, et de n’utiliser que les pixels de ces vignettes pour effectuer
l’ajustement. Pour construire les vignettes, on choisit des régions de l’image contenant des
objets plutôt brillants (mais non saturés) : ces régions renferment ainsi suffisamment d’infor-
mation sur la forme des deux PSF. Pour s’assurer qu’aucun objet variable ne biaise le calcul,
il faut veiller à rejeter toute vignette qui contiendrait une étoile dont le flux a varié. Les posi-
tions des objets variables n’étant pas connues à l’avance (l’objectif de la soustraction d’image
est justement de les détecter !), les vignettes pathologiques sont rejetées empiriquement. On ré-
sout pour chaque vignette s l’équation (4.20), ce qui fournit pour chacune un noyau Ks. Les
vignettes pour lesquelles l’ajustement a échoué sont rejetées en coupant sur le χ2 individuel.
D’autre part, le coefficient photométrique CK est nécessairement uniforme sur toute l’image ;
aussi, lorsque le coefficient CKs =

∫

Ks d’une vignette est atypique — i.e. trop différent des
coefficients CKs′

obtenus sur les autres vignettes — elle est éliminée.

La figure 4.3 montre l’ensemble des vignettes construites lors de l’application de cet algo-
rithme ; les vignettes contenant des objets variables ont été rejetées (cadres incomplets). Typi-
quement, entre 1/5 et 1/3 des vignettes sont éliminés.

Le noyau et le fond différentiel sont déterminés en n’utilisant que les pixels des vignettes
retenues :

Mij =
∑

s

∑

(x,y)∈s

Ci(x, y)Cj(x, y)

σ2(x, y)
et Bi =

∑

s

∑

(x,y)∈s

I(x, y)Ci(x, y)

σ2(x, y)
(4.24)

L’utilisation de sous-images permet de s’assurer que l’estimation du noyau ne sera pas
biaisée par la présence d’objets variables. En n’utilisant qu’une faible fraction des pixels des
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FIG. 4.3 – Carte des sous-images (vignettes) utilisées pour l’ajustement du noyau de convolution. Les
vignettes doivent être bien réparties spatialement pour une bonne estimation du fond différentiel. Les
vignettes partiellement encadrées contiennent des objets variables et sont rejetées afin de ne pas biaiser
l’estimation du noyau et du fond.

images, on réalise aussi d’importantes économies de temps de calcul. La détermination des
termesMij et Bi nécessite en effet de calculer la convolution de l’image de référence par toutes
les fonctions de la base (termes R ⊗ Kn) ; on peut se contenter ici de ne convoluer que les
vignettes, ce qui réduit considérablement la durée de traitement.

Nous allons maintenant discuter le choix de la base de fonctions Kn utilisées pour décom-
poser le noyau.

4.3.2 Choix de la base de fonctions

4.3.2.1 Familles de fonctions gaussiennes

En première approximation, les étoiles ont un profil à peu près gaussien sur les images
analysées. On s’attend de même à ce que le noyau de convolution qui permet de passer d’une
PSF à l’autre ait une forme plus ou moins gaussienne (Le produit de convolution de deux
gaussiennes est aussi une gaussienne). Aussi la première base de fonctions proposée pour dé-
velopper le noyau est-elle constituée de gaussiennes de différentes largeurs, multipliées par
des polynômes pour rendre compte des détails dans la forme du noyau K [Alard et Lupton,
1998] :

K(u, v) =
∑

n

anKn(u, v) =
∑

n

anu
µnvνne−(u2+v2)/2σ2

n (4.25)
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FIG. 4.4 – Exemples de fonctions gaussiennes.

Le profil de ces fonctions est représenté figure 4.4 ; les différents monômes de degré 0
exp(−(u2 + v2)/2σ2

n) permettent de rendre compte de la forme générale du noyau, tandis que
les termes de degré supérieur modélisent les détails (asymétrie, creux et pics centraux, etc).
Pour un fonctionnement optimal, les largeurs σn des gaussiennes sont choisies en fonction de
l’écart entre les PSF des images à soustraire.

Développer le noyau sur cette famille de fonctions donne généralement d’assez bons ré-
sultats. Cette décomposition présente cependant plusieurs défauts. La famille de polynômes
gaussiens utilisée n’est pas à proprement parler une base au sens mathématique du terme : ces
fonctions n’engendrent qu’un sous-espace très restreint de l’espace des noyaux possibles. Dans
certaines situations le noyau recherché n’appartient pas à ce sous-espace : c’est le cas lorsque,
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par exemple, les PSF des deux images sont presque identiques ; l’ajustement échoue alors sys-
tématiquement.

D’autre part, rien n’assure que les vecteurs de base soient indépendants linéairement (et
encore moins orthogonaux), ce qui complique la résolution du système linéaire car la matrice
M devient quasi-singulière.

Nous avons essayé d’améliorer l’algorithme en développant le noyau de convolution sur
d’autres familles de fonctions.

4.3.2.2 Base orthonormée de Dirac

Plutôt que d’utiliser un développement de K sur un jeu de fonctions gaussiennes, on peut
essayer d’ajuster individuellement les pixels de la fonction K :

K(u, v) =
∑

u′,v′

au′,v′δ(u− u′)δ(v − v′) =
∑

n

anKn(u, v) (4.26)

Ce qui revient à développer le noyau K sur une base de distributions de Dirac associées à
chaque pixel de K (fig. 4.5),

Kn(u, v) = δ(u − un)δ(v − vn). (4.27)

Contrairement à la famille de fonctions précédentes, il s’agit bien cette fois d’une base de fonc-
tions (elle permet d’engendrer tous les noyaux possibles), et même d’une base orthonormée.
Cette décomposition offre aussi un avantage pratique : le calcul de la convolution par les fonc-
tions de la base est instantané :

(R⊗Kn)(x, y) =
∑

x′,y′

R(x′, y′)Kn(x− x′, y − y′) (4.28)

=
∑

x′,y′

R(x′, y′)δ(x − x′ − un, y − y′ − vn) (4.29)

= R(x− un, y − vn) (4.30)

car la convolution par une fonction Kn se résume à une translation de vecteur (un, vn). L’éco-
nomie de temps de calcul est considérable.

Cette base de fonctions présente cependant plusieurs inconvénients majeurs.

Théoriquement, la fonction K(u, v) est définie sur ]−∞,+∞[×]−∞,+∞[. Toutefois, pour
calculer en pratique le produit de convolution par K , on se limite aux valeurs définies dans un
pavé de dimensions adaptées ] − umax,+umax[×] − vmax,+vmax[, partant de l’hypothèse que
le noyau est nul partout ailleurs. Ceci suppose que la fonction K s’annule rapidement sur les
bords de ce pavé par continuité.

Lorsqu’on développe le noyau sur une famille de fonctions gaussiennes cette exigence est
naturellement satisfaite, puisque toutes les fonctions de la base remplissent déjà cette condi-
tion. Ce n’est plus le cas ici : l’ajustement individuel des valeurs K(u, v) donne certes plus de
liberté de forme au noyau ajusté (c’est véritablement une base au sens mathématique, qui en-
gendre tous les noyaux possibles), mais plus rien n’assure que la fonction K s’annule sur les
bords du pavé. Et effectivement, en pratique, l’ajustement conduit très souvent à des noyaux
de convolution dont la forme n’est absolument pas satisfaisante.

Autre inconvénient : avec cette base, le nombre de coefficients à déterminer est très impor-
tant, puisqu’il correspond au nombre de pixels du noyau de convolution (typiquement 25 ×
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δ−5,−5 = δ(u + 5) × δ(v + 5) δ0,0 = δ(u) × δ(v) δ7,−3 = δ(u− 7) × δ(v + 3)

FIG. 4.5 – Quelques vecteurs de la base de distributions de Dirac.

25 = 625). Ceci oblige à traiter des matrices de dimensions considérables ((625+6)× (625+6)),
pour lesquelles des problèmes numériques surgissent. Un autre élément contribue à aggraver
la situation : deux fonctions Kn et Km de la base

Kn(u, v) = δ(u − un)δ(v − vn) Km(u, v) = δ(u − um)δ(v − vm) (4.31)

sont peu différentes pour des positions (un, vn) et (um, vm) voisines. Et les produits de convo-
lution par ces vecteurs de base

(R⊗Kn)(x, y) = R(x− un, y − vn) (R⊗Km)(x, y) = R(x− um, y − vm) (4.32)

correspondent alors à des pixels voisins dans l’image de référence, dont les valeurs sont sou-
vent assez proches. Aussi les lignes et les colonnes de la matrice M associées à ces vecteurs de
base Kn et Km sont très souvent similaires ce qui conduit à une matrice M quasiment singu-
lière.

La résolution numérique des systèmes linéaires obtenus avec cette base de fonctions exige
de traiter des matrices quasi-singulières de grandes dimensions : c’est pourquoi, même en em-
ployant des méthodes numériques adaptées (décompositions LU et SVD [Press et al., 1992]), le
taux d’échec de l’algorithme est important.

4.3.2.3 Base mixte

Pour améliorer la stabilité de l’algorithme et obtenir des noyaux qui s’annulent sur les
bords, nous avons essayé de combiner les deux types de vecteurs de base précédents. Le noyau
est décomposé sur une famille de fonctions mixte, comprenant quelques fonctions gaussiennes
pour décrire l’enveloppe, et un groupe de Dirac uniquement définis sur un sous-pavé central
afin de laisser une grande liberté de forme au coeur du noyau. Ce type de base améliore les
performances de l’algorithme.

Après de nombreux tests, les meilleures résultats ont été obtenus avec une base mixte
constituée :

• de polynômes multipliés par des gaussiennes de largeurs différentes (4.3.2.1) ;
• d’une unique distribution de Dirac au centre du noyau δ(u)δ(v).
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Le Dirac central permet surtout d’assurer le succès de l’ajustement lorsque les PSF des
images R et I sont très similaires, i.e. lorsque :

PSF(I) ' PSF(R) = PSF(R) ⊗ δ(u)δ(v) i.e. K(u, v) ' δ(u)δ(v) (4.33)

Les fonctions gaussiennes rendent difficilement compte d’un tel noyau : l’ajout d’un Dirac cen-
tré dans la base de fonctions résout le problème.

Les figures 4.6 et 4.8 montrent un exemple de soustraction réalisée en utilisant cette base de
fonctions.

4.3.3 Variabilité spatiale des PSF et du noyau

L’algorithme décrit suppose que les PSF sont uniformes sur toute la surface des images
traitées. Ce n’est malheureusement pas toujours le cas : la présence de distorsions optiques
peut induire des variations importantes de PSF selon la position considérée sur le CCD. L’effet
est d’autant plus important que la caméra et les CCD sont de grandes dimensions.

4.3.3.1 Principe

Ajuster un noyau de convolution constant est insuffisant lorsque les PSF des deux images
varient spatialement. Il faut utiliser un noyauK dépendant de la position (x, y) sur l’image. On
peut par exemple développer les coefficients an du noyau sous forme de polynômes, comme
suggéré dans Alard [2000] :

K(x, y)(u, v) =

N−1
∑

n=0

NK−1
∑

m=0

an,mMm(x, y)Kn(u, v) (4.34)

où on utilise le même schéma d’indexation que pour le fond différentiel. Les fonctions Mm

sont les monômes xαyβ indexés par :

m =
(α+ β)(α+ β + 1)

2
+ α N∆K =

(dK + 1)(dK + 2)

2
(4.35)

avec α+ β ≤ dK . dK est le degré des polynômes modélisant la variabilité spatiale du noyau K .

Bien que le noyau K dépende de la position dans l’image, le coefficient photométrique CK

doit être constant pour que la photométrie conserve un sens3. L’ajustement de K doit donc
respecter la contrainte suivante :

∂CK(x, y)

∂x
=
∂CK(x, y)

∂y
= 0 ∀x, y (4.36)

où

CK(x, y) =

NK−1
∑

m=0

Mm(x, y)
N−1
∑

n=0

an,m

∑

u,v

Kn(u, v) (4.37)

Cette contrainte peut encore s’écrire :

NK−1
∑

m=0

αm 6=0

αmx
αm−1yβm

∑

n

an,mCKn = 0

NK−1
∑

m=0

βm 6=0

βmx
αmyβm−1

∑

n

an,mCKn = 0 ∀x, y (4.38)

3Cette condition était naturellement remplie avec un noyau constant.
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où on a posé
CKn =

∑

u,v

Kn(u, v). (4.39)

Ceci se traduit par NK − 1 conditions :
∑

n

an,mCKn = 0 (α, β) 6= (0, 0) i.e. m 6= 0 (4.40)

Il n’y a pas de contraintes sur les termes m = 0 qui sont indépendants de la position (x, y)
(αm=0 = βm=0 = 0).

L’ajustement du noyau variable doit s’effectuer en respectant ces NK − 1 contraintes. On
introduit donc NK − 1 multiplicateurs de Lagrange λm (m = 1 à m = NK − 1) ; l’ajustement
sous contraintes nous conduit à minimiser la quantité4 :

χ′2 = χ2 + 2

NK−1
∑

m=1

λm

(

N−1
∑

n=0

an,mCKn

)

(4.41)

Par souci de lisibilité, on introduit l’opérateur
∑

�
qui représente la “somme normalisée par les

erreurs sur tous les pixels des vignettes retenues”,

∑

�

f(x, y) =
∑

s

∑

(x,y)∈s

1

σ2(x, y)
f(x, y) (4.42)

L’ajustement sous contraintes s’effectue en résolvant le système linéaire MA = B, où la matrice
M est constituée de la manière suivante :

M =





MK,K MK,∆B MK,λ

M∆B,K M∆B,∆B 0

Mλ,K 0 0



 (4.43)

La sous-matrice MK,K , de dimensions (N × NK)2 (N étant le nombre de fonctions de base, et
NK = (dK + 1)(dK + 2)/2 le nombre de coefficients des polynômes de degré dK décrivant la
variabilité spatiale), s’écrit

MK,K =





















MK,K,0,0 MK,K,0,1 · · · MK,K,0,m2
· · · MK,K,0,NK−1

MK,K,1,0 MK,K,1,1 · · · MK,K,1,m2
· · · MK,K,1,NK−1

...
...

. . .
...

. . .
...

MK,K,m1,0 MK,K,m1,1 · · · MK,K,m1,m2
· · · MK,K,m1,NK−1

...
...

. . .
...

. . .
...

MK,K,NK−1,0 MK,K,NK−1,1 · · · MK,K,NK−1,m2
· · · MK,K,NK−1,NK−1





















(4.44)
avec

MK,K,m1,m2
=
∑

�

Mm1
Mm2







R⊗K0 ×R⊗K0 · · · R⊗K0 ×R⊗KN−1
...

. . .
...

R⊗KN−1 ×R⊗K0 · · · R⊗KN−1 ×R⊗KN−1






(4.45)

4Le facteur 2 a été ajouté par commodité.
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La sous-matrice M∆B,∆B (termes de fond différentiel) de dimension N 2
∆B vaut

M∆B,∆B =
∑

�







M0M0 · · · M0MN∆B−1
...

. . .
...

MN∆B−1M0 · · · MN∆B−1MN∆B−1






(4.46)

La sous-matrice MK,∆B (comprenant les termes croisés noyau – fond différentiel) est de di-
mensions (N ×NK) ×N∆B et s’écrit

MK,∆B =





















MK,∆B,0

MK,∆B,1
...

MK,∆B,m
...

MK,∆B,NK−1





















où MK,∆B,m =
∑

�

Mm





















R⊗K0

R⊗K1
...

R⊗Kn
...

R⊗KN−1





















×





















M0

M1
...

Ml
...

MN∆B−1





















T

(4.47)

Enfin, la sous-matrice MK,λ (termes noyau – multiplicateurs de Lagrange) a pour dimensions
(N ×NK) × (NK − 1) et vaut

MK,λ =





















0

MK,λ,1
...

MK,λ,m
...

MK,λ,NK−1





















(4.48)

où MK,λ,m est une matrice N × (NK − 1) dont toutes les colonnes sont nulles, sauf la colonne
m (en comptant les colonnes à partir de 1) qui s’écrit :





















CK0

CK1

...
CKn

...
CKN−1





















(4.49)

La matrice MK,λ,0 est nulle.

M est une matrice symétrique ; en particulier,

M∆B,K = M
T
K,∆B et Mλ,K = M

T
K,λ (4.50)
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Les vecteurs A (coefficients du noyau) et B se mettent sous la forme

A =





AK

A∆B

Aλ



 AK =





















































a0,0
...

aN−1,0







...






a0,m
...

aN−1,m







...






a0,NK−1
...

aN−1,NK−1





















































A∆B =

















b0
...
bl
...

bN∆B−1

















Aλ =

















λ1
...
λm

...
λNK−1

















(4.51)

B =





BK

B∆B

0



 BK =
∑

�

I ×





















































M0(R⊗K0)
...

M0(R⊗KN−1)







...






Mm(R ⊗K0)
...

Mm(R ⊗KN−1)







...






MNK−1(R⊗K0)
...

MNK−1(R⊗KN−1)





















































B∆B =
∑

�

I ×

















M0
...

Ml
...

MN∆B−1

















(4.52)

La procédure suivie est à peu près la même que pour un noyau constant ; le rejet des vi-
gnettes contenant des variables peut être effectuée lors d’une première passe en ajustant un
noyau constant sur chaque vignette ; on effectue ensuite l’ajustement du noyau variable avec
les vignettes retenues.

En pratique, les PSF varient lentement sur les images ; le noyau recherché peut donc être
considéré comme localement constant. On peut ainsi négliger les variations du noyau sur l’éten-
due d’une vignette, et remplacer les monômes Mi(x, y) par Mi(xs, ys) dans certaines des ex-
pressions précédentes, (xs, ys) étant les coordonnées du centre de chaque vignette.

4.3.3.2 Difficultés pratiques

Modéliser les variations du noyau K en utilisant de simples polynômes peut s’avérer dé-
licat. Les variations de la forme des PSF sur la surface de l’image sont parfois complexes, et
rendre compte de la dépendance du noyau nécessite alors d’utiliser des polynômes de degré
élevé.

Or, le nombre de coefficients à déterminer pour un noyau variable est

N ×NK +N∆B + (NK − 1) ' N ×NK avec NK =
(dK + 1)(dK + 2)

2
(4.53)
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où dK est le degré des polynômes modélisant la variabilité spatiale. NK augmente vite avec
dK : il faut déterminer 6 fois plus de coefficients pour dK = 2, 10 fois plus pour dK = 3, 15
fois plus pour dK = 4 ... La taille de la matrice M croît comme N 2

K ' d4
K . Ainsi, ajuster un

noyau variable de degré dK = 3 exige de calculer une matrice M contenant 100 fois plus de
termes qu’avec un noyau constant développé sur la même base de fonctions. Le coût en temps
de calcul augmente très vite avec le degré de variabilité du noyau ; par ailleurs, des problèmes
numériques peuvent apparaître pour des matrices M de grandes dimensions.

Il existe une autre solution pour traiter des images où la PSF varie : plutôt que d’ajuster
un noyau variable, on peut découper les images en régions suffisamment petites, et ajuster un
noyau constant dans chacune de ces régions (voir aussi la section 5.6, page 99).

4.3.4 Erreurs, image de variance et choix de la référence

Les caractéristiques d’une image soustraite sont très différentes de celles d’un cliché. En
particulier, l’erreur sur le flux de chaque pixel de l’image différence n’est plus poissonnienne.
Comme

D(x, y) = I(x, y) − (R⊗K)(x, y) − ∆B(x, y)

= I(x, y) −
∑

u,v

R(x− u, y − v)K(u, v) − ∆B(x, y) (4.54)

la variance associée est

σ2
D(x, y) = σ2

I (x, y) +
∑

u,v

(K(u, v))2σ2
R(x− u, y − v) (4.55)

en supposant que le noyau et le fond différentiel sont déterminés avec suffisamment de préci-
sion pour que leur contribution soit négligeable.

L’image différence D doit être accompagnée d’une image de variance σ2
D pour pouvoir être

exploitée, en particulier lorsqu’on mesure sur D les variations de flux des étoiles.

Par un choix judicieux de l’image de référence on peut diminuer la contribution des pixels
de R à l’erreur sur les pixels de D, et ainsi améliorer la qualité de l’image différence. Au lieu
d’un seul cliché, on peut utiliser la moyenne de n images de bon seeing et de caractéristiques
proches (PSF similaires) comme référence. On a alors :

Rn(x, y) =
1

n

n
∑

i=1

Ri(x, y) σ2
Rn

(x, y) =
1

n2

n
∑

i=1

σ2
Ri

(x, y) ' 1

n2

n
∑

i=1

σ2
R(x, y) (4.56)

Si les erreurs sur chaque image Ri sont du même ordre que sur l’image I , la contribution
de l’image de référence à la variance deD peut être notablement réduite en utilisant une image
de référence composite. On peut même rendre cette contribution négligeable devant la contri-
bution de l’image I en construisant la référence par compositage de nombreuses images de
qualité.

La contribution aux erreurs d’une image de référence compositée étant négligeable, l’erreur
σ(x, y) utilisée comme pondération dans les calculs d’ajustements (équation (4.15)) peut, en
pratique, être confondue avec σI(x, y) (cf. section 5.6, page 99).

79



La soustraction, technique prometteuse pour la recherche de microlentilles

Référence R I (1998-11-07)

D = I − (R ⊗K + ∆B) D (détail)

FIG. 4.6 – Soustraction d’images obtenue avec un noyau constant. En haut l’image de référence R (à
gauche) et l’image courante I du 7 novembre 1998 (à droite). En bas, l’image différence D complète (à
gauche) et un détail de cette même image (à droite) mettant en évidence des objets variables. (Champ
sm005, CCD 4, tuile 6). Les images font 512 × 512 pixels, avec une marge de 32 pixels.
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4.4 Limitations, méthode générale avec deux noyaux

La méthode de soustraction décrite suppose l’existence d’un noyau K permettant, par
convolution, de transformer la PSF d’une image A (la référence) pour qu’elle devienne sem-
blable à celle d’une autre image B. Malheureusement, rien ne garantit que ce noyau K existe
effectivement. Dans certaines situations, il est impossible de déterminer un noyau, quel que
soit l’ordre dans lequel on procède (Fig. 4.7).

A B

K

K’

C

KA KB

?

?

FIG. 4.7 – Méthode générale avec deux noyaux de convolution. Rien ne garantit l’existence d’un noyau
de convolution K tel que PSF(B) = PSF(A)⊗K , ou d’un noyau K ′ vérifiant la relation inverse. Pour
les PSF représentées ici, il n’existe aucun noyau de convolution. On peut toujours, par contre, construire
deux noyaux KA et KB tels que PSF(A) ⊗KA = PSF(B) ⊗KB .

En général, on contourne ce problème en choisissant pour image de référence un cliché dont
la PSF est la moins étendue possible (choix de cliché(s) de meilleur seeing) afin qu’un noyau
puisse être déterminé pour la plupart des images de moins bon seeing. Cela n’est cependant
pas toujours possible ; on ne dispose parfois que de très peu de clichés, et il se peut qu’aucun
ne remplisse les conditions nécessaires pour servir d’image de référence.

Le problème mathématique sous-tendu est en fait mal posé, car de manière générale, l’exis-
tence pour deux fonctions quelconques f et g d’une fonction k vérifiant g = f⊗k n’est pas assu-
rée. Par contre, on peut toujours déterminer deux fonctions kf et kg tels que h = f⊗kf = g⊗kg .

Ainsi, il est toujours possible de construire deux noyaux KA et KB , qui, convolués respec-
tivement par les images A et B, donnent une image de même PSF (Fig. 4.7) :

PSFfinale = PSF(A) ⊗KA = PSF(B) ⊗KB (4.57)
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En fait, il en existe même une infinité de tels noyaux ; la difficulté consiste à déterminer les
noyaux KA et KB qui donnent une PSF finale commune PSFfinale la moins large possible.

L’algorithme décrit auparavant n’est qu’un cas particulier de cette méthode plus générale,
pour lequel la PSF commune optimale est justement la PSF de l’image B de moins bon seeing,
le noyau correspondantKB étant dans ce cas une distribution de Dirac δ(u)δ(v).

Cette méthode générale de soustraction avec deux noyaux de convolution n’a semble-t-il
jamais encore été complètement implémentée et expérimentée. Il existe une infinité de paires
de noyaux solutions ; pour limiter la dégradation du signal on recherche les noyaux donnant la
PSF commune la moins étendue ; le problème est très probablement non-linéaire [Astier, 2002].

4.5 Avantages de l’analyse par différence d’images pour la recherche
de microlentilles

4.5.1 La méthode de recherche classique

La recherche d’événements de microlentilles gravitationnelles se heurte à une difficulté ma-
jeure : le phénomène attendu est très rare. L’épaisseur optique (cf. 2.3.1) attendue dans les diffé-
rentes directions (Grand et Petit Nuage de Magellan, Centre galactique) est au mieux de l’ordre
de 10−6. Aussi est-il nécessaire de surveiller des millions d’étoiles pour raisonnablement espé-
rer observer des événements. En contrepartie, les champs observés sont très denses en étoiles,
ce qui complique la détection des étoiles et leur suivi photométrique.

La plupart des groupes de recherche de microlentilles (EROS, MACHO, OGLE) utilisent
des méthodes d’ajustement de PSF5 (PSF-fitting) pour déterminer les flux des étoiles dans les
champs encombrés [Ansari, 1996]. En général la procédure suivie est la suivante : un catalogue
le plus profond possible est construit à partir d’un cliché de très bonne qualité, ou plus sou-
vent à partir d’un compositage (c’est le “catalogue de référence”). Pour chaque nouveau cliché
de la même région du ciel, on mesure le flux des étoiles du catalogue en utilisant un modèle
de PSF, et en ajustant le fond de ciel et le flux de chaque étoile sur l’image. Pour tenir compte
du recouvrement des profils stellaires, les flux des étoiles voisines sont ajustés simultanément
[Ansari, 1996]. Le traitement de tous les clichés permet de construire la courbe de lumière de
chaque étoile du catalogue de référence.

Les étoiles qui subissent un effet de microlentille sont détectées en recherchant parmi les
millions de courbes de lumière obtenues un signal correspondant à la courbe théorique de
Paczyński. L’efficacité de détection est estimée en traitant les mêmes courbes de lumière sur
lesquelles on superpose des effets de microlentille simulés.

4.5.2 Améliorer la précision photométrique

L’encombrement du champ est un problème sérieux : toute mesure de flux doit tenir compte
du flux des étoiles voisines. L’ajustement simultané du flux des étoiles nécessite de connaître
avec précision la position de tous les objets, et ces positions peuvent justement être biaisées
par les étoiles voisines et par la présence d’étoiles non résolues. Tout ceci contribue à limiter la
précision photométrique.

5Toutefois, l’emploi de l’analyse par soustraction d’images se généralise : ainsi OGLE-III utilise maintenant une
chaîne de traitement inspirée de Alard et Lupton [1998], (voir par exemple Wozniak et al. [2002])
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Comme la fraction d’étoiles variables est faible, la quasi-totalité des objets disparaissent
par soustraction. Seules les étoiles dont le flux a varié subsistent, et leur nombre est si réduit
qu’aucun problème de recouvrement ne se pose.

Référence R I (1998-11-07) C = R⊗K + ∆B D = I− (R⊗K+∆B)

FIG. 4.8 – Soustraction d’images (détail) obtenue avec un noyau constant. De gauche à droite, l’image de
référenceR, l’image courante I , l’image de référence convoluéeC et l’image différence D. Deux objets ont
vu leur flux augmenter ; les autres étoiles du champ n’ont pas varié et ont disparu sur l’image différence.

La soustraction d’image laisse ainsi espérer une amélioration de la précision photométrique
en champ encombré.

4.5.3 S’affranchir de l’effet de blending

L’effet de blending et ses conséquences pour la détermination du temps d’Einstein tE et de
l’épaisseur optique τ sont décrits en 2.4.

L’analyse par soustraction d’image permet de s’affranchir partiellement du blending. En ef-
fet, la contribution des étoiles non-résolues confondues dans le disque de seeing d’un objet suivi
est automatiquement soustraite. Toutefois, la méconnaissance (ou l’ignorance) du flux de base
des étoiles analysées biaise aussi la mesure de l’amplification et du temps d’Einstein tE : en
l’absence d’une détermination suffisamment précise du flux de base d’un candidat microlen-
tille détecté en analyse par soustraction d’image (par exemple par un cliché HST s’il s’agit d’une
étoile faible mal mesurée, voire non résolue), l’ajustement d’une courbe de Paczyński souffre
d’une dégénérescence (F0 devient un paramètre de l’ajustement), et le temps d’Einstein ajusté
sur la courbe de lumière obtenue en DIA peut être sévèrement biaisé. Comme la détermination
de F0 en photométrie différentielle est formellement équivalente à l’ajustement de la fraction de
flux non-blendé f en photométrie classique, le problème du blending subsiste.

L’utilisation des variables t1/2 et ∆Fmax et de l’estimateur τF de l’épaisseur optique (cf. 2.5.2)
peut éventuellement permettre de s’affranchir complètement du blending.

4.5.4 Accroître la sensibilité de détection

La soustraction d’image rend possible la détection des variations de luminosité d’étoiles
non résolues, en particulier lorsque ces objets sont masqués par le disque de seeing d’une autre
étoile.

Ainsi, si une étoile faible — trop faible pour être présente dans le catalogue de la procédure
classique — subit un effet de microlentille de grande amplification, son flux apparent peut être
suffisamment augmenté pour que la variation de flux devienne détectable. Comme l’étoile est
absente du catalogue, un événement de ce type ne peut être détecté par la procédure classique
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de recherche de microlentilles ; la variation de flux risque même de polluer le voisinage et
d’être partiellement attribuée aux étoiles résolues les plus proches. Par soustraction d’images,
par contre, la variation de flux apparaîtra sur les images différences et pourra être détectée et
correctement identifiée.

(a) Étoile source sur l’image compositée de référence.
On distingue une légère tache lumineuse à la po-
sition indiquée par le groupe MACHO ; cependant
l’étoile est très faible et n’a pas été détectée lors de la
construction du catalogue de référence vers le Grand
Nuage de Magellan.

(b) Étoile source 2 jours avant le maximum d’am-
plification (image non compositée). L’étoile est très
nettement visible : son flux est amplifié d’un facteur
40 environ.

FIG. 4.9 – Alerte MACHO-LMC-99-2 : Cet événement illustre le potentiel de détection de l’analyse
par soustraction d’images. L’étoile source, très faible (a), n’a pas été détectée lors de la construction du
catalogue EROS. Elle n’a donc pas été suivie ni analysée. L’objet est cependant tout à fait détectable
lorsqu’il est amplifié (b). [Lasserre, 2000]

La figure 4.9 présente un événement de ce type. L’étoile source est trop faible et n’a pas été
résolue lors de la construction du catalogue EROS vers le Grand Nuage de Magellan (Elle fait
par contre partie du catalogue du groupe MACHO, plus profond). L’étoile n’a donc pas été sui-
vie par la procédure classique de recherche. Cependant, lorsque l’amplification est maximale,
l’objet est tout à fait détectable sur les images EROS ; sa variation de flux peut être mise en
évidence sur une image différence.

Cet exemple montre le potentiel de détection par soustraction d’images. Les événements
de microlentille sur des étoiles très faibles peuvent devenir détectables si l’amplification subie
est suffisante pour que la variation de flux soit mesurable. L’analyse par différence d’images
améliore donc la sensibilité de la recherche de microlentilles en augmentant le nombre d’étoiles
effectivement suivies.
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Chapitre 5

Réduction des données EROS
vers le Petit Nuage de Magellan

— Comment peut-on posséder les étoiles ?

— À qui sont-elles ? riposta, grincheux, le businessman.

— Je ne sais pas. À personne.

— Alors elles sont à moi, car j’y ai pensé le premier.

— Ça suffit ?

— Bien sûr. Quand tu trouves un diamant qui n’est à personne, il
est à toi. Quand tu trouves une île qui n’est à personne, elle est à
toi. Quand tu as une idée le premier, tu la fais breveter : elle est à
toi. Et moi je possède les étoiles, puisque jamais personne avant
moi n’a songé à les posséder.

— Ça c’est vrai, dit le petit prince. Et qu’en fais-tu ?

— Je les gère. Je les compte et je les recompte, dit le businessman.
C’est difficile. Mais je suis un homme sérieux !

Antoine de St-Exupéry, Le Petit Prince.

Après une brève présentation de l’instrument d’EROS-II, ce chapitre sera essentiellement
consacré à la description de la nouvelle chaîne de réduction photométrique basée sur la sous-
traction d’images, et son application aux données du Petit Nuage de Magellan. La conception,
le développement et la mise au point de cette nouvelle chaîne de réduction a constitué la part
prépondérante de ce travail de thèse.

5.1 Données de l’expérience EROS-II vers le Petit Nuage de Magellan

5.1.1 L’instrument et la chaîne d’acquisition

L’expérience EROS-II dispose d’un télescope dédié, installé à l’observatoire ESO de La Silla,
au Chili, dans la coupole du GPO1. Situé à l’extrême sud du désert d’Atacama, La Silla bénéficie

1spectrographe Grand Prisme Objectif.



Réduction des données EROS vers le Petit Nuage de Magellan

de conditions d’observation exceptionnelles : environ 220 nuits photométriques par an, et un
seeing moyen de 0.8 arcsec. De plus, sa position dans l’hémisphère sud (29o15′ S) rend possible
l’observation des Nuages de Magellan pendant plus de 10 mois chaque année (11 mois pour le
Petit Nuage).

Secondaire

Primaire 1m

Caméra bleue

Caméra rouge

Caméra
& optiques
de guidage

FIG. 5.1 – Optique du MARLY, le télescope d’EROS. Le cube dichroïque, au centre, sépare le faisceau et
achemine la lumière vers les caméras rouge (REROS) et bleue (BEROS).

5.1.1.1 L’optique

Le télescope EROS (le MARLY) est un Ritchey-Chrétien de 1m de diamètre, mis à disposition
du groupe par l’Observatoire de Haute-Provence et modifié pour y adapter deux caméras CCD.
Un prisme dichroïque placé après le miroir secondaire sépare la lumière en deux faisceaux en-
voyés vers chaque caméra ; le but de ce dispositif est de pouvoir effectuer l’acquisition simul-
tanément dans deux couleurs, afin de tester l’achromaticité des événements de microlentilles
(fig. 5.1). Les deux caméras sont appelées, par convention, caméra “rouge” et “bleue”2, mais les
filtres associés REROS et BEROS correspondent plutôt à la bande standard IC pour le filtre REROS

([620, 920] nm), et à la bande VJ pour le filtre BEROS ([420, 720] nm). Ces filtres non-standards ont
été choisis pour maximiser la bande passante et recueillir le maximum de lumière (cf. fig. 5.2).
Plusieurs relations avec les bandes photométriques standards ont été proposées. Bauer [1997]
donne par exemple :

REROS = VJ − 0.757(BJ − VJ) (5.1)
BEROS = VJ + 0.062(BJ − VJ) (5.2)

2Ces appellations “rouge” et “bleue” correspondent surtout à la couleur de la peinture externe des cryostats
contenant les caméras. . .
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Données de l’expérience EROS-II vers le Petit Nuage de Magellan

Les magnitudes REROS et BEROS sont reliés aux flux mesurés (catalogue de référence) par :

FR
EROS = 100.4(αR

EROS−REROS) × Tpose

g
(5.3)

F B
EROS = 100.4(αB

EROS−BEROS ) × Tpose

g
(5.4)

où les points zéro αR
EROS et αB

EROS valent respectivement 22.30 et 23.15.
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FIG. 5.2 – Facteur global de transmission de l’optique. L’acquisition s’effectue dans des bandes larges
REROS et BEROS afin de maximiser la bande passante.

Le télescope a une focale de F = 5.14m et une ouverture de F/5 pour obtenir un grand
champ d’observation afin de suivre le plus grand nombre d’étoiles possible.

Le seeing typique des images Eros-II vers le Petit Nuage de Magellan est de 2.1 arcsec ; l’op-
tique du télescope contribue pour environ 0.4 arcsec (au zénith), tandis que la contribution de
la convection thermique dans la coupole a été estimée à 0.7 arcsec.

5.1.1.2 Les caméras CCD

Les caméras REROS et BEROS sont chacune constituées d’une mosaïque de 4 × 2 CCD de
2048×2048 pixels, dont l’orientation est indiquée figure 5.3. Les pixels mesurent 15µm×15µm ;
chaque caméra couvre ainsi un champ de 1.38 × 0.69 deg2, chaque pixel couvrant 0.602 ×
0.602 arcsec2.

Les images fournies par les caméras correspondent, pour chaque pixel, au nombre de photo-
électrons produits et collectés. La contribution au signal du courant noir (ou thermique) est
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Réduction des données EROS vers le Petit Nuage de Magellan

rendu négligeable en maintenant les caméras à 180K3. Le signal digital en sortie SADU (exprimé
en unités arbitraires, Analogic Digital Unit ou ADU) est relié au nombre d’électrons collectésNe−

par la relation :

SADU =
1

g
×Ne− +OADU (5.5)

où g est le gain (en e−/ADU). Même en l’absence de lumière, l’électronique des CCD produit
un signal OADU, baptisé offset ou piédestal.

Le bruit associé au signal comporte essentiellement deux contributions, le bruit de lecture
(RO) et le bruit statistique de photons :

σ2
SADU

=
1

g2

(

σ2
N

e−
+ σ2

RO

)

(5.6)

Si on considére que le nombre Ne− de photo-électrons collectés suit une loi de Poisson,
alors,

σ2
N

e−
= 〈Ne−〉 et σ2

SADU
=

1

g
〈SADU 〉 + σ2

RO (5.7)

où 〈SADU 〉 est la valeur moyenne du signal (dont on a au préalable soustrait l’offset).

Les valeurs du gain, du bruit de lecture, du niveau de saturation et de l’offset ont été mesurés
pour chaque CCD et sont regroupés dans la table 5.1. Le bruit de lecture est assez faible et le
terme σ2

RO associé pourra être négligé.

CCD RO (e−) Gain g (e−/ADU) Saturation (ADU) Offset (ADU)
0R 6.5 1.70 44000 4750
1R 8.7 1.91 55000 4670
2R 22.6 1.60 45000 9400
3R 6.4 1.85 45000 5030
4R 6.6 1.70 48000 3360
5R 6.4 1.66 53000 6690
6R 6.4 1.99 38000 5740
7R 6.7 1.82 50000 5360
0B 6.0 1.63 35000 5750
1B 7.4 2.00 32000 4620
2B 6.1 1.67 54000 4900
3B 5.9 1.69 44000 5130
4B 6.1 1.78 44000 4950
5B 6.3 1.89 42000 4140
6B 6.2 1.84 40000 5330
7B 6.7 1.78 56000 5650

TAB. 5.1 – Caractéristiques électroniques des CCD. “R” et “B” désignent respectivement les caméras
REROS et BEROS (d’après Bauer [1997]).

Les caméras présentent certains dysfonctionnements : le CCD 2R de la caméra rouge est
inutilisable4, et l’offset du CCD 1R varie beaucoup en fonction du temps. L’absence du CCD 2R
diminue le nombre d’étoiles effectivement suivies. Par ailleurs, les CCD présentent de nom-
breux défauts : pixels morts, colonnes mortes, colonnes à faible tranfert de charge, et même

3Bauer [1997] donne une description complète du système cryogénique d’EROS.
4Le fonctionnement du CCD 2R s’est amélioré fin 1999.
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Données de l’expérience EROS-II vers le Petit Nuage de Magellan

quelques pixels lumineux 5 (Voir Bauer [1997] pour une description détaillée des caméras). Les
pixels affectés par l’ensemble de ces défauts représentent 5% de la surface des CCD. Leur pré-
sence complique le traitement des images ; les pixels défectueux doivent être marqués comme
tels et exclus, en particulier pour soustraire des images ou effectuer une mesure de flux.
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FIG. 5.3 – Orientation des mosaïques de CCD et conventions de découpage des images des CCD. La
figure de gauche indique les positions relatives et l’orientation des CCD sur la mosaïque des caméras
REROS et BEROS. La chaîne d’acquisition fournit individuellement les images issues des CCD. Lorsqu’un
traitement nécessite de diviser l’image d’un CCD, EROS dispose d’une convention pour nommer les
quarts de CCD numérotés k, l, n et m, ou les seizièmes baptisés tuiles et numérotés 0–9, a–f (à droite).

5.1.1.3 Le système de pointage et de guidage

Le pointage est effectué au moyen d’un modèle tenant compte de la précession, de l’aber-
ration et de la réfraction atmosphérique [Mansoux, 1997]. La reproductibilité du pointage est
assurée, mais l’erreur résiduelle est cependant assez importante : les écarts de pointage peuvent
atteindre ±1 arcmin (Fig. 5.6).

Le guidage pendant l’exposition est assuré par une petite caméra CCD (1536 × 1024 pixels,
6 × 9 minutes d’arc) installée hors-axe. Le programme de contrôle utilise cette caméra pour
chercher une étoile guide, et corrige le mouvement du télescope en maintenant la position de
cette étoile dans le champ.

5.1.1.4 Acquisition et pré-traitement en ligne

La chaîne d’acquisition est décrite dans Bauer [1997], Palanque-Delabrouille [1997]. Nous
n’insisterons que sur quelques points.

5Il s’agit d’un phénomène assez étonnant : certaines pixels des CCD émettent de la lumière, en quantité suffisante
pour illuminer une portion du CCD et être confondus avec une étoile très brillante.
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Réduction des données EROS vers le Petit Nuage de Magellan

La recherche de microlentilles nécessite le suivi d’un grand nombre d’étoiles, avec des ob-
servations fréquentes. La procédure d’acquisition a été optimisée pour réduire autant que pos-
sible les temps morts (par exemple, le pointage du télescope vers le champ suivant s’effectue
simultanément avec la lecture des CCD). Ainsi environ 100 champs sont observés chaque nuit6.
Le grand nombre d’observations combiné aux dimensions des caméras rendent indispensable
une chaîne d’acquisition capable de gérer d’importants flux de données (environ 20Go par
nuit).

Aussitôt après l’acquisition, les images brutes subissent un pré-traitement (improprement
appelé réduction dans le jargon de la collaboration) destiné à soustraire l’offset électronique et à
corriger chaque pixel du vignettage (L’éclairement des CCD n’est pas homogène) et des varia-
tions spatiales et temporelles de la réponse des CCD. L’offset est déterminé en prenant réguliè-
rement des clichés avec l’obturateur fermé (darks ou obscurités), tandis que la réponse du CCD
est obtenue en faisant des clichés d’éclairement uniformes (flat fields) [Palanque-Delabrouille,
1997].

Les données sont ensuite transférés sur bandes magnétiques au Centre de calcul de l’IN2P3
à Lyon (CCIN2P3), pour y être stockées dans des robots et analysées.

5.1.2 La prise de données vers le Petit Nuage de Magellan

Les différents programmes scientifiques ayant déjà été évoqués en 3.2.1.2, nous nous concen-
trerons ici sur la prise de données en direction du Petit Nuage de Magellan (Small Magellanic
Cloud ou SMC). Le partage du temps télescope entre les programmes est lié à la visibilité des
cibles au cours de l’année (fig. 5.4). Le Petit Nuage de Magellan est suivi pendant 11 mois par
an.

EROS observe 10 champs de 1.38 × 0.69 deg2 vers le Petit Nuage de Magellan ; les positions
des champs ont été définies de manière à couvrir les régions les plus denses, afin de maximiser
le nombre d’étoiles suivies (soit 5.2 millions d’étoiles résolues avec 7 CCD sur 87). Les champs
observés vers le Petit Nuage sont représentés figure 5.5.

Les résultats de EROS-I et MACHO ayant exclu que des objets de faible masse [10−7, 10−3] M�

puissent constituer plus de 10% de la matière sombre du halo (cf. 3.2.1.1), l’échantillonnage est
adapté à la recherche d’événements longs, soit, en moyenne, un cliché tous les deux jours. Les
temps de pose sont de 300 s pour les champs internes 1, 2, 5, 6, 7 et de 600 s pour les champs
externes 4, 5, et 8. Le temps de pose du champ 9 était de 900 s jusqu’en mai 2000, puis de 600 s
ensuite. Du fait des pannes et des périodes d’inter-saisons, les données analysées (de juillet
1996 à mai 2001) représentent de 500 à 750 clichés selon les champs, soit en moyenne un cliché
tous les 3 jours (cf. 5.2).

5.1.3 Volume et stockage

Du fait du grand champ de l’instrument et de l’échantillonnage utilisé, les données de l’ex-
périence sont particulièrement volumineuses. Un cliché est constitué de 2 × 8 images CCD,
chacune comportant 2048 × 2048 pixels soit 8Mo. Avec en moyenne 600 clichés par champ
pour la période analysée 1996–2001, l’ensemble des données représente un peu moins d’un
teraoctet. S’ajouteront pour chaque image une image-différence et sa variance associée, ce qui

6Du moins lorsqu’aucun problème technique ne survient.
7Le CCD 2 n’est pas analysé par la méthode classique en raison du dysfonctionnement du CCD 2R.
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FIG. 5.4 – Visibilité des cibles EROS en fonction de l’heure UTC et de la saison. Le Grand Nuage (LMC)
est en gris clair, le Centre Galactique (Galactic Bulge) en gris foncé et le Petit Nuage (SMC) en bandes de
gris moyen. Les supernovae et les naines blanches peuvent être recherchées toute l’année excepté pendant
une semaine autour de chaque pleine lune.

nous amène à 4To (la soustraction et la variance sont chacune codées sur 32 bits, ce qui double
leur taille).

L’ensemble des données est stocké au Centre de Calcul de l’IN2P3 à Lyon ; l’analyse a été
effectuée pendant la migration d’un système de stockage basé sur des bandes magnétiques vers
un dispositif intégré baptisé HPSS8 destiné à faciliter les accès. Le développement de la chaîne
de réduction a aussi servi de test grandeur nature de ce nouveau système de stockage.

8Ce système combine un ensemble de robots lecteurs de bandes magnétiques et des disques durs tampons. Du
point de vue de l’utilisateur, l’ensemble se présente comme un disque dur virtuellement infini.
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FIG. 5.5 – Cliché du Petit Nuage de Magellan et position des champs EROS. La carte mentionne les
principaux objets visibles dans cette région du ciel : amas globulaires (NGC104, NGC362), nébuleuses
planétaires, etc. Les rectangles représentent les 10 champs (sm001 à sm010) observés par EROS (angle
solide 0.7 × 1.4 deg2 pour chaque champ). La photographie est une image composite construite à par-
tir de plaques photos par David Malin. (Copyright Anglo-Australian Observatory/Royal Observatory,
Edinburgh.)
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5.2 Motivations de l’analyse en DIA du Petit Nuage de Magellan

Les avantages attendus de la technique de soustraction d’images décrite au chapitre précé-
dent (augmenter la sensibilité, s’affranchir partiellement de l’effet de blending, améliorer la réso-
lution photométrique) ont motivé la collaboration EROS à tester cette méthode. Le Petit Nuage
de Magellan a semblé une cible de choix : les données dans cette direction sont volumineuses
mais ne représentent toutefois qu’une faible fraction de l’ensemble, et elles constituent un lot
homogène. De plus, cette cible a déjà fait l’objet d’une recherche de microlentilles selon le pro-
cédé classique (cf. 4.5.1 et cf. 3.2.1.2 ; [Palanque-Delabrouille, 1997; Palanque-Delabrouille et al.,
1998; Afonso et al., 2003b]), ce qui doit permettre de comparer les résultats et la sensibilité des
deux méthodes.

5.3 Principes généraux de la chaîne de réduction par soustraction

La chaîne de réduction présentée ici est complètement différente de celle employée jusqu’à
présent par EROS pour la recherche de microlentilles, et conduit à une analyse indépendante
des données vers le Petit Nuage.

Contrairement à la méthode classique par photométrie de PSF, la réduction des images est
menée sans catalogue d’étoiles pré-établi, afin de permettre la détection éventuelle de varia-
tions de grande amplitude dues à des étoiles normalement non résolues.

Après alignement sur une même grille (cf. 5.4), toutes les images sont soustraites (cf. 5.6) en
utilisant une image composite comme cliché de référence. Les variations positives ou négatives
présentes sur les images différences sont détectées (cf. 5.8) ; les détections sont associées pour
constituer une liste d’objets variables (cf. 5.8.3). Dans une seconde phase, les courbes de lumière
des objets détectés sont construites en mesurant la variation de flux associée sur chaque image
soustraite (cf. 5.9).

Afin de tirer le maximum des images disponibles, la philosophie adoptée est de ne rejeter a
priori qu’un minimum d’images : tous les clichés issus de l’acquisition entrent dans la chaîne de
réduction. Ce choix se justifie par l’état de la base de données des images EROS au moment du
traitement : incomplète (ou mal renseignée) pendant certaines périodes, le risque était grand
de rejeter des clichés tout à fait exploitables en se basant uniquement sur les informations de la
base de données.

Les informations de la base sont par contre utilisées pour la sélection des clichés servant à la
construction des images de référence (cf. 5.5). Les lacunes de la base de données sont ici moins
gênantes car seul un sous-ensemble d’images de qualité est nécessaire.

5.4 Alignement géométrique des clichés

La procédure de pointage du télescope EROS n’est pas suffisamment précise pour que l’on
puisse s’affranchir de la nécessité d’aligner géométriquement les clichés avant de les soustraire.
L’alignement astrométrique relatif des images est même un point très sensible de la réduction :
il conditionne le succès de l’ajustement du noyau de convolution et donc la réussite du pro-
cessus de soustraction d’images. Les performances du programme d’alignement géométrique
utilisé dans la chaîne de traitement classique d’Eros (4.5.1) se sont avérées insuffisantes (taux
d’échec élevé, et alignements insuffisamment précis faisant échouer la soustraction). Un nou-
veau programme d’alignement des images a donc été développé dans le cadre de cette thèse.
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5.4.1 Extraction des catalogues

Pour aligner géométriquement deux images du même champ il faut disposer au préalable
de points de repère dont on connaît les positions sur les deux clichés : en astronomie les étoiles
constituent ces points de repère, à condition toutefois de pouvoir établir les correspondances
entre catalogues (cross-identification). La détection des sources est effectuée avec SExtractor
[Bertin et Arnouts, 1996] ; ce détecteur d’étoiles présente le grand avantage d’être extrêmement
rapide. Comme sa précision astrométrique est limitée en champs encombrés, les seuils (5σ au
dessus du fond de ciel) ont été choisis pour ne sélectionner que des étoiles brillantes, dont les
positions sont bien mesurées. De 5000 à 10000 objets brillants sont ainsi sélectionnés sur chaque
image CCD.

5.4.2 Référence astrométrique

Les images utilisées comme référence astrométrique proviennent des clichés effectuées le
27/08/1998 vers les 10 champs du Petit Nuage (images sm_____tb_8h27). Ce choix a été
motivé par la qualité de ces images (fond de ciel faible, bon seeing).

5.4.3 Recherche de la transformation géométrique

La recherche de la transformation géométrique entre les positions des objets des catalogues
de deux images s’effectue de manière itérative. On détermine initialement une transformation
linéaire approchée par une méthode d’histogrammes : avec les étoiles les plus brillantes des
deux catalogues on forme toutes les combinaisons possibles (i1, i2) où i1 est une étoile du ca-
talogue de la première image et i2 une étoile du catalogue de la seconde. On porte dans un
histogramme les vecteurs ~ri2 − ~ri1 ; le maximum de l’histogramme donne une translation qui,
en première approximation, correspond à la transformation recherchée.

À partir de cette première estimation de la transformation géométrique, on peut apparier
les étoiles qui semblent correspondre et dont la distance d’association est suffisamment pe-
tite (typiquement 3 pixels). Ces appariements permettent ensuite d’ajuster une transformation
polynomiale plus précise, en éliminant les paires qui contribuent le plus aux résidus d’ajuste-
ment (coupure à 3σ). On répète ensuite les deux dernières étapes : appariements et ajustement
d’une transformation. Le processus s’arrête lorsque l’ajustement ne permet plus d’augmenter
le nombre d’étoiles appariées.

L’ajustement de chaque transformation géométrique à partir des appariements est effectué
en développant la transformation sur une base de polynômes Pkl. Si on note (x0i, y0i) les co-
ordonnées d’une étoile i sur l’image de référence, et (xi, yi) ses coordonnées sur une image
quelconque, la transformation géométrique (fx, fy) recherchée est de la forme :

x′i = fx(xi0, yi0) =

N,N
∑

k,l

αklPkl(xi0, yi0) (5.8)

y′i = fy(xi0, yi0) =

N,N
∑

k,l

βklPkl(xi0, yi0) (5.9)
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et sa détermination nécessite de minimiser

σ2
x =

N?
∑

i=1

(x′i − xi)
2 (5.10)

σ2
y =

N?
∑

i=1

(y′i − yi)
2 (5.11)

On recherche donc les coefficients αk,l et βk,l vérifiant :

∂σ2
x

∂αk,l
= 0

∂σ2
y

∂βk,l
= 0 ∀k, l (5.12)

Il suffit de résoudre les systèmes linéaires suivant :

Bx = Aα By = Aβ (5.13)

où

α =











α0,0
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
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
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
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




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(5.14)
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(5.16)

La monture du télescope et le système de pointage sont tels que les clichés d’un champ pris à
des dates différentes sont essentiellement décalés d’une translation ; la composante de rotation
est faible. Les translations, peuvent, par contre, être assez importantes à cause des défauts du
pointage. D’autre part, comme il s’agit d’un grand champ, les distorsions optiques ne peuvent
être négligées. En l’absence d’un modèle précis de l’optique de l’instrument, rendre compte
des distorsions du champ nécessite d’ajuster avec précision des transformations géométriques
polynomiales de degré élevé.9

9Les distorsions optiques classiques (barillet, coussinet) comprennent par exemple des termes en x(x2 + y2) et
x(x2 + y2)2.
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La base naturelle des polynômes (1, x, x2, x3, . . .) est la plus immédiate, mais l’ajustement de
polynômes de degré élevé sur cette base n’est pas forcément très stable. Il est plus judicieux de
développer la transformation géométrique sur une base de polynômes orthogonaux : en théo-
rie, l’ajustement sera d’autant plus stable que la distribution des points à ajuster suit approxi-
mativement la fonction de poids des polynômes utilisés (les coefficients obtenus sont alors dé-
corrélés). Dans notre cas, à moins d’être à proximité d’un amas, les étoiles du champ sont à peu
près uniformément réparties sur les images : la fonction de poids est donc constante, et les poly-
nômes orthogonaux adaptés au problème sont les polynômes de Legendre [Dahlquist et Bjorck,
1974] :

Pij(x, y) = Li(x)Lj(y). (5.17)

En pratique il faut ramener les coordonnées des étoiles dans le pavé [−1;+1]×[−1;+1] pour
bénéficier de l’orthogonalité de la base, puisque les polynômes de Legendre sont orthogonaux
sur [−1;+1] (Un traitement similaire a été utilisée pour la recherche de mouvements propres
sur des plaques photos de la MAMA, en présence d’importantes distorsions du fait de la taille
du champ [Soubiran, 1992].).

L’algorithme présenté a été testé avec des images simulées pour tester ses performances.

L’ensemble des images EROS vers le Petit Nuage de Magellan a été alignée géométrique-
ment sur la même grille de référence. Les clichés de la nuit du 27 août 1998 ont été sélectionnés
(sur des critères de qualité du seeing) comme référence astrométrique. Ce choix s’est ultérieure-
ment révélé malheureux car il est apparu après alignement des images que le cliché choisi était
atypique10.

La distribution des translations (composantes de degré 0 des transformations ajustées) entre
chaque image et la référence astrométrique est représentée figure 5.6 (en pixels). La dispersion,
importante, illustre les défauts du modèle de pointage.

L’algorithme de recherche des transformations géométriques est suffisamment précis pour
qu’il soit possible de mettre en évidence des effets instrumentaux fins. Comme l’alignement
des caméras avec l’axe optique ne peut être parfait, il existe un petit écart entre les régions du
ciel pointées par les deux caméras. L’évolution de cet écart (sur l’axe Nord-Sud) en fonction
du temps est représenté sur la figure 5.7 ; l’écart est indiqué en pixels et en µm. Les variations
brutales correspondent aux opérations de maintenance effectuées au printemps 1997 et en avril-
mai 1998. On remarque aussi des oscillations saisonnières pour lesquelles les minima ont lieu
en juillet (i.e. pendant l’hiver austral) de chaque année, et les maxima en janvier (été austral). Il
semble assez naturel d’attribuer ces oscillations à des variations de distance entre les caméras
dues aux dilatations thermiques de l’armature qui supporte les cryostats ; la corrélation avec
la température (fig. 5.7) conforte cette explication. Il est amusant de penser que l’alignement
d’images effectué en utilisant comme points de repère des étoiles à 60 kpc de distance conduise
à mesurer des variations de quelques µm dues à la dilatation thermique de l’instrument.

5.4.4 Transformation et rééchantillonnage

Lorsque la transformation géométrique entre l’image de référence R et l’image à soustraire
a été déterminée, on ramène cette dernière sur la grille de l’image de référence en appliquant
la transformation. Le rééchantillonnage effectué à cette occasion étale très légèrement le signal,
ce qui élargit un peu la PSF des images ; aussi, on veillera à construire les PSF tabulées (cf. 5.9)
sur les images réalignées.

10L’écart avec le pointage nominal était très important cette nuit-là.
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FIG. 5.6 – Alignement géométrique des clichés. Décalages en (x, y) avec l’image de référence astromé-
trique. La grande dispersion des valeurs illustre les défauts du pointage du télescope. (champ sm005,
CCD 5).

Il est à noter que l’application de la transformation géométrique induit des corrélations
entre pixels immédiatement voisins sur l’image transformée. La distance de corrélation est tou-
tefois faible (de l’ordre du pixel).
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FIG. 5.7 – Évolution de l’écart (∆x)REROS − (∆x)BEROS en fonction du temps (à gauche) et en fonction
de la température du télescope (à droite). Cet écart, converti en µm, correspond à la distance entre les
régions pointées par les deux caméras. Son évolution en fonction du temps traduit les variations de
l’écartement physique entre les caméras rouge et bleue. Il est intéressant de constater que cet écart évo-
lue de façon saisonnière, avec un maximum vers janvier pendant l’été austral, et un minimum vers
juin-juillet de chaque année (à gauche). Cet effet semble directement lié à la dilatation thermique de l’ar-
mature qui supporte les caméras, comme l’indiquent les deux figures de droite. Les variations brutales
correspondent aux opérations de maintenance ayant conduit à démonter les caméras au printemps 1997
et en avril-mai 1998. Les figures supérieures utilisent toutes les données traitées, tandis que les figures
inférieures n’utilisent que les données postérieures à mai 1998, pour s’affranchir des effets des opérations
de maintenance.
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5.5 Construction de l’image de référence

Afin de minimiser la contribution du bruit de l’image de référence (voir 4.3.4), on utilise la
moyenne d’un grand nombre d’images de qualité comme référence pour les soustractions. Il
est préférable d’utiliser un lot d’images homogènes, dont les PSF sont assez proches (σx et σy

compris entre 1.3 et 1.5 pixels, fond de ciel faible).

On retient entre 50 et 100 images, que l’on combine en calculant la moyenne pour chaque
pixel. Les images sont préalablement alignées géométriquement, et leur fond de ciel norma-
lisé à 1000 ADU. Les pixels défectueux ou hors-dynamique sont éliminés par un filtre médian :
pour chaque pixel, on ne retient que la contribution des images pour lesquelles le pixel corres-
pondant fait partie des 85% les plus proches de la valeur médiane. Le résultat est une image
composite de grande qualité, dont le gain est la somme des gains individuels

gR = f ×
∑

i

gi = Nfg (5.18)

où N est le nombre d’images utilisées, et f = 0.85 la fraction retenue lors du filtrage médian.

Les images compositées obtenues sont calibrées photométriquement et astrométriquement
par comparaison avec le catalogue de référence EROS.

5.6 Soustraction des images

5.6.1 Utilisation de l’algorithme de soustraction

Lorsque l’alignement astrométrique est effectué, on peut, pour chaque image, calculer la
différence avec l’image de référence composite correspondante en utilisant l’algorithme décrit
au chapitre 4.

Nous avons d’abord cherché à soustraire les images par CCD entier ; les variations de PSF
sur la mosaïque (fig. 5.8) nécessitent l’emploi d’un noyau de convolution variable (cf. 4.3.3).
Après de nombreux tests permettant d’évaluer les performances des différentes bases de fonc-
tions (cf. 4.3.2), il est apparu que le traitement des variations de PSF sur un CCD nécessite de
modéliser la variabilité spatiale de K avec des polynômes de degré au moins égal à 3. Malheu-
reusement, en pratique, l’ajustement devient difficile à réaliser pour un degré aussi élevé : les
matrices à inverser deviennent très grandes et le temps de calcul croît démesurément (cf. 4.3.3).

Plutôt que d’utiliser un noyau variable spatialement, nous avons obtenu de meilleurs ré-
sultats en divisant chaque image CCD en 16 sous-images de 512×512 pixels chacune, baptisées
tuiles (fig. 5.3), et en ajustant un noyau de convolution constant pour chacune. On développe
le noyau sur une base constituée de 3 familles de fonctions gaussiennes auxquelles s’ajoute un
Dirac central. Un exemple de tuile soustraite est présenté figure 4.6.

5.6.2 Artefacts

L’application de l’algorithme de soustraction ne donne pas toujours pleinement satisfac-
tion. L’image différence obtenue présente parfois de très nombreux résidus, ou encore un fort
gradient de fond différentiel : en appliquant une coupure sur le χ2 de l’ajustement du noyau
de convolution, on élimine une grande partie de ces mauvaises soustractions. La coupure ap-
pliquée (χ2/Nddl < 3.0) n’est cependant pas trop sévère.
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FIG. 5.8 – Variabilité de la PSF sur la mosaïque des CCD. On a représenté ici le seeing, c’est à dire
la largeur de la PSF. À gauche, dépendance du seeing avec la position selon la direction Nord-Sud. À
droite, variation du seeing sur toute la mosaïque.

Parmi les soustractions remplissant le critère précédent, certaines comportent des résidus
associés par paires. Il s’agit de motifs comprenant deux variations apparentes de signes oppo-
sés, très proches ; de plus ces motifs sont tous plus ou moins orientés dans la même direction sur
l’image (fig. 5.9). Ces paires de résidus — baptisées yin-yang — sont d’autant plus nombreuses
que la masse d’air du cliché est importante. Le phénomène de réfraction différentielle semble être
à l’origine de ces artefacts : la réfraction atmosphérique dépendant de la masse d’air et de la
longueur d’onde, les positions relatives de deux étoiles de couleurs différentes peuvent varier
avec la masse d’air ; la position du centroïde d’une étoile très rouge ou très bleue sera modifiée
sur les clichés de forte masse d’air, induisant des résidus sur l’image différence.

FIG. 5.9 – Exemples d’artefacts sur les images différences. L’image de gauche présente 3 motifs en yin-
yang (au centre) et les résidus associés à une étoile très brillante, saturée (en haut à gauche). L’image de
droite montre en détail la structure d’un résidu en yin-yang.

Les images soustraites présentent aussi des artefacts liés à la non-linéarité de la réponse
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du CCD à proximité du seuil de saturation : lorsque les étoiles sont assez brillantes, les pixels
centraux sont proches de ce seuil et le profil stellaire est déformé : le noyau ajusté ne remplit
plus sa fonction, et l’image soustraite présente un résidu qui coïncide avec le centre de l’étoile
brillante (fig. 5.9).

5.6.3 Image de variance

Une image différence présente des propriétés statistiques différentes d’un cliché ordinaire ;
en particulier, le bruit n’est pas poissonien. Afin de pouvoir exploiter une image soustraite D,
on crée simultanément une image de variance associée. Pour chaque pixel on calcule σ2

D(x, y),

σ2
D(x, y) = σ2

I (x, y) +
∑

u,v

(K(u, v))2σ2
R(x− u, y − v) (5.19)

=
1

g
I(x, y) +

∑

u,v

(K(u, v))2
1

gR
R(x− u, y − v) (5.20)

On utilise ici l’équation (4.55), et l’hypothèse que les photo-électrons suivent une statistique
poissonnienne sur les clichés issus de la chaîne d’acquisition (cf. 5.1.1.2).

L’image de variance est conservée et stockée avec l’image soustraite.

5.6.4 Coefficient photométrique

L’intégrale CK du noyau de convolution K correspond à une sorte de coefficient d’aligne-
ment photométrique entre l’image I et l’image de référenceR (cf. 4.1), coefficient qui intègre les
éventuelles modifications du temps de pose Tpose. On peut vérifier le bon fonctionnement de
l’ajustement en comparant CK/Tpose avec le coefficient d’absorption déterminé indépendam-
ment [Rich, 2003] sur la figure 5.10.
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FIG. 5.10 – Comparaison des coefficients photométriques CK obtenus par ajustement du noyau de
convolution K et normalisés par le temps d’exposition Tpose, avec les coefficients d’absorption déter-
minés indépendamment [Rich, 2003]. En haut, comparaison de l’évolution temporelle de l’absorption et
de CK/Tpose ; en bas, corrélation entre ces deux paramètres. La chute saisonnière est liée à la stratégie
observationnelle : au cours de chaque saison d’observation l’élévation des champs suivis diminue, ce qui
entraîne une augmentation de la masse d’air. La brusque remontée en 1998 est due à la réaluminisation
du miroir ; de la même manière, l’importante diminution pendant les deux dernières années est liée à un
manque d’entretien du miroir.
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5.7 Efficacité de réduction des images

Aucune présélection n’est effectuée en entrée de la chaîne de réduction, et toute image issue
de l’acquisition est réduite : les objets brillants sont détectés afin de rechercher la transformation
géométrique nécessaire à l’alignement, et l’algorithme de soustraction par adaptation de PSF
est appliqué aux images alignées. Bien entendu, certaines images en entrée de la chaîne de
réduction sont défectueuses ; le CCD 2R, par exemple, n’a à peu près jamais fonctionné, même
si les images issues de ce CCD ont toutes été archivées normalement. D’autre part, certains
clichés ont des temps de pose très faibles dus à des dysfonctionnements de l’obturateur. Mais
ces images défectueuses ne passent généralement pas les étapes de l’alignement géométrique
et de la recherche du noyau de convolution pour la soustraction. C’est pourquoi nous avons
préféré n’appliquer aucune coupure de présélection pour maximiser le nombre de mesures
dans les courbes de lumière. L’efficacité des différentes étapes de réduction est indiquée par
champ et par CCD table 5.2.

Champ R images alignées soustraites B images alignées soustraites

sm001 0 742 244 32.9% 240 32.3% 0 730 614 84.1% 593 81.2%
1 738 652 88.3% 575 77.9% 1 729 688 94.4% 379 52.0%
2 622 308 49.5% 0 0.0% 2 729 574 78.7% 498 68.3%
3 741 701 94.6% 677 91.4% 3 729 686 94.1% 627 86.0%
4 742 700 94.3% 690 93.0% 4 730 692 94.8% 669 91.6%
5 739 699 94.6% 692 93.6% 5 728 688 94.5% 670 92.0%
6 697 531 76.2% 522 74.9% 6 728 685 94.1% 669 91.9%
7 739 695 94.0% 689 93.2% 7 728 490 67.3% 481 66.1%

sm002 0 581 567 97.6% 551 94.8% 0 578 548 94.8% 514 88.9%
1 580 557 96.0% 549 94.7% 1 577 479 83.0% 209 36.2%
2 465 392 84.3% 0 0.0% 2 577 536 92.9% 526 91.2%
3 581 475 81.8% 464 79.9% 3 578 555 96.0% 545 94.3%
4 582 562 96.6% 543 93.3% 4 577 561 97.2% 544 94.3%
5 581 567 97.6% 559 96.2% 5 577 559 96.9% 544 94.3%
6 543 396 72.9% 386 71.1% 6 577 559 96.9% 543 94.1%
7 581 557 95.9% 549 94.5% 7 577 367 63.6% 359 62.2%

sm003 0 508 351 69.1% 347 68.3% 0 503 458 91.1% 423 84.1%
1 508 465 91.5% 451 88.8% 1 503 467 92.8% 417 82.9%
2 398 181 45.5% 0 0.0% 2 503 407 80.9% 361 71.8%
3 508 463 91.1% 451 88.8% 3 503 465 92.4% 459 91.3%
4 507 475 93.7% 468 92.3% 4 502 467 93.0% 446 88.8%
5 507 468 92.3% 26 5.1% 5 502 465 92.6% 26 5.2%
6 472 317 67.2% 310 65.7% 6 503 466 92.6% 460 91.5%
7 505 465 92.1% 458 90.7% 7 502 305 60.8% 299 59.6%

sm004 0 495 466 94.1% 461 93.1% 0 490 453 92.4% 447 91.2%
1 495 458 92.5% 453 91.5% 1 489 458 93.7% 339 69.3%
2 394 277 70.3% 0 0.0% 2 489 408 83.4% 386 78.9%
3 495 467 94.3% 463 93.5% 3 488 448 91.8% 443 90.8%
4 494 465 94.1% 450 91.1% 4 489 460 94.1% 346 70.8%
5 493 463 93.9% 457 92.7% 5 489 458 93.7% 397 81.2%
6 461 305 66.2% 105 22.8% 6 489 459 93.9% 357 73.0%
7 492 450 91.5% 447 90.9% 7 489 321 65.6% 297 60.7%
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Champ R images alignées soustraites B images alignées soustraites

sm005 0 609 602 98.9% 597 98.0% 0 605 581 96.0% 573 94.7%
1 608 594 97.7% 589 96.9% 1 604 590 97.7% 560 92.7%
2 498 46 9.2% 4 0.8% 2 604 296 49.0% 269 44.5%
3 608 164 27.0% 158 26.0% 3 603 573 95.0% 563 93.4%
4 609 598 98.2% 585 96.1% 4 604 593 98.2% 544 90.1%
5 608 602 99.0% 575 94.6% 5 604 591 97.8% 287 47.5%
6 569 425 74.7% 326 57.3% 6 604 587 97.2% 460 76.2%
7 608 587 96.5% 503 82.7% 7 605 435 71.9% 368 60.8%

sm006 0 617 510 82.7% 506 82.0% 0 616 540 87.7% 531 86.2%
1 615 504 82.0% 501 81.5% 1 617 544 88.2% 533 86.4%
2 510 435 85.3% 0 0.0% 2 617 537 87.0% 530 85.9%
3 617 509 82.5% 504 81.7% 3 618 546 88.3% 542 87.7%
4 618 509 82.4% 503 81.4% 4 617 547 88.7% 521 84.4%
5 616 497 80.7% 442 71.8% 5 617 547 88.7% 462 74.9%
6 577 402 69.7% 399 69.2% 6 617 542 87.8% 532 86.2%
7 616 478 77.6% 432 70.1% 7 618 396 64.1% 342 55.3%

sm007 0 594 500 84.2% 496 83.5% 0 585 522 89.2% 511 87.4%
1 592 491 82.9% 486 82.1% 1 584 522 89.4% 510 87.3%
2 482 417 86.5% 0 0.0% 2 585 517 88.4% 512 87.5%
3 593 499 84.1% 495 83.5% 3 585 529 90.4% 522 89.2%
4 591 495 83.8% 487 82.4% 4 585 529 90.4% 520 88.9%
5 591 492 83.2% 487 82.4% 5 585 526 89.9% 519 88.7%
6 553 397 71.8% 390 70.5% 6 585 526 89.9% 517 88.4%
7 591 458 77.5% 452 76.5% 7 587 380 64.7% 376 64.1%

sm008 0 488 469 96.1% 462 94.7% 0 486 454 93.4% 450 92.6%
1 489 464 94.9% 455 93.0% 1 485 459 94.6% 348 71.8%
2 387 319 82.4% 0 0.0% 2 484 444 91.7% 439 90.7%
3 488 469 96.1% 466 95.5% 3 486 457 94.0% 453 93.2%
4 489 468 95.7% 463 94.7% 4 485 459 94.6% 455 93.8%
5 487 469 96.3% 464 95.3% 5 483 458 94.8% 450 93.2%
6 457 313 68.5% 298 65.2% 6 482 459 95.2% 441 91.5%
7 487 425 87.3% 419 86.0% 7 484 280 57.9% 276 57.0%

sm009 0 477 447 93.7% 440 92.2% 0 471 421 89.4% 414 87.9%
1 477 384 80.5% 380 79.7% 1 470 435 92.6% 421 89.6%
2 382 42 11.0% 3 0.8% 2 470 312 66.4% 297 63.2%
3 476 424 89.1% 413 86.8% 3 470 415 88.3% 410 87.2%
4 477 449 94.1% 443 92.9% 4 471 440 93.4% 434 92.1%
5 477 419 87.8% 415 87.0% 5 468 437 93.4% 432 92.3%
6 448 308 68.8% 299 66.7% 6 468 433 92.5% 430 91.9%
7 475 425 89.5% 422 88.8% 7 469 278 59.3% 274 58.4%

sm010 0 626 496 79.2% 490 78.3% 0 618 480 77.7% 461 74.6%
1 625 477 76.3% 470 75.2% 1 618 491 79.4% 201 32.5%
2 520 368 70.8% 0 0.0% 2 619 471 76.1% 460 74.3%
3 628 491 78.2% 481 76.6% 3 620 491 79.2% 466 75.2%
4 628 498 79.3% 441 70.2% 4 618 494 79.9% 480 77.7%
5 626 496 79.2% 492 78.6% 5 618 494 79.9% 485 78.5%
6 585 393 67.2% 389 66.5% 6 618 490 79.3% 478 77.3%
7 626 483 77.2% 466 74.4% 7 619 370 59.8% 361 58.3%
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Champ R images alignées soustraites B images alignées soustraites

Total 44401 36346 81.9% 32021 72.1% 45413 39164 86.2% 35693 78.6%

TAB. 5.2: Taux de réussite de l’alignement et de la soustraction. Le CCD 2 de la caméra REROS est défectueux, ce qui explique
le taux d’échec élevé correspondant.

5.8 Détection des objets variables

5.8.1 Détection sur les images différences

Lorsque la luminosité d’une étoile varie, la variation de flux correspondante sur l’image dif-
férence peut être positive ou négative. Pour recenser les objets présentant une variation de flux,
on procède en deux passes : on applique un détecteur d’étoiles avec un seuil très bas (sources
comportant au moins 5 pixels situés à 1σ au dessus du fond) sur l’image différence D ce qui
nous donne les centroïdes des variations positives ; on utilise ensuite le même détecteur sur
l’image opposée (−D) pour détecter cette fois les variations négatives (Cette astuce permet de
s’affranchir des limitations du détecteur d’étoiles11). Les deux catalogues obtenus sont ensuite
fusionnés. De 500 à 1000 objets sont détectés sur chaque tuile soustraite.

5.8.2 Filtrage des catalogues

Les motifs en yin-yang (cf. 5.6) éventuellement présents sur l’image différence sont le princi-
pal bruit de fond de détection. En profitant des propriétés particulières de ces motifs, on essaie
de les éliminer (au moins partiellement). Un yin-yang produit généralement dans le catalogue
deux fausses détections très proches et de signes opposés ; de plus, si l’étoile brillante à l’ori-
gine du yin-yang n’a pas varié, la somme des variations de flux des deux objets détectés est
approximativement nulle.

Aussi, pour éliminer ces fausses détections on recherche les paires d’objets dont les cen-
troïdes sont distants de moins de 5 pixels, dont les signes sont opposés, et pour lesquels le
détecteur d’étoiles a attribué des flux proches en valeur absolue ; on exige que le rapport des
flux des deux composantes soit compris entre 1/3 et 3. Ces coupures suppriment la plupart des
yin-yang.

5.8.3 Fusion des catalogues

A ce stade de la réduction, on dispose pour chaque image soustraite d’un catalogue des
objets variables apparus sur l’image D. Il nous faut maintenant mettre en correspondance tous
ces catalogues, afin de déterminer si les variations de flux détectées à des positions voisines sur
des clichés de dates différentes sont dues au même objet variable.

Pour fusionner les catalogues de détection de toutes les images soustraites, plusieurs mé-
thodes d’agrégation basées sur les distances d’association ont été envisagées. Cependant, les
résultats obtenus peuvent dépendre de l’ordre dans lequel on traite les catalogues, ce qui n’est
pas satisfaisant. Nous avons préféré adopter une méthode originale dont les résultats sont indé-
pendants de l’ordre d’examen des catalogues. Pour chaque tuile, on construit une image vierge

11SExtractor [Bertin et Arnouts, 1996].
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de même dimension que le champ, baptisée image-cible. Les catalogues de toutes les images
soustraites de cette tuile sont “projetés” sur l’image-cible, à la manière d’un jeu de fléchettes ;
pour chaque objet variable détecté sur une image soustraite, on ajoute une gaussienne de hau-
teur 1 centrée sur la position de la variation détectée (fig. 5.11). Le signal résultant se renforce
là où les objets variables sont apparus sur de nombreux clichés. De plus, le signal est d’au-
tant plus important que les positions des détections successives coïncident avec précision. Les
figures 5.12 et 5.13 montrent l’aspect d’une image-cible à la fin de ce processus.

Cet algorithme permet d’assurer l’association de variations détectées à des positions très
voisines, grâce au recouvrement des gaussiennes correspondantes. La largeur des gaussiennes
est choisie en fonction de la résolution attendue sur les positions des variations détectées sur
chaque image différence. La méthode assure que des variations du même objet seront effecti-
vement reconnues comme telles malgré la légère dispersion des positions sur les images diffé-
rences (notamment due à de légers décalages du barycentre du noyau de convolution).

Comme les gaussiennes utilisées ont une hauteur unité, la valeur d’un pic sur l’image-cible
correspond approximativement au nombre d’apparitions en coïncidence. On choisit donc d’uti-
liser un seuil absolu de 8, qui permet d’éliminer toutes les variations de flux apparues moins
de huit fois. Ce critère élimine tous les cosmiques et quelques artefacts. Par contre, les résidus
de soustraction des étoiles saturées — pour lesquelles la distorsion de la PSF due à la satura-
tion rend la soustraction imparfaite — apparaissent dans de nombreuses images soustraites, et
donnent un signal important sur l’image-cible. Les aigrettes des motifs de diffraction associés
aux étoiles très saturées produisent le même effet, et donnent des anneaux autour de ces étoiles
(fig. 5.12).

Le nombre d’objets variables identifiés à partir des images-cibles est indiqué table 5.3 par
champ et par CCD. Un peu plus de 600000 objets variables ont ainsi été détectés vers le Petit
Nuage de Magellan. Il faut toutefois noter qu’une fraction importante de ces objets ne sont pas
de véritables étoiles variables. Certains sont des artefacts associés aux colonnes mortes (qu’on
a délibéremment choisi de ne pas masquer, car la convolution élargit les régions masquées) ; la
majorité sont des résidus dus aux étoiles brillantes mal soustraites, à cause de la non-linéarité
de la réponse des CCD au centre de ces étoiles (cf. 5.6.2). La phase d’analyse (chapitre suivant)
permettra de rejeter ces pseudo objets variables en exigeant la présence d’au moins une fluc-
tuation sur leur courbe de lumière.

106



Détection des objets variables

− +

−

+

−

+

+

−

+

+

+

FIG. 5.11 – Algorithme de fusion des catalogues individuels obtenus sur les images différence D. On crée
une image-cible de mêmes dimensions que les images analysées. Pour chaque image différence, on passe
en revue toutes les variations détectées sur l’image, et pour chacune (qu’elle soit positive ou négative),
on ajoute à l’image-cible une gaussienne de hauteur 1, centrée sur la position de la variation détectée.
À la fin du processus, les objets variables apparus sur plusieurs images-différence donnent un pic sur
l’image-cible (en bas à droite). L’importance d’un pic est directement lié au nombre d’images différences
sur lesquelles l’objet apparaît.
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FIG. 5.12 – Image-cible utilisée pour la détection des objets variables (champ sm005, CCD 4, tuile 5).
Pour une meilleure lisibilité, les pixels de grandes valeurs sont de couleur sombre, contrairement à la
convention adoptée sur la plupart des autres figures. Les cercles noirs correspondent à des étoiles saturées
présentant des aigrettes de diffraction ; ces aigrettes sont mal soustraites, et produisent de nombreuses
détections sur les images différences.
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FIG. 5.13 – Détail de l’image-cible précédente, avec indication des centroïdes des objets variables détectés
et de leur numéro dans le catalogue.

Champ CCD#0 CCD#1 CCD#2 CCD#3 CCD#4 CCD#5 CCD#6 CCD#7 Total

sm001 13708 18470 12532 14799 12566 9746 5757 7477 95055

sm002 9962 10842 8940 9132 10920 6445 7074 5297 68612

sm003 7896 13833 6563 5327 5174 3087 3506 4743 50129

sm004 4992 7575 5053 4127 14063 5422 7934 6106 55272

sm005 5947 9833 5359 11020 13536 10734 10738 10413 77580

sm006 3407 7471 5834 9183 15253 12898 11549 12185 77780

sm007 2397 6461 2295 5093 7426 8058 10006 9586 51322

sm008 1636 6608 1569 3438 6664 5620 4125 8069 37729

sm009 4132 6969 3176 5288 6080 3557 3169 3433 35804

sm010 5355 14716 5467 9494 27544 6464 3301 3515 75856

Total 59432 102778 56788 76901 119226 72031 67159 70824 625139

TAB. 5.3 – Nombre d’objets variables détectés, par champ et par CCD, pour les 10 champs du Petit
Nuage de Magellan (sm001–sm010).
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5.9 Photométrie des objets variables détectés

L’algorithme de fusion précédent fournit les coordonnées d’une liste d’objets variables. Les
courbes de lumière de ces objets sont ensuite construites en mesurant la variation de flux ∆F
de tous ces objets sur chaque image différence.

5.9.1 Construction d’une PSF tabulée

Sur une image soustraite, l’encombrement n’est plus une difficulté (La figure 4.8 suffit pour
s’en convaincre). Des méthodes photométriques comme la photométrie d’ouverture — habi-
tuellement inenvisageable en champ encombré — reprennent toute leur valeur pour une image
différence. La photométrie d’ouverture nécessite toutefois de connaître avec précision le rap-
port entre le flux inclus dans le disque ou l’ellipsoïde de mesure et le flux total12. La nature
d’une image différence, et surtout le très faible nombre d’objets présents rend cette calibration
difficile.

Notre choix s’est plutôt porté sur une méthode de photométrie par ajustement de PSF.
Comme une image différence comporte très peu d’objets, construire un modèle analytique ou
numérique du profil de ces objets est assez difficile. On peut cependant tirer parti du fait que, si
l’algorithme de soustraction a bien rempli son rôle, le profil des variations de flux sur l’image
différence D est le même que sur l’image courante I correspondante (cf. fig. 4.2). Le modèle
de PSF peut ainsi être construit à partir de l’image I (qui comporte suffisamment d’objets) et
utilisé pour effectuer les ajustements de flux sur D.

FIG. 5.14 – Exemple de PSF tabulée (15 × 15 pixels) construite en empilant 98 étoiles avec un facteur
de suréchantillonnage de 5.

Ne disposant pas d’un modèle analytique de la réponse de l’instrument, on construit plutôt
une PSF tabulée pour chaque image courante I . Pour la déterminer, on sélectionne sur une
tuile13 un lot d’étoiles relativement brillantes, mais dont cependant aucun pixel ne dépasse le
seuil de saturation du CCD pour éviter d’éventuelles distorsions dans les profils stellaires. On
exige aussi que ces étoiles soient dépourvues de voisines brillantes, pour limiter la pollution
due au recouvrement des PSF. On retient ainsi approximativement 100 objets par tuile. Pour
chacun de ces objets, on isole un pavé dans l’image courante I , et on recentre ce pavé sur une
grille commune en le translatant d’une fraction de pixel, afin de faire coïncider son centroïde

12On limite généralement les dimensions de l’ouverture pour que le bruit de fond de ciel ne dégrade pas la qualité
de la mesure. L’ouverture choisie ne renferme donc pas tout le flux de l’objet, ce qui rend cette calibration nécessaire.

13En première approximation la PSF est constante sur une tuile.
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avec le centre de la grille. Cette opération est effectuée en suréchantillonnant d’un facteur 5
(i.e. les dimensions de la grille sont 5 fois plus grandes que celles des pavés) pour limiter la
dégradation du signal occasionnée par la translation d’une fraction de pixel. On additionne
ensuite sur la grille le signal suréchantillonné et recentré de toutes les étoiles sélectionnées, en
prenant soin de soustraire la contribution des fonds de ciel, et de normaliser à l’unité le résultat.
On obtient ainsi un modèle de PSF tabulée dont la figure 5.14 donne un exemple.

5.9.2 Mesure des variations de flux sur D

Pour chaque objet présent dans le catalogue d’étoiles variables, la variation de flux ∆F est
déterminée en plaçant la PSF tabulée déterminée en 5.9.1 en correspondance avec le centroïde
de l’objet variable. Nous avons préféré ajuster l’amplitude du flux en fixant la position des cen-
troïdes une fois pour toutes ; l’ajustement simultané du flux et de la position est très instable sur
une image différence, car la variation de flux ∆F peut être positive, négative ou même nulle.
Laisser la position libre lors de l’ajustement conduit fréquemment à des résultats aberrants.

La variation de flux ∆F est ainsi calculée par un ajustement linéaire en minimisant la quan-
tité :

χ2 =
∑

x,y

[D(x, y) − ∆F × PSF(I)(x− x?, y − y?)]

σ2
D(x, y)

(5.21)

où (x?, y?) est la position obtenue pour l’objet sur l’image-cible de détection (cf. 5.8). La pondé-
ration des pixels et l’estimation de l’erreur σ∆F sur ∆F utilisent l’image de variance σ2

D, créée
précisément dans ce but.

Les conditions photométriques diffèrent pour chaque image courante I . Par conséquent,
la comparaison des variations de flux mesurées sur l’image soustraite associée D — a fortiori
la construction d’une courbe de lumière — ne sont possibles qu’en ramenant les variations
mesurées sur une échelle commune. On choisit d’utiliser l’échelle de flux associée à l’image de
référence : il suffit alors de diviser les variations de flux mesurées par l’intégrale CK =

∫

K du
noyau de convolution déterminé lors de chaque soustraction.

5.9.3 Qualité de la photométrie

La photométrie décrite ci-dessus donne des résultats satisfaisants. On peut par exemple
comparer les variations de flux ainsi mesurées avec le flux obtenu par la chaîne de réduction
classique par photométrie de PSF (fig. 5.16). Les variations de flux ∆FDIA sont cohérentes avec
les flux classiques F PEIDA.

Les erreurs photométriques obtenues lors de l’ajustement de PSF tabulée sont généralement
sous-estimées, pour plusieurs raisons :

• On suppose le noyau de convolution parfaitement déterminé, sans estimer d’erreurs sur
ses paramètres ; en raison de la coupure lâche effectuée sur le χ2 de l’ajustement, ces
erreurs n’auraient de toute facon pas grand sens.

• La convolution par le noyau ajusté induit des corrélations à longue distance entre les
pixels de l’image convoluée, et donc aussi sur l’image soustraite. Ces corrélations ne sont
que partiellement prises en compte lors du calcul de l’image de variance ; la corrélation
n’est par contre pas considérée lors de l’ajustement de PSF tabulée, pour lequel on sup-
pose les pixels indépendants.
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DIA LightCurve in R_Eros band - sm005_48-181
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DIA LightCurve in B_Eros band - sm005_48-181
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DIA LightCurve in R_Eros band - sm005_48-210
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FIG. 5.15 – Exemples de courbes de lumière produites par la chaîne de réduction photométrique présentée.
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La méthode présente aussi une autre limitation : lors de l’ajustement de PSF tabulée, on
suppose les objets variables détectés suffisamment éloignés les uns des autres pour effectuer
des ajustements indépendants. Le faible nombre d’objets variables sur une tuile justifie cette
hypothèse ; cependant, rien n’exclut que deux objets variables soient assez proches pour se
polluer mutuellement, même si cette situation est rare.

pente = 1

DIAF∆

F PEIDA

FIG. 5.16 – Comparaison des flux obtenus en photométrie classique F PEIDA par ajustement de PSF
(logiciel EROS Peida) avec les variations ∆F DIA que donne la photométrie différentielle. Les points
∆F = 0 correspondent à des images dont le traitement par soustraction a échoué.
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Chapitre 6

Analyse

OBSERVATORY, n. A place where astronomers conjecture away
the guesses of their predecessors.

Ambrose Bierce, The Devil’s Dictionary.

À l’issue de la réduction, on dispose des courbes de lumière d’environ 600000 objets appa-
remment variables, dans deux couleurs. Le but de l’analyse présentée est de mettre en évidence
des étoiles subissant un effet de microlentille (chapitre 2) parmi les objets détectés.

6.1 Caractéristiques du signal recherché

En raison de la faible probabilité d’un événement de microlentille (au plus ∼ 10−6), l’obser-
vation de deux effets de microlentille successifs sur une même étoile est hautement improbable.
On recherche donc des objets dont la courbe de lumière présente une fluctuation unique et sy-
métrique dans le temps. L’effet de lentille étant purement gravitationnel, l’amplification est
indépendante de la longueur d’onde, et l’effet doit être simultané dans les deux bandes REROS

et BEROS.

L’analyse par différence d’images présente des particularités ; le fait de ne pas disposer des
flux des objets, mais seulement de leurs variations de flux ne permet pas de se servir de certains
critères habituels dans les analyses de recherche de microlentilles (voir Palanque-Delabrouille
[1997] et Lasserre [2000] par exemple). Ainsi, l’achromatisme de l’amplification ne peut pas
servir de critère de sélection.

6.2 Structure de l’analyse

Le but de notre analyse est de distinguer, parmi les courbes de lumière obtenues, les évé-
nements de microlentilles des autres objets variables détectés. Cependant, d’autres analyses
peuvent être menées sur le même lot de données : c’est le cas de la recherche d’éclipses par
des nuages de gaz opaques (cf. chapitre 7). Il est aussi possible de rechercher certaines classes
d’étoiles variables, des transits planétaires, etc. Il a donc paru intéressant de structurer l’analyse
en plusieurs étapes, afin de pouvoir mettre en commun certaines d’entre elles.



Analyse

On distingue essentiellement trois étapes dans l’analyse des courbes de lumière :

• Le filtrage constitue simplement une étape de nettoyage des données : suppression des
objets doublons, suppression de mesures aberrantes. (cf. 6.3).

• La pré-analyse regroupe les opérations préliminaires communes aux deux analyses pré-
sentées : détermination d’une ligne de base, détection des fluctuations de la courbe de
lumière, calcul de la signification relative de ces fluctuations, détermination de la fluctua-
tion principale. (cf. 6.4).

• Enfin l’analyse elle-même, spécifique aux objets recherchés (microlentilles, ou éclipses
(cf. chapitre 7)).

6.3 Filtrage

6.3.1 Nettoyage du catalogue d’objets

La définition des champs observés (fig. 5.5) montre qu’un recouvrement existe, en parti-
culier entre les champs sm008 et sm010, et entre les champs sm003 et sm004. Pour ne pas
considérer deux fois les objets présents dans les zones de recouvrement, une coupure est appli-
quée pour éliminer les objets doublons.

D’autre part, les images CCD ont été fractionnées en 4 × 4 tuiles de (32 + 512 + 32) × (32 +
512 + 32) pixels avec un recouvrement de 32 pixels lors de la réduction des données (fig. 5.3).
Les objets variables détectés dans ces zones communes sont aussi éliminés.

6.3.2 Filtrage des courbes de lumière

6.3.2.1 Suppression des mesures à des dates pathologiques

Pendant les premiers mois d’observation, des problèmes techniques dans la chaîne d’ac-
quisition ont conduit à attribuer des dates erronées à certains clichés ; aussi, par précaution,
supprime-t-on dans toutes les courbes de lumière les points de mesure dont la date fait partie
d’une liste de dates pathologiques. Ceci représente au plus une dizaine de points par courbe de
lumière, essentiellement distribués en 1996 au début d’EROS-II.

6.3.2.2 Suppression des flux invraisemblables

Certaines courbes de lumière présentent des points visiblement aberrants, très éloignés de
toutes les autres mesures. Les éliminer exige cependant de la prudence pour ne pas supprimer
tous les points qui s’écartent un peu de la ligne de base. Un point de mesure est éliminé s’il se
distingue particulièrement de ses quatre voisins immédiats. Pour un point i, posons

∆i,j = ∆Fi − ∆Fj (6.1)

Pour exclure un point i, on exige qu’il soit à plus de 1σ∆F au-dessus de ses 4 voisins immé-
diats,

j=i+2

min
j=i−2

j 6=i

(∆i,j) > 1 × σ∆F (6.2)
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FIG. 6.1 – Algorithme de suppression des mesures aberrantes. Si un point de mesure est à plus de
1 × σ∆F au-dessus ou bien au-dessous des 2 mesures précédentes et des 2 mesures suivantes, il est
supprimé. Ainsi, le point i est éliminé dans la configuration de gauche ; il est par contre conservé dans
la configuration de droite, car on exige que les 4 points voisins soient tous du même côté (au-dessus ou
au-dessous).

ou bien au-dessous de ses 4 voisins,

j=i+2

max
j=i−2

j 6=i

(∆i,j) < −1 × σ∆F (6.3)

où σ∆F est la dispersion (RMS) des flux de la courbe de lumière. Pour que la comparaison avec
les flux des mesures précédentes et suivantes conserve un sens, le point n’est rejeté que si les 4
mesures voisines servant à la comparaison ont eu lieu dans un intervalle de ±20 jours autour
de la date de mesure (fig. 6.1).

6.3.2.3 Suppression des mesures très imprécises

Les points de mesure pour lesquels l’erreur photométrique est supérieure à 3σ∆F sont éli-
minés. Cette coupure supprime en général de 10 à 20 points par courbe de lumière (sur 500 à
600 points).
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6.4 Pré-analyse

6.4.1 Détermination d’une ligne de base

La ligne de base d’une étoile est son flux le plus probable. Pour une étoile de flux constant, la
ligne de base est simplement le flux moyen de l’étoile1.

En analyse par soustraction d’images, le flux de l’étoile est inaccessible ; on mesure plutôt
la variation de flux par rapport à une valeur de référence. Cette référence est le flux de l’étoile
mesuré sur l’image composite utilisée comme image de référence lors du processus de sous-
traction (cf. 5.5). Puisqu’il s’agit d’une image composite construite à partir de clichés pris à des
dates différentes, le flux de référence peut être arbitraire. La ligne de base, qui est la différence
entre le flux le plus probable et ce flux arbitraire de référence est aussi arbitraire ; en particulier,
elle n’a aucune raison d’être nulle. La détermination de cette “ligne de base” arbitraire, dé-
pourvue de sens physique, reste cependant nécessaire pour pouvoir identifier les fluctuations
de l’étoile.

Au cours des différentes analyses des données EROS, De nombreuses méthodes ont été
proposées pour déterminer la ligne de base (Voir Palanque-Delabrouille [1997], Lasserre [2000],
Afonso [2001]).

L’utilisation du mode de la distribution des flux est la méthode la plus commune de dé-
termination de la ligne de base ; par définition, la ligne de base étant la valeur de flux la plus
probable, le mode en est l’estimateur naturel [Afonso, 2001].

5
4

2

5

3

2

7

Temps

Flux

FIG. 6.2 – Détermination de la ligne de base d’une étoile par la méthode “de l’escargot”. On construit
la distribution, non pas des flux effectivement observés, mais de toutes les valeurs de flux intermédiaires
entre les flux effectivement mesurés. L’évolution temporelle du flux est représentée à droite ; la fréquence
de passage par les valeurs intermédiaires de flux est indiquée sur l’histogramme à gauche. La ligne de
base retenue est la ligne épaisse.

Dans le cadre de cette analyse, nous avons utilisé une méthode un peu différente pour dé-
terminer la ligne de base, baptisée méthode “de l’escargot”. La méthode repose sur l’hypothèse

1Bien entendu, la ligne de base a d’autant moins de signification que la courbe de lumière présente de nombreuses
fluctuations.
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suivante : le flux d’une étoile étant une grandeur continue dans le temps, il n’est pas déraison-
nable de supposer qu’il passe par toutes les valeurs intermédiaires entre deux valeurs effecti-
vement mesurées. Aussi, pour déterminer la ligne de base, on choisit de construire, non pas la
distribution des flux observés, mais la distribution de toutes les valeurs de flux intermédiaires
entre les points de mesures.

Par exemple, si trois mesures successives du flux différentiel de l’étoile donnent les valeurs
−1000ADU, 3000ADU puis −2500ADU, on portera dans l’histogramme toutes les valeurs in-
termédiaires de l’intervalle [−1000.0; 3000.0], puis toutes les valeurs intermédiaires de l’inter-
valle [−2500.0; 3000.0], puisqu’on suppose que le flux de l’étoile est passé par toutes ces valeurs
intermédiaires.

Tout se passe comme si un escargot se promenait sur l’axe des flux en suivant l’évolution du
flux différentiel de l’étoile, et marquait chacun de ses passages : l’histogramme indique ainsi le
nombre de passages en un point donné de l’axe, c’est à dire le nombre de passages supposées
du flux de l’étoile par n’importe quelle valeur donnée. La figure. 6.2 montre schématiquement
le fonctionnement de cet algorithme. Cela revient à “replier” la courbe de lumière sur l’axe des
flux.

En pratique, on construit l’histogramme en discrétisant très finement l’axe des flux (10000
bins répartis entre 〈∆F 〉 − 3σ∆F et 〈∆F 〉 − 3σ∆F ) et en projetant toutes les valeurs de flux
intermédiaires sur cet histogramme. On retient le centre de l’intervalle des valeurs les plus
fréquemment rencontrées (groupe de bins maximal) comme estimateur de la ligne de base.

Cet algorithme est plus robuste que le mode, en particulier lorsque la distribution des flux
est plus ou moins bimodale. Une mauvaise détermination de la ligne de base dans l’une des
deux couleurs peut conduire à des résultats aberrants lors de la détection des fluctuations (des
fluctuations simultanées dans les deux bandes pourront ne pas être identifiées comme telles).
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RMS      17.7

 - BaselineMC OffsetErosB
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FIG. 6.3 – Reconstruction de la ligne de base pour des microlentilles simulées (dans la bande REROS).
On présente ici la différence offsetMC − offset entre la ligne de base générée offsetMC et la ligne de base
reconstruite offset. Le léger biais est le fait des microlentilles de longue durée : pour des événements longs,
la ligne de base est légèrement surestimée.
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6.4.2 Détection et caractérisation des fluctuations

L’effet de microlentille se caractérise par une augmentation temporaire du flux de l’étoile :
pour détecter cet effet on recherche sur les courbes de lumière une variation de flux positive
susceptible de présenter les caractéristiques du signal recherché. Dans ce but, la première étape
de l’analyse consiste à repérer tous les groupes de points consécutifs qui s’écartent significa-
tivement de la “ligne de base” que l’on a déterminée au préalable. Chacun de ces groupes de
points constitue une “fluctuation” de la courbe de lumière. Une fluctuation peut être positive
ou négative, selon que ses points sont au dessus ou au dessous de la ligne de base.

Les fluctuations sont détectées selon l’algorithme suivant :

• Début d’une fluctuation
On considère qu’une fluctuation commence lorsque 3 mesures consécutives dévient cha-
cune d’au moins 2σi de la ligne de base, σi étant l’erreur photométrique du point de
mesure i.

• Fin d’une fluctuation
Une fluctuation se termine lorsqu’au moins 3 mesures consécutives ont des flux à moins
de 2σi de la ligne de base, ou bien sont de l’autre côté de la ligne de base. Ces points ne
feront pas partie de la fluctuation.
Trois points sont exigés pour rendre le détecteur de fluctuations robuste : il ne faut pas
qu’un unique point aberrant perturbe la détection des fluctuations en les achevant pré-
maturément.

• Validation
Pour valider une fluctuation, on exige qu’elle comprenne 5 points au moins.

Une courbe de lumière peut comporter plusieurs fluctuations, mais toutes les fluctuations
détectées ne seront pas aussi significatives, que ce soit par leur durée, le nombre de points de
mesures qu’elles contiennent, ou l’importance de la déviation des points par rapport à la ligne
de base. Pour les différentes analyses effectuées (microlentilles comme recherche de nuages
opaques) le signal recherché correspond à des courbes de lumière comportant une unique fluc-
tuation, ou du moins une fluctuation nettement plus significative que toute autre détectée sur
la courbe de lumière.

Afin de classer les fluctuations détectées en fonction de leur “signification”, il est nécessaire
de disposer d’un estimateur unique qui traduise numériquement l’importance de la fluctua-
tion : cet estimateur doit tenir compte du nombre de points de la fluctuation et de l’ampleur
des écarts à la ligne de base (rapportés aux erreurs photométriques).

Supposons qu’une fluctuation détectée ne soit due qu’aux variations statistiques des me-
sures du flux d’une étoile constante. On peut considérer que les mesures successives du flux de
cette étoile obéissent à une loi normale centrée sur la ligne de base ∆Fbase. Appelons xi l’écart
constaté entre le flux observé et la ligne de base, rapporté à l’erreur photométrique :

xi =

∣

∣

∣

∣

∆Fi − ∆Fbase

σi

∣

∣

∣

∣

(6.4)

La probabilité pour un point de mesure donné de s’écarter d’une distance supérieure à xi est :

P (Xi > xi) =
1

2
erfc

(

xi√
2

)

(6.5)
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On en déduit que la probabilité d’observer la fluctuation détectée, c’est à dire la probabilité
d’obtenir la configuration deN points consécutifs s’écartant de la ligne de base (du même côté)
s’écrit :

P (Xi > xi,∀i ∈ [1;N ]) =

i=N
∏

i=1

P (Xi > xi) =
1

2N

i=N
∏

i=1

erfc

(

xi√
2

)

(6.6)

On estime ainsi la probabilité que la fluctuation détectée ne soit due qu’aux variations sta-
tistiques d’une étoile de flux constant. Plus cette probabilité est faible, plus la fluctuation est
significative. En pratique, on utilise l’opposé du logarithme de cette probabilité, LPN :

LPN = N log 2 −
i=N
∑

i=1

log

(

erfc

(

xi√
2

))

(6.7)

L’estimateur LPN étant l’opposé du logarithme de cette probabilité, les fluctuations les plus
significatives statistiquement auront les plus grandes valeurs de LPN .

Il est aussi possible de quantifier l’importance d’une fluctuation en utilisant un autre esti-
mateur, basé sur la loi de χ2 ; malheureusement, cet estimateur est très sensible à la présence
de points divergents, et conduit à attribuer une signification démesurée aux fluctuations qui
comportent un ou plusieurs points défectueux.

Dans une moindre mesure, l’estimateur LPN est aussi affecté par la présence de points
divergents. Lorsqu’une fluctuation contient un point aberrant très éloigné de la ligne de base
et dont l’erreur photométrique a été sous-estimée, la contribution de ce point au LPN de la
fluctuation domine largement, ce qui conduit à surestimer l’importance de cette fluctuation.

Aussi dans cette analyse a-t-on choisi d’utiliser une variante plus robuste de l’estimateur
LPN ; on calcule LPN comme indiqué précédemment, mais en supprimant systématiquement
le point qui contribue le plus :

LPN−1 = (N − 1) log(2) −
i=N
∑

i=1
i6=imax

log

(

erfc

(

xi√
2

))

(6.8)

Si une fluctuation a été retenue pour son grand LPN uniquement en raison de la présence
d’un point aberrant, son LPN−1 ne tient pas compte de ce point et permet d’avoir une meilleure
estimation de sa “signification”. Le fait de supprimer le point qui contribue le plus affecte peu
les fluctuations “normales”, car la contribution de ce point n’est pas dominante (cf. fig. 6.4).

Les grandeurs LPN et LPN−1 dépendent fortement de la qualité de l’estimation des er-
reurs photométriques. Comme ces erreurs sont parfois sous-estimées, il est préférable de ne
pas considérer la valeur absolue de LPN et LPN−1 lors de la sélection. LPN−1 ne sera utilisé
qu’en valeur relative, essentiellement pour comparer entre elles les fluctuations d’une même
courbe de lumière, et sélectionner la fluctuation la plus significative (fig. 6.5).
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FIG. 6.4 – Comparaison des estimateurs LPN et LPN−1 utilisés pour caractériser l’importance rela-
tive des fluctuations détectées. La figure présente la distribution de la variable LPN−1 pour toutes les
fluctuations détectées sur les courbes de lumière des objets de la tuile sm005_48 (en haut à gauche).
La distribution du rapport LPN−1/LPN montre que si pour la majorité des fluctuations la suppression
du point qui contribue le plus a peu d’effets, il est cependant des fluctuations pour lesquelles un point
domine largement (queue de la distribution en haut à droite). La distribution de LPN−1 vs. LPN (bas)
le confirme.
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     Courbe de lumiere DIA en R_Eros - sm001_12-509

JD - 2450000
200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000

R
E

ro
s 

(A
D

U
)

-120000

-100000

-80000

-60000

-40000

-20000

0

20000

40000

     Courbe de lumiere DIA en B_Eros - sm001_12-509

JD - 2450000
200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000

B
E

ro
s 

(A
D

U
)

-150000

-100000

-50000

0

50000

FIG. 6.5 – Détection des fluctuations d’une courbe de lumière. La ligne horizontale représente la ligne
de base dans les bandes REROS et BEROS. Seules les deux fluctuations les plus significatives (classées
d’après leur LPN−1) sont représentées ; sur cet exemple, la fluctuation la plus significative (indiquée par
un cadre épais) est négative ; la seconde fluctuation la plus significative (indiquée par un cadre fin) est
positive.

6.5 Simulation de courbes de microlentilles

Pour choisir au mieux les critères de sélection en évitant autant que possible de biaiser
l’analyse, nous utilisons une simulation Monte Carlo en générant un ensemble de courbes de
lumière artificielles présentant un effet de microlentille gravitationnelle. Ces courbes de lu-
mière simulées (fig. 6.8) permettent de tester à la fois les étapes de pré-analyse (reconstruction
de la ligne de base, algorithme de détection des fluctuations), et les critères de l’analyse elle-
même.

Les courbes de lumière artificielles sont générées en essayant de rendre le résultat le plus
réaliste possible. Les flux de base sont obtenus en tirant au sort des étoiles sur un diagramme
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couleur-magnitude profond combinant des données EROS et HST (cf. SIMILE ; voir Palanque
[1995], Palanque-Delabrouille [1997], et fig. 6.6). Les lignes de base (offset) peuvent être assez
artificielles et sont simplement simulées par des distributions gaussiennes.

V

VB −

R Eros

R ErosB Eros −

FIG. 6.6 – Diagramme couleur-magnitude issu de SIMILE simulant la population des étoiles du Pe-
tit Nuage de Magellan. À gauche, dans le système (BJ,VJ), à droite dans le système de magnitude
(BEROS,REROS).

Pour l’effet de microlentille superposé, le paramètre d’impact réduit u0 est tiré selon une
distribution uniforme dans [0, 2], et l’instant du maximum t0 selon une distribution uniforme
dans l’intervalle des observations. Le temps d’Einstein tE est généré entre 10 et 3000 jours, de
façon à ce que la distribution de log tE soit plate.

Cette simulation n’est pas complète ; elle permet de valider les coupures pour la sélection
des courbes de lumière, mais ne donne pas accès à la sensibilité de détection. L’estimation de
l’efficacité de l’ensemble { chaîne de réduction + analyse } nécessite de connaître le pouvoir de
détection de la chaîne de réduction, afin de déterminer la population d’étoiles effectives sui-
vies. Plus précisément, il nous faut savoir à quelles combinaisons d’étoiles et de paramètres de
microlentilles nous sommes effectivement sensibles. Cette estimation est complexe : le principe
en sera présenté section 6.11.
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FIG. 6.7 – Distribution des paramètres de génération des courbes de lumière simulées.
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FIG. 6.8 – Courbe de lumière simulée avec effet de microlentille. Les points sont engendrés en respectant
l’échantillonnage temporel des observations.
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6.6 Critères de sélection des événements de microlentilles

6.6.1 Fluctuation candidate

Les coupures que nous allons présenter maintenant ont pour objectif de sélectionner les
courbes de lumière présentant une bosse unique, significative, et simultanée dans les bandes
REROS et BEROS. Pour l’ensemble des coupures appliquées nous décrivons leur effet sur les don-
nées du Petit Nuage et sur les courbes de lumière simulées.

Les courbes de lumière dans les deux bandes doivent présenter au moins une fluctuation
validée (détectée par l’algorithme décrit en 6.4.2)

Coupure 1 :











NREROS

fluctuations ≥ 1

NBEROS

fluctuations ≥ 1

(6.9)
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FIG. 6.9 – Nombre de fluctuations détectées dans les courbes de lumière REROS et BEROS. On ne conserve
que les objets présentant au moins une fluctuation dans chaque couleur. Les courbes de lumière simulées
présentent essentiellement une fluctuation dans chaque couleur, par construction (et aucune lorsque la
fluctuation simulée n’a pas été détectée). Les données sont par contre enrichies en objets variables du fait
même du principe de fonctionnement de la chaîne de réduction.

Sur chaque courbe de lumière, les fluctuations détectées sont classées selon leur importance
en se basant sur l’estimateur LPN−1 décrit section 6.4.2. La fluctuation de plus haut LPN−1 est
retenue comme fluctuation principale, candidate comme événement de microlentille.

On désire évidemment que les fluctuations principales détectées dans les bandes REROS et
BEROS coïncident, tout au moins partiellement. Il ne faut cependant pas être trop exigeant afin de
tenir compte des pannes : à plusieurs reprises, le système d’acquisition a fonctionné avec une
caméra seulement, pendant des périodes de quelques mois. On exige donc un recouvrement
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d’au moins 10% entre les fluctuations principales détectées dans les deux couleurs :

Coupure 2 :
IR ∩ IB
IR ∪ IB

≥ 10%. (6.10)
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FIG. 6.10 – Recouvrement temporel entre les fluctuations principales détectées en REROS en BEROS. Le pic
en 0 correspond à une intersection nulle entre la fluctuation principale détectée en REROS et celle détectée
en BEROS. On retient les objets pour lesquels le recouvrement est supérieur à 10% (zone grisée).

L’effet de microlentille gravitationnelle se manifeste par une amplification du flux, autre-
ment une variation positive du flux de l’étoile qui subit l’effet. On ne retient donc que les objets
pour lesquels la fluctuation principale est positive dans les deux bandes :

Coupure 3 :

{

Signe(1e fluctuation REROS) > 0

Signe(1e fluctuation BEROS) > 0.
(6.11)

On exige que la fluctuation principale retenue dans chaque bande comporte au moins 10
points. En deçà de 10 points il est difficile d’identifier un événement de microlentille. Par
ailleurs notre analyse cible plutôt des événements d’au moins 20 jours.

Coupure 4a :

{

Npoints(1
e fluctuation REROS) ≥ 10

Npoints(1
e fluctuation BEROS) ≥ 10

(6.12)

D’autre part, pour pouvoir attribuer la fluctuation positive détectée à un effet de microlentille,
il faut disposer d’une ligne de base ; autrement dit, la courbe de lumière doit présenter une
portion non-amplifiée significative. Aussi exige-t-on au moins 20 points de mesure extérieurs
à la fluctuation principale, dans les deux couleurs.

Coupure 4b :

{

Npoints(courbe REROS) −Npoints(1
e fluctuation REROS) ≥ 20

Npoints(courbe BEROS) −Npoints(1
e fluctuation BEROS) ≥ 20

(6.13)
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FIG. 6.11 – Signe de la fluctuation principale en REROS en BEROS. On conserve les objets pour lesquels
la fluctuation principale est positive dans les deux couleurs.

)st(1
points

R_Eros N

0 20 40 60 80 100 120 140

)
st

(1
po

in
ts

B
_E

ro
s 

N

0

20

40

60

80

100

120

140

 10≥) st(1
points

sm  Coupure  N selection 23274/25137

)st(1
points

R_Eros N

0 20 40 60 80 100 120 140

)
st

(1
po

in
ts

B
_E

ro
s 

N

0

20

40

60

80

100

120

140

 10≥) st(1
points

mc501_00  Coupure  N selection 5104/5310

FIG. 6.12 – Nombre de points dans la fluctuation principale, dans les deux couleurs. 10 points sont
exigés. Le cadre représente la région retenue.
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Comme on recherche une unique fluctuation, on souhaite que toute autre fluctuation éven-
tuellement détectée sur la courbe de lumière soit nettement moins significative que la fluctua-
tion principale, et cela dans les deux couleurs :

Coupure 5 :























LPN−1(2
e fluctuation REROS)

LPN−1(1
e fluctuation REROS)

≤ 30%

LPN−1(2
e fluctuation BEROS)

LPN−1(1
e fluctuation BEROS)

≤ 30%

(6.14)

La distribution du rapport LPN−1(2
e)/LPN−1(1

e) (figure 6.13) montre que les événements
simulés remplissent ce critère dans la grande majorité des cas (86%). Il s’agit au contraire d’une
coupure sévère pour les données : seuls 6% des objets précédemment sélectionnés passent cette
coupure.
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FIG. 6.13 – Coupure sur l’importance relative de la seconde fluctuation par rapport à la première. Dis-
tribution du rapport LPN−1(2

e fluctuation)/LPN−1(1
e fluctuation) dans les courbes de lumière REROS

et BEROS des objets sélectionnés. On ne conserve que les objets dont les courbes de lumière ne comportent
qu’une fluctuation (LPN−1(2

e) = 0), ou pour lesquelles le LPN−1 de la seconde fluctuation représente
au plus 30% de celui de la première. Le cadre indique la région retenue.

6.6.2 Qualité de l’ajustement de microlentille

Les critères précédents ont permis de retenir les objets dont les courbes de lumière pré-
sentent essentiellement une bosse significative. Pour sélectionner des événements de microlen-
tille parmi ces objets, le plus évident consiste à ajuster une courbe de Paczyński sur la courbe
de lumière, en ajustant simultanément les courbes dans les deux couleurs (on utilise ici la pro-
priété d’achromatisme),

∆FREROS = offsetREROS + FREROS
0 × (A(t) − 1) (6.15)

∆F BEROS = offsetBEROS + F BEROS
0 × (A(t) − 1) (6.16)
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où

A(t) =
2 + u2(t)

√

u2(t)(4 + u2(t))
et u(t) =

θ

θE
=

√

u2
0 +

(

t− t0
tE

)2

(6.17)

Une difficulté supplémentaire apparaît lorsqu’on effectue un ajustement de microlentille
sur une courbe de lumière obtenue par soustraction d’images. Comme le flux non amplifié de
l’étoile (F REROS

0 et F BEROS
0 ) est inconnu, il est nécessaire d’ajuster 7 paramètres : t0, tE, u0, FREROS

0 ,
F BEROS

0 , offsetREROS , offsetBEROS . Une sévère dégénerescence existe entre le temps d’Einstein tE, le
paramètre d’impact u0 et les flux F REROS

0 et F BEROS
0 .

La sélection pourrait simplement s’effectuer en se basant sur le χ2 de l’ajustement. Cepen-
dant, en pratique, cette méthode fonctionne assez mal car les erreurs individuelles de mesure
sont parfois sous-estimées, ce qui conduit à surestimer les χ2. On préfère utiliser un estima-
teur semi-empirique qui quantifie l’amélioration apportée par un ajustement de microlentille
simple par rapport à l’ajustement d’un flux constant dans les deux bandes :

∆χ2 =
χ2(constante) − χ2(microlentille)

χ2(microlentille)
=
χ2(cte) − χ2(ml)

χ2(ml)
(6.18)

La dégénerescence entre les paramètres de l’ajustement est sans conséquence pour la sélec-
tion, car seule l’amélioration relative de χ2 est utilisée ici.

Pour sélectionner les objets présentant une fluctuation relativement bien décrite par les
équations (6.16), on applique le critère suivant :

Coupure 6 : ∆χ2 ≥ 10 (6.19)

La distribution de la variable ∆χ2 est représentée figure 6.14. Pour les courbes de lumière
simulées sélectionnées par les coupures précédentes, la fluctuation principale associée à la mi-
crolentille gravitationnelle générée a été correctement identifiée : aussi est-elle bien décrite par
l’ajustement de microlentille simple. La quasi-totalité des objets simulés passent donc ce critère.
Au contraire, la coupure est sévère pour les données, et élimine la plupart des objets sélection-
nés présentant des bosses dont la forme est clairement incompatible avec une microlentille.

6.6.3 Description différentielle

Un événement de microlentille peut aussi être décrit en termes différentiels au moyen des va-
riables empiriques que sont la durée à mi-hauteur t1/2 et la variation maximale de flux ∆Fmax,
définis en 2.5. On les détermine en pratique à partir des paramètres de l’ajustement de micro-
lentille simple (équation (6.16)), en utilisant les relations (2.60) et (2.62).

6.6.4 Coupures sur les paramètres d’ajustement

L’ajustement est effectué en utilisant le programme MINUIT (CERN). Les paramètres à ajus-
ter sont initialisés à partir d’estimations très approchées : par exemple, le centre de la fluctua-
tion principale est utilisé comme valeur initiale de t0 ; u0 est fixé à 0.5 ; les flux de base F REROS

0 et
F BEROS

0 sont choisis arbitrairement en se basant sur l’amplitude de la fluctuation.

L’ajustement d’un signal de microlentille simple (équations 6.16) est effectué sans contrainte
sur les flux de base ajustés F REROS

0 et F BEROS
0 . Il arrive quelquefois que le meilleur ajustement
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FIG. 6.14 – Coupure sur l’amélioration relative du χ2 obtenu avec un ajustement de microlentille gra-
vitationnelle. Distribution de la variable ∆χ2 pour les données SMC (en haut) et pour la simulation (en
bas). La sélection est en grisé.
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donne des valeurs négatives pour l’un de ces flux de base. On applique donc la coupure sui-
vante,

Coupure 7a :

{

FREROS
0 > 0

F BEROS
0 > 0

(6.20)

Pour pouvoir se convaincre qu’un candidat est bien un événement de microlentille, il est
préférable que le maximum d’amplification se produise dans la fenêtre des observations. Dans
le cas contraire, on ne dispose que de la montée ou de la descente, et rien ne permet de dis-
tinguer une étoile variable de très longue période d’un événement de microlentille. On de-
mande donc que le maximum d’amplification se produise entre les dates MJD = 100.0 et
MJD = 2100.0 :

Coupure 7b : t0 ∈ Iobs = [100.0; 2100.0] JD - 2450000 (6.21)

Le paramètre t0 est très peu affecté par la dégénérescence de l’ajustement, la date du maximum
d’amplification étant relativement facile à déterminer.

De la même manière, des événements dont la durée est de l’ordre de la durée des observa-
tions peuvent difficilement être distingués d’une étoile variable à très longue période, car on ne
dispose pas d’une ligne de base suffisante (i.e. d’une période pendant laquelle l’étoile est stable
et non amplifiée). D’où le critère suivant,

Coupure 7c : t1/2 <
1

3
Tobs i.e. t1/2 < 660 jours (6.22)

On utilise ici t1/2 plutôt que tE, car le temps d’Einstein est relativement mal déterminé (dégé-
nérescence mentionnée précédemment).

L’effet des deux premiers jeux de coupures (critères 1–5 sur la fluctuation principale, et cri-
tères 6–7 sur l’ajustement) sur les données et sur les courbes de lumières simulées est indiquée
tables 6.1 et 6.2. À l’issue de ces deux premières phases de l’analyse, 22 candidats sont retenus.

Coupure étoiles restantes fraction restante fraction retenue
— 574865 100.00 % 100.00 %
1 (1 fluct.) 552958 96.18 % 96.18 %
2 (recouvr.) 70652 12.77 % 12.29 %
3 (signe) 25137 35.57 % 4.37 %
4a (10 pts in.) 23274 92.58 % 4.04 %
4b (20 pts out.) 23203 99.69 % 4.03 %
5 (signif.) 1476 6.36 % 0.25 %
6 (∆χ2) 62 4.20 % 0.01 %
7a (F0 > 0) 60 96.77 % 0.01 %
7b (t0 ∈ Iobs) 44 73.33 % 0.0077%
7c (t1/2 < Tobs/3) 22 50.00 % 0.0038%

TAB. 6.1 – Effets des critères de sélection 1 à 7 sur les données vers le Petit Nuage.
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Coupure étoiles restantes fraction restante fraction retenue
— 10000 100.00 % 100.00 %
1 (1 fluct.) 8963 89.63 % 89.63 %
2 (recouvr.) 6031 67.28 % 60.31 %
3 (signe) 5310 88.04 % 53.10 %
4a (10 pts in.) 5104 96.12 % 51.04 %
4b (20 pts out.) 5104 100.00 % 51.04 %
5 (signif.) 4369 85.59 % 43.69 %
6 (∆χ2) 4367 99.95 % 43.67 %
7a (F0 > 0) 4353 99.67 % 43.53 %
7b (t0 ∈ Iobs) 3926 90.19 % 39.26 %
7c (t1/2 < Tobs/3) 3361 85.60 % 33.61 %

TAB. 6.2 – Effets des critères de sélection 1 à 7 sur les courbes de lumière simulées.

6.7 Association avec un catalogue externe et critères associés

Le mode de détection utilisé dans la chaîne de réduction photométrique permet de détecter
des objets par leurs variations de flux, qu’ils soient ou non résolus. Dans le premier cas, il est
possible d’identifier l’objet variable avec une étoile connue appartenant à un catalogue externe,
et de définir des critères additionnels basés sur les paramètres de l’étoile résolue associée (en
particulier sa magnitude et sa couleur).

Le catalogue utilisé ici est le catalogue de référence EROS vers le Petit Nuage de Magellan,
à savoir le catalogue obtenu par la chaîne classique de réduction photométrique Peida [Ansari,
1996]). Ce catalogue comporte 5.7 × 106 étoiles, et est complet jusqu’à la magnitude REROS ∼
20 – 20.5 (la définition des magnitudes (BEROS,REROS) est donnée en 5.1.1.1).

6.7.1 Validité de l’association

L’association des objets détectés avec un catalogue externe pose la question de la validité
de cette association : parmi les objets variables détectés peuvent se trouver des objets normale-
ment non résolus, mais associés accidentellement avec une étoile résolue du catalogue utilisé.
La probabilité d’une association accidentelle est d’autant plus grande que le catalogue utilisé
est dense ; le risque est donc grand pour les champs du Petit Nuage, particulièrement encom-
brés (env. 5 × 105 étoiles résolues par deg2). Dès lors, que signifie vraiment la coïncidence des
positions entre un objet variable détecté et une étoile du catalogue ?

Il est nécessaire de disposer d’un critère pour décider de la validité de l’association d’un
objet variable détecté avec une étoile du catalogue externe. Pour cela on détermine par Monte-
Carlo une distance de coupure dépendant de l’encombrement du champ. Pour un champ
donné, on crée des objets placés aléatoirement, et on calcule la distance d’association avec
l’étoile résolue la plus proche. La distribution de cette distance d’association aléatoire est re-
présentée sur la figure 6.16 (haut). On choisit la distance de coupure en fonction de cette
distribution, afin que la probabilité d’une association accidentelle soit faible. En la fixant à
dmax

ass = 1 pixel, la probabilité d’une association accidentelle est inférieure à 6%.

Cette distance de coupure nous permet de valider ou non l’association d’un objet détecté
avec une étoile résolue du catalogue. Il s’agit bien sûr d’un argument probabiliste : rien ne
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géantes rouges
Clump

R Eros

FIG. 6.15 – Fonction de luminosité des étoiles du catalogue de référence EROS vers le Petit Nuage. On
identifie le clump des géantes rouges.

prouve qu’un objet variable détecté situé à une distance inférieure à dmax
ass d’une étoile résolue

soit effectivement cette étoile ; en fait, dans 6% des cas, l’association sera peut-être le fait d’une
coïncidence.

La distribution des distances d’association des objets réels détectés (fig. 6.16, bas) montre
que la grande majorité des objets sont associés à des objets résolus.

La densité stellaire varie peu d’un champ à l’autre, et nous utilisons la même distance de
coupure (1 pixel) pour toutes les données.

La méthode d’association décrite présente un risque : il est possible de détecter un événe-
ment de microlentille se produisant sur une étoile très faible non-résolue, et d’associer cette
détection avec un objet résolu du catalogue suffisamment proche. Si les critères de magnitude
et de couleur (décrits ci-après) ne sont pas rempli par l’étoile du catalogue, cet événement sera
indûment rejeté. Toutefois, la perte de sensibilité correspondante est faible, car la surface perdue
(i.e. l’ensemble des disques de 1 pixel de rayon autour des étoiles du catalogue) ne représente
que 6% des champs observés d’après notre simulation.

6.7.2 Coupures additionnelles pour les objets résolus

Pour les objets variables détectés ayant pu être associés à des objets résolus, des critères
de sélection additionnels peuvent être utilisés ; en effet, la connaissance de la magnitude et
de la couleur des objets associés permet de placer les candidats dans un diagramme couleur-
magnitude, et de vérifier s’il s’agit d’étoiles typiques du champ (séquence principale ou branche
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des géantes rouges), ou au contraire d’étoiles appartenant à des régions du diagramme connues
pour leurs populations d’étoiles variables.

Lors des analyses de recherche de microlentilles, il est habituel d’exclure a priori deux ré-
gions du diagramme couleur-magnitude [Palanque-Delabrouille, 1997] : une région peuplée de
variables géantes bleues en haut de la séquence principale,

Coupure 8a : REROS < 16.5 et BEROS − REROS < 0.3 (6.23)

et une région d’objets variables rouges,

Coupure 8b : REROS < 20 et BEROS − REROS > 0.9. (6.24)

Ces régions sont indiquées sur le diagramme couleur-magnitude figure 6.17. La perte de sen-
sibilité associée est faible, car les régions exclues sont relativement peu peuplées (moins de 5%
des étoiles du catalogue de référence). Les magnitudes (BEROS,REROS) utilisées correspondent à
des flux moyennés dans le temps.

Sur les 18 candidats associés à des objets résolus bien mesurés dans les deux couleurs, 14
sont éliminés par ces coupures, et seuls 4 candidats subsistent.
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FIG. 6.16 – Association des objets détectés avec le catalogue issu de l’analyse classique du Petit Nuage
de Magellan. On définit une distance d’association maximale à partir de la distribution des distances
d’association de points placés aléatoirement (haut). La distribution de la distance d’association pour les
données réelles est aussi représentée (bas).
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FIG. 6.17 – Diagramme couleur-magnitude des candidats associés avec des objets résolus (leur distance
d’association est inférieure à la distance de coupure déterminée par simulation). Les positions dans le
diagramme sont indiquées par des “étoiles”. Parmi ces candidats, on peut rejeter les objets situés dans
des régions connues pour receler de nombreuses étoiles variables : aussi exclut-on la région des variables
géantes bleues (région à gauche en haut de la séquence principale), et celle des variables géantes rouges
(région à droite du diagramme).
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6.8 Candidats retenus

Huit candidats ont été retenus à l’issue de notre analyse. Nous allons maintenant les passer
en revue. On donne pour chaque candidat les courbes de lumière en REROS et BEROS, la position
de l’objet variable détecté sur l’image de référence, et, lorsque l’objet a pu être associé avec une
étoile résolue du catalogue de référence EROS, la position de cette étoile dans le diagramme
couleur-magnitude.

Candidat t0 tE t1/2 u0 ∆χ2 dass REROS BEROS

sm001_0a-924 1862.64 80.24 310.82 2.71 19.39 0.21 17.20 17.21
sm005_48-543 458.68 136.98 126.26 0.38 55.78 0.29 17.64 17.67
sm005_6e-389 1818.41 77.12 206.68 1.70 18.53 N.A. — —
sm005_7a-262 1944.85 34.65 113.61 2.21 14.64 0.16 16.67 —
sm010_1b-758 1734.75 158.18 221.41 0.67 118.65 0.24 16.50 16.36
sm010_3e-254 1903.34 81.56 256.08 2.09 16.72 0.02 16.97 17.02
sm010_46-721 1040.71 24.51 73.32 1.96 15.90 N.A. — —
sm010_46-1012 1890.64 71.79 0.03 0.00 12.14 N.A. — —

TAB. 6.3 – Candidats microlentilles retenus. t0 est en MJD ; les durées tE et t1/2 sont indiquées en jours.
La distance d’association dass (dist. ass.) est exprimées en pixels. Quatre candidats sont associés a des
objets résolus du catalogue. Le candidat sm005_7a-262 est associé à un objet dont seule la magnitude
REROS est connue.

6.8.1 Candidats résolus

Quatre candidats résolus ont finalement été retenus.

sm005_48-543 Il s’agit du candidat EROS-1997-SMC-1, détecté en 1997 par l’analyse classique.
L’absence de parallaxe et la longue durée de l’événement semblent indiquer que le déflecteur
est un objet du Petit Nuage de Magellan lui-même, ne contribuant pas au Halo (fig. 6.18).

sm001_0a-924 La fluctuation principale détectée est manifestement très asymétrique. Il ne
s’agit certainement pas d’une microlentille gravitationnelle.

sm010_1b-758 Ce candidat remplit les critères de l’analyse. Toutefois, l’ajustement du modèle
de microlentille n’est pas très satisfaisant, en particulier au maximum d’amplification. D’autre
part, il s’agit d’une étoile assez brillante, très proche de la région des variables géantes bleues.

sm010_3e-254 Ce candidat présente des caractéristiques analogues à sm001_0a-924 ; il ne s’agit
certainement pas d’une microlentille.
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FIG. 6.18 – Candidat sm005_48-543. Il s’agit de l’événement EROS-1997-SMC-1, détecté dès
1997 par le groupe EROS via l’analyse “classique” des données du Petit Nuage de Magellan
[Palanque-Delabrouille, 1997; Palanque-Delabrouille et al., 1998].
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     Courbe de lumiere DIA en R_Eros - sm001_0a-924
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FIG. 6.19 – Candidat sm001_0a-924. De par la forme de la courbe de lumière, il est assez peu probable
qu’il s’agisse d’un événement de microlentille.
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     Courbe de lumiere DIA en R_Eros - sm010_1b-758
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FIG. 6.20 – Candidat sm010_1b-758. Ce candidat possède le meilleur ∆χ2. Toutefois, l’ajustement de
Paczyński n’est pas très satisfaisant au maximum d’amplification.
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     Courbe de lumiere DIA en R_Eros - sm010_3e-254
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FIG. 6.21 – Candidat sm010_3e-254.
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6.8.2 Autres candidats

Quatre candidats ne sont pas associés à des objets résolus du catalogue de référence, ou
bien sont associés avec des objets pour lesquels l’une des magnitude REROS ou BEROS n’est pas
disponible.

sm005_6e-389 De toute évidence, cet objet dont la courbe de lumière présente de multiples
fluctuations n’est pas un événement de microlentille.

sm005_7a-262 Cet objet est associé à une étoile du catalogue de référence dont la magnitude
BEROS n’est pas connue, ce qui ne permet pas de le placer sur le diagramme couleur-magnitude.
Une étoile se trouve cependant en coïncidence avec l’objet ; le recouvrement imparfait entre
les références astrométriques utilisées dans cette analyse et dans l’analyse classique explique
l’absence de cette étoile du catalogue de référence dans une couleur.

Il peut s’agir d’un événement de microlentille gravitationnelle ; cependant, on ne dispose
quasiment d’aucun point de mesure dans la “descente”, ce qui ne permet pas de trancher sur
sa nature.

Enfin, les deux derniers candidats non associés (sm010_46-721 et sm010_46-1012) se ré-
vèlent être des artefacts.
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     Courbe de lumiere DIA en R_Eros - sm005_6e-389
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FIG. 6.22 – Candidat sm005_6e-389. Il ne s’agit manifestement pas d’un événement de microlentille
gravitationnelle. L’étoile la plus proche sur l’image de référence astrométrique est distante de plus de
1.2 pixel de l’objet détecté, et semble effectivement ne pas correspondre (à gauche). L’objet détecté est
peut-être une étoile non résolue sur l’image de référence ; il se peut aussi qu’il s’agisse d’une imperfection
de l’alignement astrométrique (lorsque le flux est maximal (à droite) l’étoile la plus proche semble plus
brillante et plus proche aussi de la position de l’objet détecté).
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     Courbe de lumiere DIA en R_Eros - sm005_7a-262

JD - 2450000
200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000

R
E

ro
s 

(A
D

U
)

-5000

0

5000

10000

15000

 = 14.642χ∆ = 4063.08/993  dof/n2χAjustement Microlentille bibande  

 0.61± = 1944.85 0t

 1.02± = 34.65 Et

 0.074± = 2.206 0u

 20957± = 217454 0F

 17±Offset = -104 

     Courbe de lumiere DIA en B_Eros - sm005_7a-262

JD - 2450000
200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000

B
E

ro
s 

(A
D

U
)

-5000

0

5000

10000

15000

20000
 0.61± = 1944.85 0t

 1.02± = 34.65 Et

 0.074± = 2.206 0u

 33762± = 352698 0F

 21±Offset = -923 

FIG. 6.23 – Candidat sm005_7a-262. Il peut s’agir d’un événement de microlentille ; cependant, l’ab-
sence de mesures dans la descente ne permet pas de trancher.
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6.9 Statut des candidats de l’analyse en photométrie classique

Les données EROS vers le Petit Nuage de Magellan ont déjà fait l’objet d’une analyse clas-
sique [Palanque-Delabrouille et al., 1998; Afonso et al., 2003b] en photométrie par ajustement
de PSF. Cette analyse a mis en évidence quatre candidats microlentilles : l’événement EROS-
1997-SMC-1, déjà connu depuis 1997 (voir Palanque-Delabrouille et al. [1998] ; ce candidat est
désigné comme SMC-1 dans Afonso et al. [2003b]), et trois autres candidats de plus longue
durée et relativement peu satisfaisants (les courbes de lumière en photométrie classique sont
représentées sur la figure 6.24, et leurs caractéristiques regroupées dans la table 6.4). Ces trois
derniers candidats sont bien détectés comme des objets variables par la chaîne de réduction par
soustraction d’image, et leurs courbes de lumière obtenues par soustraction d’images sont pré-
sentées ci-après (fig. 6.25, 6.26 et 6.27). Aucun des candidats SMC-2, SMC-3, SMC-4 ne remplit
les critères de notre analyse (le critère sur ∆χ2 par exemple). L’amélioration de la photométrie
de ces objets par soustraction d’images permet ainsi d’exclure qu’il s’agisse de microlentilles
gravitationnelles.

α δ VJ IC u0 tE (jours) objet DIA
SMC-1 01h00m05s.73 −72o15′02′′.33 17.9 17.9 0.52 101 sm005_48-543

SMC-2 00h48m20s.16 −74o12′35′′.31 20.4 19.5 0.82 390 sm001_66-94

SMC-3 00h49m38s.68 −74o14′06′′.77 20.2 19.3 0.66 612 sm001_6a-74

SMC-4 01h05m36s.56 −72o15′02′′.39 19.9 19.4 0.80 243 sm002_7d-62

TAB. 6.4 – Candidats issus de l’analyse classique de 5 ans de données du Petit Nuage [Afonso et al.,
2003b]. SMC-1 est l’événement EROS-1997-SMC-1, détecté dès 1997, et aussi sélectionné dans notre
analyse (sm005_48-543).
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FIG. 6.24 – Courbes de lumière des candidats de l’analyse classique de 5 ans de données vers le Petit
Nuage de Magellan (cf. 6.4). SMC-1 est l’événement EROS-1997-SMC-1, détecté dès 1997 ; il est aussi
sélectionné dans notre analyse (sm005_48-543).
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FIG. 6.25 – Étoile sm001_66-94, candidat microlentille SMC-2 de Afonso et al. [2003b]. Cet objet ne
remplit pas les critères de notre analyse.
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     Courbe de lumiere DIA en R_Eros - sm001_6a-74
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FIG. 6.26 – Étoile sm001_6a-74, candidat microlentille SMC-3 de Afonso et al. [2003b]. Cet objet ne
remplit pas les critères de notre analyse. L’évolution “en escalier” nettement visible, est difficilement
compatible avec un signal de microlentille.
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     Courbe de lumiere DIA en R_Eros - sm002_7d-62
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FIG. 6.27 – Étoile sm002_7d-62, candidat microlentille SMC-4 de Afonso et al. [2003b]. Cet objet ne
remplit pas les critères de notre analyse.
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6.10 Événement binaire MACHO-1998-SMC-1

Outre le candidat EROS-1997-SMC-1, un autre événement a été détecté en 1998 en direction
du Petit Nuage. Il s’agit d’une microlentille avec déflecteur binaire, d’abord signalée comme
un événement simple par les systèmes d’alerte en ligne des groupes MACHO et MPS le 25 mai
1998. Deux semaines après l’alerte, l’événement s’est révélé être une lentille binaire dont le pre-
mier franchissement de caustique venait d’être manqué. L’ensemble des groupes de recherche
de microlentilles (GMAN, MACHO, MPS, OGLE, PLANET et EROS) s’est alors mobilisé pour as-
surer un suivi continu de l’étoile. Le second franchissement de caustique a pu être observé
dans la nuit du 17 au 18 juin 1998 ; en particulier, seul EROS a pu observer la fin de la traver-
sée de caustique, permettant ainsi de localiser le déflecteur dans le Petit Nuage de Magellan
[Afonso et al., 1998]. Une analyse combinée des données de toutes les collaborations a permis
une analyse complète de l’événement, confirmant ce résultat [Afonso et al., 2000].
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FIG. 6.28 – Courbe de lumière de l’événement binaire MACHO-1998-SMC-1, obtenue en combinant
les observations des groupes GMAN, MACHO, MPS, OGLE, PLANET et EROS (d’après Afonso et al.
[2000]).

EROS étant en arrêt technique au moment de l’alerte, les observations d’EROS couvrent
essentiellement la fin de la seconde traversée de caustique. L’étoile source est une étoile faible
(V ' 22), trop faible pour être présente dans le catalogue de référence de la chaîne de réduction
classique. Cet événement aurait pu constituer un test intéressant de notre analyse : malheureu-
sement, sur toute la durée de l’événement, EROS ne dispose que de 5 h d’observations (fin de
la seconde caustique). Cet événement était donc difficilement détectable dans le cadre de notre
analyse.

152



Sensibilité de détection, interprétation

6.11 Sensibilité de détection, interprétation

L’analyse des courbes de lumière des 600000 objets variables détectés par la chaîne de ré-
duction présentée au chapitre 5 permet de mettre en évidence deux candidats microlentilles :
sm005_48-543 et sm010_1b-758. Le premier n’est autre que l’événement EROS-1997-SMC-1,
détecté dès 1997 par la chaîne de réduction photométrique classique. C’est aussi le seul des
quatre candidats présentés dans Afonso et al. [2003b] que cette analyse confirme, aucun des
trois autres candidats proposés ne remplissant nos critères.

L’interprétation du résultat de notre analyse en terme de composition du halo galactique
nécessite de connaître la sensibilité de détection en amont de l’analyse proprement dite.

6.11.1 Estimation du nombre d’étoiles effectivement suivies

Contrairement à la méthode classique de recherche de microlentille basée sur un catalogue
de référence, l’analyse par soustraction d’images ne permet pas de connaître précisément le
nombre d’étoiles effectivement surveillées. En effet, une étoile trop faible pour être résolue
n’appartiendra pas au catalogue de référence dans le procédé classique ; elle peut cependant
subir une amplification suffisamment importante pour être détectée sur les images soustraites
pendant l’amplification, et faire partie de nos candidats (cf. 4.5.4). Ainsi le nombre d’étoiles ef-
fectivement surveillées augmente, puisqu’il intègre désormais un certain nombre d’étoiles non
résolues. L’analyse des données du Petit Nuage de Magellan n’a pas permis de mettre en évi-
dence une telle situation. Cependant, augmenter le nombre d’étoiles suivies permet d’accroître
la sensibilité de l’expérience et donc de contraindre davantage la contribution des MACHOs
au contenu du Halo.

En fonction du flux de l’étoile, l’amplification minimale nécessaire pour obtenir une varia-
tion de flux détectable change, et par conséquent le paramètre d’impact maximal u0,max aussi.
Plus l’étoile est faible, plus le paramètre d’impact u0 devra être faible pour provoquer une
amplification suffisante, ce qui devient de moins en moins probable pour les étoiles les plus
faibles.

Si on appelle ∆Fmin la variation minimale de flux nécessaire pour qu’un objet variable soit
détecté, l’amplification minimale nécessaire s’écrit,

∆Fmin = F0 × (Amin − 1) soit Amin = 1 +
∆Fmin

F0
(6.25)

Pour obtenir une telle amplification pendant au moins tmin, le paramètre d’impact réduit u0

doit valoir au plus u0,max, avec

u0,max =
√

Amin tmin = 2tE

√

u2
0,max − u2

0 (6.26)

Soit,

u0,max =

√

√

√

√

2Amin
√

A2
min − 1

− 2 − t2min

4t2E
avec Amin = 1 +

∆Fmin

F0
(6.27)

Le paramètre d’impact maximal u0,max pour qu’une étoile donnée subisse un événement
de microlentille détectable dépend donc de son flux non amplifié F0, du temps d’Einstein de
l’événement attendu, et des seuils observationnels tmin et ∆Fmin. Son évolution en fonction
du flux de base F0 est illustrée figure 6.29 ; en deça d’un flux minimal (ici 200 ADU) u2

0,max est
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négatif, autrement dit aucun événement de microlentille ne peut être détecté sur des étoiles
aussi faibles ; par ailleurs, au delà de 3000 ADU u0,max > 1 donc toute étoile subissant un
événement avec u0 < 1 serait détectée si l’efficacité était de 100%.
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FIG. 6.29 – Évolution de u2
0,max en fonction du flux de l’étoile F0, avec tE = 50 jours, ∆Fmin =

1000 ADU et tmin = 16 jours.

Pour déterminer le nombre d’étoiles suivies on utilise une fonction de luminosité profonde,
déterminée au-delà du seuil de détection du catalogue de référence au moyen de données HST
(voir Palanque [1995]).

Le nombre d’étoiles est normalisé en utilisant le clump des géantes rouges, bien déterminé ;
on combine ensuite l’histogramme en pondérant les étoiles en fonction de u0,max. On attribue
un poids de 1 pour les étoiles avec u0,max > 1, un poids égal à u0,max si u0,max est compris
entre 0 et 1 (le paramètre d’impact est distribué uniformément, et on normalise les épaisseurs
optiques à u0 < 1) (fig. 6.31).

Le nombre d’étoiles effectivement suivies est ainsi (en première approximation) :

N∗ ∼ 10 champs × 7 CCD × 25 × 4000 ∼ 7 × 106 (6.28)

cette estimation — qui demande à être confirmée par un calcul plus fin — semble bien indiquer
que le nombre d’étoiles suivies est supérieur au nombre d’étoiles résolues (5.7 × 106).

Par ailleurs, on peut (en estimant très grossièrement l’efficacité de détection à 50% par
exemple) donner un ordre de grandeur de τ ,

τ ∼ 1

N∗Tobs

∑ tE
ε(tE)

∼ 5 × 10−7 (6.29)
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FIG. 6.30 – Fonction de luminosité utilisée (SIMILE), ramenée dans la dynamique des flux de l’image
de référence DIA.
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FIG. 6.31 – Distribution du flux F0 pondérée par u0,max (sur environ 1/25 de CCD), ce qui donne la
distribution effective en flux des étoiles suivies.
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6.11.2 Simulation complète : images avec microlentilles synthétiques

Pour pouvoir estimer plus précisément notre sensibilité, il est nécessaire de connaître le
pouvoir de détection de la chaîne de réduction par photométrie différentielle. Il faut notam-
ment déterminer avec précision les seuils ∆Fmin et tmin, ainsi que l’efficacité de détection en
fonction de la durée des événements (t1/2 ou tE).

Contrairement à la méthode de recherche classique basée sur un catalogue, un jeu de courbes
de lumière synthétiques ne suffit plus pour déterminer l’efficacité de détection. Il est nécessaire
de construire une simulation complète, en générant des séquences d’images synthétiques. Sur
ces images des étoiles tirées au sort subissent un effet de microlentille artificiel dont on fait
varier les paramètres de génération. Pour tenir compte de la population d’étoiles non-résolues
susceptibles d’être détectables si elles subissent une amplification suffisante, il faut utiliser une
fonction de luminosité profonde (SIMILE) déterminée au moyen d’images HST.

Les images engendrées doivent être suffisamment réalistes : leur PSF doit correspondre aux
PSF effectivement observées sur les clichés, en modélisant les variations de sa forme sur la
surface de la mosaïque ainsi que les variations du fond de ciel. Une simulation trop simplifiée
donnera des images sur lesquelles l’algorithme de soustraction fonctionnera de façon idéale, et
les erreurs photométriques ne seront pas réalistes.

6.12 Conclusion

L’analyse des courbes de lumière obtenues à l’issue de la réduction des images du Petit
Nuage de Magellan a permis de détecter deux événements : le premier était déjà connu (EROS-
1997-SMC-1). La durée de ces deux événements confirme la différence déjà constatée entre le
Grand et le Petit Nuage.

L’interprétation de notre résultat en terme d’épaisseur optique, d’abondance, ou de limite
sur la composition du halo nécessite l’estimation de la sensibilité de détection de la chaîne de
réduction. Ce travail qui nécessite de générer et de traiter un grand volume d’images artifi-
cielles n’est pas encore achevé.
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Chapitre 7

Recherche de matière noire
sous forme de nuages de gaz opaques

7.1 Motivation

La recherche de microlentilles gravitationnelles vers les Nuages de Magellan permet de tes-
ter l’hypothèse d’un halo constitué d’objets sombres compacts ; cette recherche est par contre
insensible à la présence de matière noire sous forme diffuse, comme par exemple du gaz molé-
culaire H2 (cf. 1.3.1.1).

Plusieurs auteurs ont suggéré que la matière noire galactique puisse être constituée de
nuages de gaz dense et froid (T < 10 K). Leur contribution pourrait suffire à expliquer la
courbe de rotation des galaxies. D’après Pfenniger et al. [1994] ces nuages feraient partie du
milieu interstellaire, et leur structure fractale garantirait leur stabilité ; ils seraient confinés dans
un disque fin [Pfenniger et Combes, 1994]. Au contraire, de Paolis et al. [1995], Gerhard et Silk
[1996], Draine [1998] et Walker et Wardle [1998] envisagent plutôt des nuages de gaz répartis
dans un halo approximativement sphérique.

Des nuages de gaz moléculaire H2 froid sont difficilement détectables, car à peu près in-
visibles. Cependant plusieurs observations plaident en faveur de cette hypothèse. L’étude de
quasars a mis en évidence des variations dramatiques du flux radio apparent (ESE, extreme
scattering events) à l’échelle de quelques semaines ou quelques mois. De tels événements sont
attribués au passage sur la ligne de visée d’objets réfractants de quelques UA de rayon ; la
réfraction radio est due à la présence d’un nuage d’électrons libres. D’après Walker et Wardle
[1998], ces électrons appartiendraient à une peau de gaz ionisé à la surface de nuages de gaz
froid autogravitants de ∼ 10−3 M� environ. La découverte d’une vaste population de sources
sub-millimétriques par SCUBA (Submillimetre Common User Bolometric Array) peut aussi être ex-
pliquée par la présence de nuages de gaz froid [Lawrence, 2001]. De même, EGRET (Energetic
Gamma Ray Explorer Telescope) a mis en évidence une émission γ en provenance du halo galac-
tique qui peut être interprétée comme le résultat d’interactions de rayons cosmiques de très
haute énergie avec des nuages de gaz H2 denses, de masse 0.3 – 3 × 10−3 M� et d’un rayon
typique de 3 à 10 UA [Kalberla et al., 1999].

De tels nuages de gaz moléculaire peuvent-ils exister ? Pour ne pas s’être déjà évaporés
à cause du réchauffement induit par les rayons cosmiques, leur masse doit être supérieure
à 10−6 M� [Walker et Wardle, 1998]. D’autre part, des nuages de composition primordiale ne
peuvent se refroidir en deçà de 100 K [Murray et Lin, 1990], ce qui suggère que des nuages
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froids avec T ∼ 10 K doivent nécessairement contenir des métaux1 dont la présence favorise le
refroidissement du gaz [Gerhard et Silk, 1996]. Par ailleurs, Sciama [2000] suggère que l’échauf-
fement par les rayons cosmiques pourrait suffire à équilibrer les forces gravitationnelles et em-
pêcher l’effondrement des nuages.

Si les nuages sont transparents (au moins partiellement), il n’est pas exclu qu’ils soient à
l’origine d’effets de microlentille gravitationnelle [Draine, 1998]. Cependant, le passage d’un
nuage de gaz n’induira une amplification significative que si ses dimensions sont faibles devant
son rayon d’Einstein. Si les nuages sont virialisés, leur rayon R est de l’ordre de Rviriel avec

Rviriel = 7 UA
(

M

10−3 M�

)(

T

10 K

)−1

. (7.1)

L’effet de microlentille est négligeable si R� rE, autrement dit si la masse du nuage vérifie

M � 1.6 × 10−6 M�

(

T

10 K

)2( Dc

10 kpc
Ds −Dc

Ds

)

. (7.2)

Or cette condition est vérifiée pour les nuages que nous recherchons ; une masse inférieure à
10−6 M� est exclue (évaporation, cf. supra). L’effet de microlentille peut être négligé.

S’ils sont opaques, les nuages de gaz provoquent l’éclipse partielle ou totale des étoiles
situées en arrière-plan [Gerhard et Silk, 1996]. De tels événements doivent être relativement
rares ; mais la statistique accumulée par les recherche de microlentilles gravitationnelles permet
de les détecter même si le taux d’éclipses est très faible.

À partir des données accumulées par EROS vers le Petit Nuage de Magellan (de mi-1996
à mi-2001) réduites par soustraction d’images (cf. chapitre 5), il est possible de mener une re-
cherche de transits de nuages de gaz opaques.

Contrairement à la recherche de microlentilles, l’emploi de l’analyse par soustraction d’ima-
ges ne présente pas un avantage considérable pour la recherche d’éclipses, si ce n’est par l’amé-
lioration de la photométrie en champ encombré. Lors d’un événement de microlentille il est
possible d’observer des variations de flux beaucoup plus importantes que le flux de base des
étoiles suivies (ce qui rend intéressante l’analyse par soustraction puisqu’elle permet de dé-
tecter des variations sur des étoiles non-résolues) ; ce n’est pas le cas lors d’un transit, car les
variations de flux sont nécessairement inférieures au flux de l’étoile non-éclipsée. L’analyse
présentée ici constitue plutôt un produit dérivé de l’analyse principale.

7.2 Signal attendu

Les nuages de gaz recherchés ont une température de l’ordre de T ∼ 10 K, une masse de
10−4 à 10−2 M� et, s’ils sont virialisés, leur rayon est de l’ordre de Rviriel, compris entre 0.7 UA
et 70 UA (équation (7.1)).

Pour provoquer l’extinction des étoiles en arrière-plan, les nuages doivent contenir une frac-
tion suffisante de poussière pour être opaques dans le visible. S’ils présentent le même rapport
poussière/gaz que le milieu interstellaire, les nuages du disque sont complètement opaques.
Pour les nuages du halo, leurs interactions avec le milieu interstellaire depuis la formation de
la galaxie les ont très probablement suffisamment enrichi en poussière pour espérer une extinc-
tion des étoiles d’arrière-plan d’au moins une magnitude [Kerins et al., 2002].

1Dans l’acception astrophysique du terme métaux.
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Avec une vitesse relative de 200 km.s−1, un nuage de 7 UA de rayon provoque typiquement
une éclipse d’une durée ∆t ∼ 60 jours (paramètre d’impact nul).

À partir d’un modèle simple du disque et du halo galactique, une estimation de la fré-
quence des transits a été estimée par Kerins et al. [2002]. Deux populations hypothétiques de
nuages sont considérées : la première est associée au disque, la seconde au halo galactique.
En supposant tous les nuages identiques, avec un rayon de 7 UA, une masse M = 10−3 M� et
une température de T = 10 K, les auteurs proposent une estimation du taux d’événement Γ en
fonction de leur durée t dans plusieurs directions (Centre Galactique, Nuages de Magellan).
La figure 7.1 montre la distribution de dΓ(t)/dt et Γ(t) vers le Petit Nuage. Le calcul de Γ est
analogue au calcul du taux d’événements de microlentilles gravitationnelles. La durée d’un
transit t est proportionnelle au rayon R du nuage ; dΓ(t)/dt va comme R−1T−1, et le taux Γ est
inversement proportionnel à la température T des nuages.

FIG. 7.1 – Taux d’éclipses attendues en direction du Petit Nuage de Magellan, dues à des nuages du
disque (en pointillés) ou du halo (en trait plein), en fonction de la durée t du transit.En haut, le taux
différentiel dΓ/dt en fonction de t ; en bas, le taux cumulé de transits de durée inférieure à t, Γ(< t)
(D’après Kerins et al. [2002]).

D’après le modèle présenté, Γ(t < 50 jours) ∼ 10−3/an, et Γ(t < 500 jours) ∼ 3 × 10−3/an,
ce qui donne un taux d’événements de durée comprise entre 50 et 500 jours de Γ(50 < t <
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500) ∼ 2×10−3/an vers le Petit Nuage. Pour 5 années d’observation vers les 10 champs du Petit
Nuage suivis par EROS (soit 5.7× 106 étoiles résolues pour 7/8 CCD), le nombre d’événements
attendus est très important :

Nevts = N∗ × Tobs × Γ ' 5.7 × 106 × 5 × 2 × 10−3 ' 60000 (7.3)

en supposant une efficacité de détection de 100% sur l’ensemble des étoiles du catalogue de
référence.

7.3 Détection des éclipses

Nous utilisons pour cette analyse les courbes de lumière obtenues par la chaîne de réduc-
tion photométrique décrite au chapitre 5. L’échantillonnage temporel et la méthode de détec-
tion utilisée (cf. 5.8) rendent naturellement notre analyse insensible à des éclipses de très courte
durée (moins de 15 jours). Les étapes de filtrage des courbes de lumière, la recherche de la ligne
de base, la détection des fluctuations et l’identification de la fluctuation principale dans chaque
bande sont communes avec l’analyse de recherche de microlentilles, et sont décrites en 6.3 et
en 6.4.

À partir d’un profil de densité du gaz et de quelques hypothèses sur la répartition de la
poussière dans les nuages, il est possible de modéliser la forme de la fluctuation attendue dans
les courbes de lumière des étoiles subissant un transit. Cependant, pour maximiser notre ef-
ficacité de détection, nous avons préféré n’imposer aucune contrainte sur la forme du creux
attendu : nous recherchons simplement une variation de flux significative, unique, simultanée
dans les deux couleurs, et négative.

7.3.1 Fluctuation candidate

Les critères de sélection utilisés pour mettre en évidence les éclipses ressemblent beaucoup
à ceux de l’analyse de recherche de microlentilles : on sélectionne en effet des courbes de lu-
mière qui présentent une fluctuation négative, significative, unique ou du moins nettement
dominante par rapport aux autres fluctuations présentes.

Comme pour l’analyse de microlentilles, les fluctuations détectées sur les courbes de lu-
mière sont classées en fonction de leurLPN−1, et la fluctuation de plus grandLPN−1 est retenue
comme fluctuation candidate.

Le premier critère est la présence d’au moins une fluctuation validée (cf. 6.4.2) dans les deux
couleurs,

Coupure 1 :











NREROS

fluctuations ≥ 1

NBEROS

fluctuations ≥ 1

(7.4)

On exige un recouvrement d’au moins 10% entre les fluctuations principales retenues dans les
deux couleurs :

Coupure 2 :
IR ∩ IB
IR ∪ IB

≥ 10%. (7.5)

Cette fois, la fluctuation principale doit être négative,

Coupure 3 :

{

Signe(1e fluctuation REROS) < 0

Signe(1e fluctuation BEROS) < 0.
(7.6)

160



Détection des éclipses

Pour que la fluctuation puisse être interprétée comme une éclipse, on exige qu’elle contienne
au moins 10 points de mesure, en ayant par ailleurs au moins 20 mesures dans la ligne de base,

Coupure 4a :

{

Npoints(1
e fluctuation REROS) ≥ 10

Npoints(1
e fluctuation BEROS) ≥ 10

(7.7)

Coupure 4b :

{

Npoints(courbe REROS) −Npoints(1
e fluctuation REROS) ≥ 20

Npoints(courbe BEROS) −Npoints(1
e fluctuation BEROS) ≥ 20

(7.8)

Enfin, on souhaite que la fluctuation principale retenue soit nettement plus significative que
toute autre fluctuation éventuellement présente,

Coupure 5 :























LPN−1(2
e fluctuation REROS)

LPN−1(1
e fluctuation REROS)

≤ 30%

LPN−1(2
e fluctuation BEROS)

LPN−1(1
e fluctuation BEROS)

≤ 30%

(7.9)

Pour quantifier l’amplitude de l’éclipse, on définit la profondeur h de la fluctuation négative
comme la différence entre la ligne de base offset et la moyenne des flux dans la fluctuation
candidate :

h = offset − 〈∆F 〉fluctuation principale (7.10)

On ne retient alors que les candidats pour lesquels la profondeur de la fluctuation est significa-
tive par rapport à la dispersion de la courbe de lumière à l’extérieur de la fluctuation (disper-
sion de la ligne de base) :

Coupure 6 :











hREROS > 3 × σ∆F REROS (ligne de base)

hBEROS > 3 × σ∆F BEROS (ligne de base)

(7.11)

L’effet de cette coupure est illustré figure 7.2 ; plus de 90% des candidats restants sont éliminés.
L’effet de l’ensemble des critères de sélection sur les données est présenté table 7.1. Un peu plus
d’une centaine d’objets (127) sont sélectionnés.

Coupure étoiles restantes fraction restante fraction retenue
— 575623 100.00 % 100.00 %
1 (1 fluct.) 553702 96.19 % 96.19 %
2 (recouvr.) 70730 12.77 % 12.28 %
3 (signe) 27723 39.19 % 4.81 %
4a (10 pts in.) 25681 92.63 % 4.46 %
4b (20 pts out.) 25511 99.33 % 4.43 %
5 (signif.) 1551 6.07 % 0.26 %
6 (profondeur) 127 8.18 % 0.02 %

TAB. 7.1 – Effets des critères de sélection 1 à 6 sur les données vers le Petit Nuage.
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FIG. 7.2 – Coupure sur la profondeur de la fluctuation h rapportée à la dispersion de la ligne de base.

162



Détection des éclipses

7.3.2 Position des objets dans le diagramme couleur-magnitude

Comme pour la recherche d’événements de microlentilles, les objets détectés peuvent être
associés aux étoiles résolues du catalogue de référence d’EROS. En appliquant les mêmes cri-
tères que précédemment (cf. 6.7), il est possible d’associer les objets variables retenus avec les
étoiles du catalogue et de connaître ainsi leur magnitude et leur couleur. Parmi les 127 candi-
dats retenus (critères 1 à 6), 70 sont associés à mieux que 1.0 pixel, et peuvent être placés dans le
diagramme couleur-magnitude donné figure 7.3. La plupart des objets détectés appartiennent
— sans surprise — à des régions riches en étoiles variables et sont très probablement des va-
riables de longue période. Par ailleurs, comme il est peu probable de détecter des éclipses sur
des objets non résolus (cf. 7.1), les objets non associés sont très certainement des artefacts qui
peuvent être ignorés par la suite. Les régions exclues du diagramme sont les mêmes que pour
l’analyse de microlentilles présentée au chapitre précédent.

Cette dernière coupure sur la position dans le diagramme couleur-magnitude permet de
retenir 15 candidats.
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FIG. 7.3 – Diagramme couleur-magnitude des candidats associés avec des objets résolus (leur distance
d’association est inférieure à la distance de coupure déterminée par simulation). Les régions exclues sont
les mêmes que lors de l’analyse de recherche de microlentilles.
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7.4 Candidats retenus

À l’issue de l’analyse présentée, 15 candidats ont été retenus. Leurs caractéristiques sont
indiquées dans la table 7.2. Les figures 7.4, 7.5 et 7.6 présentent les courbes de lumière de
quelques-uns des candidats. Pour plusieurs d’entre-eux (comme sm008_7d-207, figure 7.6),
le “transit” a lieu à la fin de la courbe de lumière, avec approximativement la même durée, ce
qui rend ces candidats suspects : il pourrait plutôt s’agir d’un problème photométrique début
2001.

Candidat dass REROS BEROS hR
EROS hB

EROS

sm001_0a-748 0.27 16.73 17.23 3119 4181
sm001_12-242 0.09 16.59 16.44 9244 15702
sm002_0d-481 0.26 16.81 10.00 7308 10979
sm004_09-235 0.17 15.90 16.39 12404 21059
sm004_36-119 0.20 17.32 17.23 6797 12289
sm004_47-202 0.24 16.65 16.70 12632 18981
sm005_59-572 0.17 17.72 18.52 2881 3354
sm005_69-849 0.47 19.22 19.14 21058 40789
sm006_36-616 0.12 16.70 16.82 10836 14278
sm007_6a-557 0.54 16.44 16.98 17400 10403
sm008_66-18 0.69 18.32 19.00 7841 16077
sm008_7c-133 0.88 17.47 17.98 3926 9004
sm008_7d-146 0.24 17.37 18.06 10259 17468
sm008_7d-207 0.82 17.84 18.56 6016 9115
sm010_3a-72 0.41 16.77 16.89 3727 6679
sm010_3c-471 0.13 17.32 17.50 2990 5341

TAB. 7.2 – Caractéristiques des 15 candidats retenus sur les données du Petit Nuage.
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FIG. 7.4 – Candidat sm001_0a-748.
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FIG. 7.5 – Candidat sm005_59-572. Il s’agit peut-être d’une variable de longue période.
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FIG. 7.6 – Candidat sm008_7d-207.
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7.5 Estimation de l’efficacité de détection

Pour interpréter nos résultats, il est nécessaire d’estimer notre efficacité de détection des
éclipses ; cette efficacité est fonction de la durée ∆t des éclipses, et de la variation de flux hc

occasionnée par le transit (où c est la couleur, REROS ou BEROS). On estime hc en calculant la
différence entre la ligne de base et la moyenne des flux pendant la fluctuation.

7.5.1 Simulation

À partir d’un catalogue profond artificiel reproduisant le diagramme couleur-magnitude
du Petit Nuage de Magellan (SIMILE, [Palanque, 1995]), on génère un ensemble d’images syn-
thétiques comportant des étoiles qui subissent un transit simulé. Deux sortes d’éclipses ont été
engendrées, selon que l’extinction de l’étoile est partielle (50% du flux) ou totale. Les images ar-
tificielles sont générées en respectant l’échantillonnage temporel des données EROS analysées.
On simule 400 événements par tuile, et les étoiles éclipsées sont distantes d’au moins 20 pixels
pour éviter des pollutions entre voisines.

Les séquences d’images simulées sont réduites par soustraction d’images (chapitre 5), et
les courbes de lumière obtenues sont analysées selon les mêmes critères que les données. La
figure 7.7 montre les courbes de lumière d’étoiles subissant une éclipse simulée, reconstruites
par les programmes d’analyse.

7.5.2 Sensibilité

Les éclipses ont été simulées avec des durées de 15, 30, 60, 120, 240 et 480 jours. La sensibilité
est nulle pour des transits de moins de 20 jours, car la fluctuation négative comporte alors
moins de 10 points (cf. 7.3.1). Au-delà de 900 jours notre sensibilité s’effondre brutalement : la
fluctuation négative domine la courbe de lumière (Tobs ∼ 1900 – 2000 jours) et la ligne de base
est alors mal reconstruite (le flux pendant l’éclipse est considéré comme la ligne de base) ; le
transit n’est pas reconnu comme une fluctuation négative.

Coupure étoiles restantes fraction restante fraction retenue
— 8282 100.00 % 100.00 %
1 (1 fluct.) 7128 86.06 % 86.06 %
2 (recouvr.) 3376 47.36 % 40.76 %
3 (signe) 3229 95.64 % 38.98 %
4a (10 pts in.) 3188 98.73 % 38.49 %
4b (20 pts out.) 3188 100.00 % 38.49 %
5 (signif.) 2892 90.71 % 34.91 %
6 (profondeur) 2072 71.64 % 25.01 %

TAB. 7.3 – Effets des critères de sélection 1 à 6 sur la simulation.

L’efficacité de détection dépend aussi de la profondeur de la fluctuation négative, hc. Les
profondeurs simulées (par éclipse partielle ou totale des étoiles tirées au sort sur le diagramme
couleur-magnitude artificiel) sont représentées fig. 7.8.

Pour des éclipses simulées de 30 à 480 jours, l’efficacité est approximativement constante
(autour de 25 – 30%) pour hREROS & 1000 ADU, et s’effondre très rapidement lorsque la profon-
deur de la fluctuation est inférieure à 1000 ADU environ (fig. 7.9).
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FIG. 7.7 – Courbes de lumière issues du traitement des images synthétiques de la simulation, pour une
éclipse simulée de 60 jours (haut) et 120 jours (bas).
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FIG. 7.8 – Distribution de hREROS pour les éclipses simulées.

éclipses engendrées

éclipses reconstruites

Flux R Eros∆

ε

Flux R Eros∆

FIG. 7.9 – À gauche, distribution de la profondeur hREROS simulée (pointillés) et reconstruite (trait plein) ;
à droite, efficacité de détection ε en fonction de hREROS . L’efficacité est approximativement constante (au-
tour de 25% – 30%), et s’effondre pour hREROS < 1000 ADU.
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7.6 Discussion

Si on considère des nuages complètement opaques, le seuil de détectabilité de hREROS &

1000 ADU signifie que les étoiles suivies doivent avoir un flux F REROS & 1000 ADU pour que
leur occultation puisse être détectée. En utilisant la calibration des images de références com-
positées, on peut faire correspondre ce seuil avec une limite en magnitude : F REROS > 1000 ADU
correspond approximativement à REROS . 21. L’occultation totale de ces étoiles est détectable
avec une efficacité de 25% à 30%. En se limitant aux étoiles du catalogue de référence EROS, on
peut estimer le nombre d’étoiles avec REROS . 21 (en tenant compte des coupures appliquées
sur le diagramme couleur-magnitude),

N∗(REROS . 21) ∼ 3.8 × 106 (7.12)

En utilisant les taux d’événements prévus par Kerins et al. [2002] et en tenant compte de l’effi-
cacité ε, on attend environ

Nevnts(∆t > 50 jours) = Γ(50 < t < 500) ×N∗(REROS . 21) × ε× Tobs ∼ 9.5 × 103 ∼ 104 (7.13)

soit environ 10000 occultations pendant les 5 années d’observation.

La comparaison avec le nombre d’occultations observées (15) permet d’exclure l’hypothèse
d’un halo constitué de nuages de gaz opaques.

Si les nuages sont partiellement transparents, la magnitude limite REROS diminue : le nombre
d’étoiles pour lesquelles une éclipse provoque une variation de flux détectable est plus faible,
et la sensibilité de l’analyse diminue, jusqu’à s’annuler pour des nuages transparents.

Une recherche similaire d’éclipses par des nuages de gaz opaques a été menée avec les
données du groupe MACHO [Drake et Cook, 2003] ; le très faible nombre de transits détectés a
conduit les auteurs à la même conclusion : un halo constitué de nuages de gaz opaques, avec
les paramètres du modèle proposé par Kerins et al. [2002] est exclu.

Toutefois, rien n’exclut l’existence d’une population de nuages de gaz transparents, ou
contenant du moins une très faible quantité de poussière. Pour rendre compte des observa-
tions de SCUBA et EGRET, on peut aussi envisager que la poussière ait migré vers le centre des
nuages et s’y soit agrégée, rendant l’essentiel des nuages transparent, donc indétectable par
recherche de transit.
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Conclusion : la fin de l’hypothèse des
MACHOs ?

Bill Watterson, Calvin & Hobbes.

J’ai présenté la nouvelle chaîne de réduction photométrique par soustraction d’images dé-
veloppée dans le cadre de cette thèse, que j’ai utilisée pour traiter 5 années de données EROS

acquises vers le Petit Nuage de Magellan. L’analyse des courbes de lumière des objets variables
détectés a permis de mettre en évidence deux événements de microlentille gravitationnelle.
L’utilisation de cette nouvelle technique photométrique n’a pas permis d’améliorer significa-
tivement la statistique ; d’autre part, une estimation précise de la sensibilité de la méthode de
réduction est nécessaire pour une interprétation fine de notre résultat en terme de contenu du
halo galactique. Toutefois, le faible nombre de candidats et leurs durées confortent les résultats
obtenus précédemment par EROS en direction du Petit Nuage de Magellan, et confirment la
disparité des durées des microlentilles détectées vers le Grand et le Petit Nuage.

Si on interprète les événements vers le Petit Nuage comme dus à du self-lensing, notre ré-
sultat va dans le sens des limites déjà publiées par EROS sur la fraction de halo constituée de
MACHOs dans la gamme de masse explorée (jusqu’à 3 M� environ).

En combinant les limites obtenues dans les différentes gammes de masse (cf. 3.3), il apparaît
que :

• Les objets avec 5 × 10−37 M�(10−3 g) < M < 10−7 M� sont exclus : par les observations
de météores, les comptages d’impacts lunaires [Hills, 1986] et la limite d’évaporation ;

• Les résultats d’EROS-I et MACHO, puis d’EROS-II excluent une contribution de plus de
20% de MACHOs entre 10−7 M� et 1 M� (cf. fig. 3.8).
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• La recherche d’événements longs par MACHO permet aussi d’exclure que des MACHOs
avec 1 M� < M < 10 M� représentent plus de 40% du halo galactique [Alcock et al.,
2001], et les objets avec 0.3 M� < M < 30 M� ne peuvent rendre compte de la totalité du
halo.

• Enfin, la présence d’objets massifs au-delà de 104 – 106 M� est exclue car de tels astres
auraient dû provoquer la dislocation des amas globulaires [Carr, 1998], voire du disque
galactique lui-même [Lacey et Ostriker, 1985].

Seule la gamme de masse 10 – 104 M�, inexplorée par les expériences de microlentilles (les
temps d’Einstein correspondant dépassent la durée des observations) reste envisageable.

Un résultat très récent obtenu par l’étude de systèmes d’étoiles binaires du halo semble
modifier la situation ([Yoo et al., 2003], Juillet 2003). Les systèmes binaires à grande séparation
angulaire conservent leurs paramètres orbitaux après leur formation, à moins qu’ils ne ren-
contrent un objet dont l’influence gravitationnelle les perturbe. La simulation de leur évolution
montre que la distribution du paramètre de séparation angulaire θ est sensible à la présence
d’une population d’objets perturbateurs : leur présence est signée par une rupture de pente
dans la loi de puissance de θ. Or, la distribution observée sur un lot de systèmes binaires ne
présente pas cette rupture de pente, ce qui permet de contraindre l’abondance des populations
de perturbateurs, et leur masse. Les auteurs peuvent ainsi exclure un halo standard consti-
tué d’objets compacts de plus de 13 M� ; de plus, des MACHOs avec M > 90 M� ne peuvent
représenter plus de 20% du halo.
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FIG. 7.10 – Fin de l’ère des Machos ? La combinaison des limites d’EROS et de MACHO (grandes masses)
avec les résultats récemment obtenus par l’études des binaires à grande séparation angulaire [Yoo et al.,
2003] semble exclure que l’essentiel du halo soit constitué de MACHOs.

S’il se confirme, ce résultat fermera la dernière fenêtre de masse permise pour les MACHOs
(fig. 7.10) : l’essentiel du halo ne serait pas sous forme d’objets compacts.

Parmi les autres candidats envisagés, le gaz moléculaire H2 est le plus prometteur. Dans
l’hypothèse où le halo serait constitué de nuages de gaz rendus opaques par la présence d’une
fraction de poussière, leur présence est détectable dans les données des groupes de recherche de
microlentilles, car ces nuages provoqueraient l’occultation des étoiles en arrière-plan. À partir
des courbes de lumière obtenues par soustraction d’images, nous avons mené une recherche
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de transits de nuages de gaz opaques ; le nombre de transits détectés est très inférieur à ce qui
serait attendu pour un halo entièrement constitué de tels nuages, ce qui permet de limiter la
contribution de nuages de gaz opaques au halo galactique. L’hypothèse d’un halo gazeux n’est
cependant pas invalidée car notre analyse est insensible à des nuages de gaz transparents.

Enfin, les WIMPs sont aussi des candidats prometteurs pour la matière noire galactique ;
la recherche de signatures supersymétriques dans les expériences sur accélérateurs, comme
l’éventuelle détection directe de ces particules ou de leurs produits de désintégration permet-
tront peut-être de résoudre l’énigme de la matière noire galactique au cours de cette décennie.
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Annexe A

Détecteur de traces de satellites

A.1 Motivation

L’astronomie est, par définition, l’étude des astres lointains. Mais les observations peuvent
être perturbées par des sources lumineuses beaucoup plus proches de nous. La pollution lumi-
neuse due à l’éclairage public constitue par exemple un fléau pour l’observation dans le spectre
visible. L’observateur est parfois confronté à des sources parasites en mouvement ; les satellites
en orbite basse, lorsqu’ils sont éclairés par le soleil en début et en fin de nuit, peuvent devenir
des sources lumineuses mobiles. Il en est de même des avions, et particulièrement des avions
de ligne à cause de leur signalisation lumineuse. En se consumant lors de leur entrée dans l’at-
mosphère, les météores constituent aussi des sources mobiles, aussi brillantes qu’éphémères.

Les objets lumineux en mouvement produisent des artefacts sur les clichés. Les temps de
pose habituels dans le visible leur donnent le temps de produire une trace très brillante sur les
images, ce qui peut parfois rendre un cliché inexploitable.

Les données de l’expérience EROS ne font pas exception. Une petite fraction des images
présentent des artefacts très lumineux dus au passage de sources mobiles dans le champ du
télescope. (voir par exemple la figure A.1).

Ces traces lumineuses rendent les clichés inutilisables pour certaines analyses. Elles per-
turbent les détecteurs d’étoiles : les étoiles situées sur le parcours de l’objet deviennent indétec-
tables ou se voient attribuer des flux fantaisistes, tandis que de nombreuses étoiles brillantes
factices sont détectées le long de la trace. Les images présentant de telles traces doivent absolu-
ment être écartées lors de la création de catalogues de référence (étape essentielle dans la chaîne
classique de traitement d’EROS, cf. 4.5.1). Il est de même préférable de rejeter ces clichés lors de
la construction des références pour la soustraction d’images, pour ne pas rendre inutilisables
les régions de l’image affectées par la trace.

Les traces sont relativement faciles à identifier : généralement, un seul coup d’oeil suffit.
Mais le volume des données d’EROS est trop important pour effectuer la sélection par un exa-
men visuel. Un outil permettant de détecter automatiquement les images présentant des traces
était nécessaire.



Détecteur de traces de satellites

FIG. A.1 – Trace détectée sur une image du Petit Nuage de Magellan à l’aide de l’algorithme présenté.
Cartouche supérieur gauche : vue d’ensemble du CCD.

A.2 Détection

A.2.1 Détection des amas de pixels brillants

Les traces lumineuses dues aux sources mobiles présentent des caractéristiques particu-
lières, qui permettent de les distinguer aisément des étoiles sur les images :

• les pixels des traces sont très illuminés, souvent proches de la saturation ;
• les traces couvrent une surface importante (des dizaines de milliers de pixels) ;
• les traces ont une forme très particulière, inhabituelle sur une image astronomique, et

s’étendent sur une grande longueur (des centaines de pixels) dans une direction privilé-
giée.

Pour détecter les traces, on utilise un algorithme classique de clusterization, couramment uti-
lisé, par exemple, dans les problèmes de percolation ou encore dans les outils de reconstruction
d’événements en physique des particules.

On applique à l’image un seuil pour ne retenir que les pixels suffisamment illuminés, sus-
ceptibles d’appartenir à une trace. On sélectionne ainsi les pixels appartenant à tous les objets
brillants : les pixels centraux des étoiles, mais aussi ceux appartenant à une éventuelle trace de
satellite ou de météore.
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On regroupe ensuite les pixels sélectionnés s’ils sont contigus, en utilisant un algorithme
récursif de coloriage. Une image atlas, vierge à l’origine, est créée avec les mêmes dimensions
que l’image analysée. Pour chaque pixel de l’image analysée, on examine si ce pixel est ou
non au-dessus du seuil. Si c’est le cas, on colorie le pixel correspondant dans l’image atlas en
lui donnant une valeur caractéristique de l’amas (sa couleur). On procède ensuite de même,
récursivement, pour les 4 pixels voisins du pixel examiné, en prenant soin d’éviter les pixels en
dessous du seuil de sélection, ainsi que ceux qui ont déjà été agrégés à un amas (ils ont déjà été
coloriés dans l’image atlas). Le fonctionnement de cet algorithme est illustré figure A.2.

Le choix du seuil est critique pour le bon fonctionnement de l’algorithme. Un seuil trop
élevé ne permettra pas de détecter beaucoup d’amas, et risque de fractionner en de nombreux
îlots disjoints les pixels d’une trace. À l’opposé, un seuil trop bas risque de provoquer la dé-
tection d’un amas unique couvrant une grande partie, voir la totalité de l’image. On est ici en
présence d’un problème de percolation : le phénomène de prise en masse se produira avec une
probabilité élevée dès que la fraction de pixels sélectionnés sera supérieure au seuil de percola-
tion d’un réseau carré, qui vaut approximativement 0.23. Autrement dit, si le seuil utilisé pour
construire les amas provoque la sélection de plus de 23% des pixels, l’algorithme d’agrégation
produira très souvent un énorme amas s’étendant sur toute l’image.

On peut éviter ce phénomène en choisissant le seuil de sélection des pixels brillants à partir
d’un histogramme des valeurs des pixels de l’image. On peut aussi calculer empiriquement le
seuil de sélection à partir de paramètres aisément accessibles de l’image, comme l’estimation du
fond de ciel (FONDCIEL) et la dispersion de ce fond (SIGFOND), en choisissant par exemple :

Threshold = FONDCIEL + nσ × SIGFOND où nσ = 2.5. (A.1)

Si ce seuil s’avère trop faible et provoque la prise en masse, on l’augmente itérativement en
augmentant nσ par pas de 0.5 jusqu’à éviter la prise en masse. C’est cette méthode empirique
qui a été utilisée ici.

À l’issue du traitement, on dispose d’une liste de tous les amas construits, ainsi que d’une
carte (l’image atlas) donnant leur répartition sur l’image.
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FIG. A.2 – Construction des amas par examen récursif des pixels. Pour chaque étape du processus
l’image analysée est représentée en haut, et l’image atlas en bas. Les pixels sélectionnés sont dessinés en
gris — a. Examen d’un pixel sélectionné et coloriage (couleur 23) du pixel associé dans l’image atlas.
— b. Examen des voisins N (Nord), S (Sud), E (Est) et W (Ouest) du pixel. N est exclu car en dessous
du seuil ; S, E et W sont agrégés à l’amas en cours de construction et coloriés comme le pixel précédent
dans l’image atlas. — c. Examen des voisins du pixel W. Son propre voisin E est le pixel précédemment
analysé et déjà colorié. Le voisin E est en dessous du seuil. N et S sont agrégés à l’amas. — d. Examen
des voisins du pixel E. Son propre voisin W est le premier pixel étudié, déjà colorié. Ses voisins N et E
sont sous le seuil. S est agrégé à l’amas. — e. Examen des voisins du pixel S. Ses voisins E, N, et W ont
déjà été coloriés. Son propre voisin S est agrégé. — f. L’examen récursifs des autres voisins, de proche en
proche, n’agrégera aucun nouveau pixel à cet amas numéro 23. Cet amas a été complètement déterminé.
— g. Le même traitement, appliqué sur l’ensemble des pixels de l’image permet d’identifier tous les amas
de pixels, et de construire une carte de ces amas.

180



Détection

A.2.2 Sélection des traces

La quasi-totalité des amas détectés correspondent à des étoiles ou des groupes d’étoiles
brillantes. Pour distinguer les amas susceptibles d’être associés à une trace lumineuse, on ca-
ractérise la forme des amas à partir de variables statistiques décrivant la répartition spatiale
des pixels.

Pour chaque amas Ci comprenant ni pixels, on calcule les coordonnées (〈x〉, 〈y〉) de son
barycentre, et les moments centrés d’ordre deux σ2

x, σ2
y , ρxy :

〈x〉 =
1

ni

∑
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xp 〈y〉 =
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σ2
x = 〈x2〉 − 〈x〉2 σ2

y = 〈y2〉 − 〈y〉2 ρxy = 〈xy〉 − 〈x〉〈y〉 (A.4)

Chaque amas est ensuite modélisé comme une distribution de pixels ellipsoïdale dont on
recherche les axes principaux. On estime le demi grand axe a, le demi petit axe b et l’orientation
θ ∈

[

−π
2 ; π

2

[

du grand axe (Fig. A.3) de la distribution des pixels en utilisant les expressions
suivantes :
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E =
a

b
e = 1 − b

a
= 1 − 1

E
(A.6)

où E est l’élongation de l’amas, et e son ellipticité.

a b
θ

FIG. A.3 – La distribution spatiale de l’amas est caractérisée par son demi grand axe a, son demi petit
axe b et l’orientation du grand axe (angle θ ∈ [− π

2 ; π
2 ], négatif sur la figure).

Pour identifier les traces de satellites, on sélectionne les amas les plus étendus en surface,
de grande longueur, et très allongés dans une direction. Afin d’adapter les coupures aux di-
mensions des images on définit une échelle de longueur caractéristique ` comme étant la dia-
gonale du CCD (en pixels). Dans les images de l’expérience EROS, ` vaut 2048×

√
2 soit environ

2896 pixels.
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Les amas qui remplissent les critères suivants sont considérés comme des traces :

• Surface : la surface d’un amas (c.à.d. le nombre de pixels) doit être importante,

Si > Sseuil où Sseuil =
1

2
`× 1 pixel (A.7)

• Plus grande longueur : le demi-grand axe de l’ellipse associée à l’amas doit être impor-
tant :

ai >
`

32
. (A.8)

• Elongation : l’amas doit être très étiré :

Ei > 5. (A.9)

• Orientation : l’angle du grand axe de l’amas ne doit pas être trop proche de ±π/2, pour
éviter de sélectionner des amas associés aux colonnes saturées des CCD (orientées dans
le sens de lecture du CCD). En effet, les colonnes saturées (en raison de la présence d’une
étoile très brillante ou parce qu’elles sont défectueuses) provoquent la formation d’amas
verticaux très allongés, qui remplissent tous les autres critères. Pour les distinguer des
traces, on demande que l’angle θ vérifie :

||θ| − π/2| > 0.1. (A.10)

La présence de colonnes défectueuses (saturées ou mortes) perturbe l’algorithme de détec-
tion. Les pixels des colonnes saturées forment de longs amas verticaux très effilés, qui seraient
sélectionnés sans la coupure sur l’orientation des amas. Ce critère diminue sans doute un peu
l’efficacité de détection ; mais si on suppose qu’il n’y a pas d’orientation privilégiée des traces,
la fraction de traces rendues indétectables ne représente que :

2 × 0.1 radians

π radians
' 6.3%. (A.11)

On peut masquer les colonnes saturées ou défectueuses pour éviter ce problème. Il faut
toutefois le faire avec précaution : si le CCD présente de nombreuses colonnes saturées ou
défectueuses, le masquage de ces colonnes risque de fractionner systématiquement les éven-
tuelles traces, au point de rendre les amas de pixels associés trop petits. La figure A.1 en montre
un exemple : une colonne défectueuse a été masquée sur l’image : elle sectionne la trace et donc
aussi l’amas associé, donnant ainsi des amas d’extension spatiale plus faible. Toutefois, dans
l’exemple présenté, les deux amas remplissent encore les critères définis plus haut, et les traces
sont bien détectées, ce qui permet de rejeter l’image.

182



Détection

surfaces
Entries  15709
Mean    68.79
RMS     508.5

surface (pixels)
0 5000 10000 15000 20000 25000 30000 35000 40000

1

10

10
2

10
3

10
4

surfaces
Entries  15709
Mean    68.79
RMS     508.5

surface

small_surfaces
Entries  15702
Mean    60.68
RMS       134

surface (pixels)
0 500 1000 1500 2000 2500 3000 3500 4000 4500 5000

1

10

10
2

10
3

10
4

small_surfaces
Entries  15702
Mean    60.68
RMS       134

surface

FIG. A.4 – Distribution de la surface (nombre de pixels) des amas détectés sur une tuile (1/16 de CCD).
Distribution complète à gauche. Distribution tronquée à droite pour mettre en évidence la coupure. La
sélection est en grisé.
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FIG. A.5 – Distribution du demi-grand axe a des amas détectés sur une tuile et remplissant le critère de
surface minimale. La sélection est en grisé.
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A.3 Exemple d’une trace double

L’algorithme présenté a permis de détecter de nombreuses traces simples dues à des sa-
tellites ou des météores ; il nous a aussi permis de découvrir des objets remarquables, comme
cette très jolie trace double Fig. A.6.

FIG. A.6 – Trace double détectée sur un cliché du Grand Nuage de Magellan. Cartouche supérieur :
vue d’ensemble du CCD. Cartouche inférieur : détail d’une des deux traces. Cette double trace est très
vraisemblablement le fait d’un avion.

Essayons d’identifier l’objet à l’origine de cette trace double. Sur le cliché, les deux traces
sont séparées de 596 pixels, ce qui fait une distance angulaire de :

θ = 350 arcsec = 1.7 × 10−3 rad. (A.12)

Appelons L la distance entre les deux sources lumineuses de l’objet. On ne peut relier di-
rectement la longueur projetée ` dans le plan orthogonal à l’observateur à la distance L sans
connaître l’orientation exacte de l’objet ; toutefois, en faisant l’hypothèse que l’objet se déplace
dans un plan horizontal (ce qui est somme toute assez raisonnable), on peut borner la longueur
projetée :

L sina ≤ ` ≤ L (A.13)

où a est l’élévation. Par ailleurs, la distance angulaire séparant les deux traces s’écrit :

θ =
`

d
=
` sin a

A
où A est l’altiude de vol de l’objet (A.14)

On peut ainsi borner la distance angulaire,

L

A
sin2 a ≤ θ ≤ L

A
sin a (A.15)
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A
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d

FIG. A.7 – Hypothèses d’identification de l’objet à l’origine d’une trace double.

Connaissant l’élévation lors de la prise de données (a ' 30 o) et la séparation angulaire θ, on
peut contraindre le rapport envergure sur altitude L/A :

θ

sin a
≤ L

A
≤ θ

sin2 a
soit 3.4 × 10−3 ≤ L

A
≤ 6.8 × 10−3. (A.16)

Quels objets peuvent engendrer une telle double trace ? On peut faire l’hypothèse d’un
satellite qui présenterait deux surfaces réfléchissantes (éléments métallisés, panneaux solaires)
éclairées par le soleil. Cependant, l’altitude minimale des satellites en orbite basse est d’environ
300 — 400 km ; Le rapport L/A obtenu ici impliquerait une envergure d’au moins 1 km, ce qui
est peu vraisemblable. Même la station internationale ISS qui orbite à 400 km ne fait que 75m
d’envergure.

L’hypothèse d’un avion de ligne semble plus convaincante : les longs-courriers volent ap-
proximativement à 10000m d’altitude, et leur envergure est de 50m environ (60m pour un
Boeing 747, par exemple), ce qui donne un rapport L/A ' 5 × 10−3 compatible avec ce qui est
observé.

Ces deux traces lumineuses parfaitement parallèles sont donc vraisemblablement dues au
passage d’un avion dans le champ du télescope pendant l’acquisition.

A.4 Conclusion

Le programme de détection de traces lumineuses présenté ici est relativement simple. Son
efficacité est convenable, mais le taux de fausses détections n’est pas négligeable. La plupart
des fausses détections se produisent lorsque le cliché analysé comporte une étoile très brillante
saturée pour laquelle l’amas associé a fusionné avec l’amas d’une colonne saturée non masquée
(schéma A.8). Dans ces cas très particuliers, l’amas résultant peut remplir tous les critères de
sélection ; l’angle θ donnant l’orientation de l’axe principal de l’amas est biaisé du fait de la
présence de l’étoile, ce qui rend inopérante la coupure sur θ destinée à éliminer les amas dus
aux colonnes saturées.

185



Détecteur de traces de satellites
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Colonne défectueuse

θ

FIG. A.8 – Fausse détection. L’amas issu de la fusion d’un amas associé à une colonne saturée (norma-
lement rejetée) et d’un amas dû à une étoile très brillante remplit parfois tous les critères de sélection des
traces. La présence de l’étoile biaise le calcul de l’angle θ.

Les performances de ce détecteur sont toutefois suffisantes pour l’utilisation qui en est faite
dans l’expérience EROS. Utilisé en amont lors de la sélection des images destinées à la construc-
tion d’images composites, cet algorithme sert surtout à éliminer les images douteuses. Une
faible fraction de fausses détections est donc acceptable.

Ce programme fait partie de la chaîne de traitement en photométrie différentielle d’EROS.
Il est disponible dans la base de développement CVS à l’adresse suivante :

http://cvs.in2p3.fr/eros/Triton/images/killsatellites.cc

L’utilisation de techniques plus performantes, comme la décomposition des images en on-
delettes (avec une base de fonctions bien choisie, adaptée à la forme du signal recherché) serait
sans doute plus efficace pour détecter des objets allongés comme les traces de satellites. Un
détecteur basé sur ces techniques serait probablement plus performant.
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Annexe B

Photométrie du candidat
OGLE-2000-BLG-43

B.1 Alerte OGLE avec effet de parallaxe

Depuis 1994 le groupe OGLE dispose d’un système d’alerte en ligne [Udalski et al., 1994a]
qui permet de signaler en temps réel des objets dont la variabilité semble due à un effet de
microlentille gravitationnelle. Parmi les candidats détectés, certains présentent des propriétés
intéressantes ; c’est le cas de l’événement OGLE-2000-BLG-43, signalé mi-2000, dont la courbe
de lumière obtenue dans la bande I en photométrie différentielle (cf. Wozniak [2000]) est re-
présentée figure B.1. L’étoile source (type K) appartient à un champ du Centre Galactique
(αJ2000 = 18h08m43s.04, δJ2000 = −32o24′39′′.5). La courbe de lumière présente une légère
distorsion par rapport à une courbe de Paczyński : le groupe OGLE a montré qu’un ajustement
de microlentille simple est insuffisant, et qu’il est nécessaire d’introduire un effet de parallaxe
terrestre pour rendre compte des observations (voir fig. B.1 et Soszyński et al. [2001]). OGLE-
2000-BLG-43 est le premier événement où un effet de parallaxe ait été observé sur près de deux
années.

En modélisant la courbe de lumière comme un événement de microlentille avec effet de pa-
rallaxe (cf. 2.1.3.4 pour la paramétrisation), OGLE a trouvé deux solutions satisfaisantes (bap-
tisées P et P′) dont les paramètres (u0, t0, tE, Is, r̃E, ψ, f)1 sont indiqués table B.1. La solution P
possède le meilleur χ2 ; mais le χ2 de la solution P′ est très peu différent, ce qui ne permet pas
de trancher entre P et P′.

Pour le groupe OGLE, la saison d’observation du Bulbe Galactique s’achève début no-
vembre. En observant le plus longtemps possible le champ contenant l’étoile source, OGLE a
pu suivre l’événement jusqu’au 22/11/2000. La courbe de lumière obtenue ne comporte donc
aucune mesure après le maximum d’amplification.

Le groupe EROS dispose d’assez peu de mesures pendant la montée, mais a réalisé par
contre de nombreuses observations dans cette direction fin 2000 et début 2001, pendant la “des-
cente”. Aussi a-t-il semblé intéressant de rechercher l’événement dans les données EROS et de
comparer nos mesures avec les modèles proposés par OGLE.

1ψ est l’angle du mouvement relatif entre le déflecteur et la source rapporté à la projection du grand-axe de
l’orbite terrestre dans le plan du déflecteur, et f la fraction de flux non-blendé de l’étoile source.



Photométrie du candidat OGLE-2000-BLG-43

FIG. B.1 – Événement OGLE-2000-BLG-43. Courbe de lumière construite avec les données OGLE.
L’ajustement d’une courbe de Paczyński simple est indiquée en pointillés, et l’ajustement avec parallaxe
en trait continu. Les résidus pour la solution P sont indiqués dans les cartouches (d’après Soszyński et al.
[2001]).

Modèle t0 tE (jours) u0 Is f

S 1898.7 ± 0.1 169.6 ± 0.3 0.0 ± 0.002 13.5366 ± 0.0004 —
P 1893.4 ± 1.0 156.4 ± 4.4 0.27 ± 0.01 13.5406 ± 0.0004 0.911 ± 0.056

P′ 1842.5 ± 0.9 158.2 ± 4.2 0.11 ± 0.01 13.5406 ± 0.0004 0.77 ± 0.04

Modèle ψ r̃E (UA) χ2

S — — 9025.2
P 3.024 ± 0.005 3.62 ± 0.18 314
P′ 3.017 ± 0.007 4.79 ± 0.22 320.8

TAB. B.1 – Ajustements proposés par OGLE pour l’événement OGLE-2000-BLG-43. Le modèle S de
microlentille simple est insuffisant pour rendre compte de la courbe de lumière. Un ajustement avec effet
de parallaxe est nécessaire ; deux solutions avec parallaxe P et P′ décrivent bien les données. La solution
P donne le meilleur χ2, mais le jeu de paramètres P′ est aussi satisfaisant, et il est difficile de donner la
préférence à l’une des solutions sans information supplémentaire.
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Photométrie du candidat sur les images EROS

B.2 Photométrie du candidat sur les images EROS

L’étoile source de l’événement OGLE-2000-BLG-43 est située dans une région du ciel sur-
veillée par EROS, dans le champ cg016 (fig. B.2). Les images de ce champ ont été traitées en
analyse par soustraction d’images au moyen de la chaîne de réduction développée dans le
cadre de cette thèse et présentée au chapitre 4.
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FIG. B.2 – Position du candidat OGLE-2000-BLG-43 dans les champs EROS vers le Centre Galactique.
L’étoile source est dans le champ cg016. Les positions des champs sont indiquées en coordonnées galac-
tiques (l, b).

Les courbe de lumière REROS et BEROS obtenues ont été corrigées des corrélations avec la
masse d’air et filtrées (les points aberrants ont été supprimés itérativement). Elles sont présen-
tées figures B.4 et B.5.
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B.3 Modélisation combinant les données OGLE et EROS

La variation de flux ∆F c dans chacune des trois bandes disponibles (REROS, BEROS et IOGLE)
peut s’écrire :

∆F c = F c
0 (A− 1) + offset (B.1)

= F c,obs
0 f c(A− 1) + offset (B.2)

= F c,obs
0 [(A− 1)f c + 1] − F c,obs

0 + offset (B.3)

= F c,obs
0 [(A− 1)f c + 1] − F c

ref (B.4)

où F c
0 est le véritable flux de l’étoile source, F c,obs

0 est le flux total comprenant une fraction de
blending (f c est la fraction de flux non-blendé f c = F c

0/F
c,obs
0 ). Le flux mesuré sur l’image de

référence composité s’écrit :
F c

ref = F c,obs
0 − offset (B.5)

offset étant la ligne de base (cf. 6.4.1). Nous utiliserons ici la paramétrisation avec le flux total
blendé F c,obs

0 et la fraction de flux non-blendé f c. Les descriptions avec les paramètres (F c,obs
0 , f)

ou (F0, offset) sont équivalentes (cf. 2.5).

L’ajustement simultané dans les trois couleurs (REROS, BEROS et IOGLE) d’un modèle de micro-
lentille avec parallaxe donne deux solutions, dont les paramètres sont indiqués table B.2. Les
solutions trouvées peuvent être identifiées avec les solutions P et P′ d’OGLE.

Modèle t0 tE u0

P 1894.3 ± 0.7 144.4 ± 2.56 0.32 ± 0.009

P′ 1843.9 ± 0.72 191.5 ± 2.89 0.073 ± 0.006

Modèle ψ r̃E (UA) χ2

P 3.027 ± 0.003 3.02 ± 0.088 746.44 (336.22+228.83+181.39)
P′ 3.028 ± 0.0058 5.59 ± 0.13 1045.89 (374.2+403.08+268.61)

Modèle F obs,IOGLE

0
f IOGLE F obs,REROS

0
fREROS F obs,BEROS

0
fBEROS

P 0.38 ± 0.0001 1.07± 0.044 189671± 156 1.07± 0.045 118305± 115 1.002± 0.043

P′ 0.38 ± 0.0001 0.58± 0.04 190331± 162 0.57± 0.018 118627± 119 0.54± 0.018

TAB. B.2 – Ajustements combinés des données EROS et OGLE pour l’événement OGLE-2000-BLG-43.
Les flux sont exprimés en ADU, et les durées en jours juliens modifiés. Les donnés EROS permettent de
trancher entre les deux solutions P et P′ proposées par OGLE.

L’adjonction des données EROS traitées en photométrie différentielle (195 mesures REROS

et 203 mesures BEROS) à la courbe de lumière OGLE (321 mesures) permet de séparer très net-
tement les solutions P et P′ : le χ2 de la solution P (χ2

P/nddl = 746.44/708) est sans conteste
meilleur que celui de la solution P′ (χ2

P′/nddl = 1045.89/708). De plus, l’étoile source étant
plutôt brillante (I=13.54, V=15.65), la solution P′ semble peu probable car la fraction de flux
non-blendé f est invraisemblable pour une telle source (Il serait étonnant qu’une autre étoile
contribue de façon importante au flux de cette étoile). Les courbes de lumière dans les trois
couleurs sont présentées figures B.3, B.4 et B.5 avec les ajustements P et P′ superposés.
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Modélisation combinant les données OGLE et EROS

Comme l’ajustement d’un modèle de microlentille avec parallaxe fournit à la fois tE et r̃E, il
est possible de déterminer la vitesse relative source-déflecteur projetée dans le plan de l’obser-
vateur,

ṽ = µrel ×
DsDl

Ds −Dl
=
r̃E

tE
= 36.3 ± 2 km.s−1 (B.6)

Cette faible vitesse projetée semble indiquer que la source, le déflecteur et l’observateur tournent
à peu près à la même vitesse autour du Centre Galactique ; la source et le déflecteur appartien-
draient plutôt au disque galactique, et la faible vitesse relative serait essentiellement due à la
dispersion des vitesses dans le disque.
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FIG. B.3 – Événement OGLE-2000-BLG-43. Courbe de lumière IOGLE avec les ajustements P (en trait
plein) et P′ (en pointillés).
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FIG. B.4 – Événement OGLE-2000-BLG-43. Courbe de lumière REROS avec les ajustements P (en trait
plein) et P′ (en pointillés).
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FIG. B.5 – Événement OGLE-2000-BLG-43. Courbe de lumière BEROS avec les ajustements P (en trait
plein) et P′ (en pointillés).
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B.4 Conclusion

Le traitement en photométrie différentielle des données EROS du champ cg016 a permis
d’obtenir les courbes de lumière dans les bandes REROS et BEROS de l’événement à parallaxe
OGLE-2000-BLG-43, avec une précision photométrique accrue. La combinaison de ces mesures
avec les données OGLE a permis de trancher entre les deux solutions proposées par OGLE

pour décrire l’événement. La solution retenue semble indiquer que le déflecteur et la source
appartiennent tous deux au disque de la galaxie.

L’étude de l’événement OGLE-2000-BLG-43 a été effectuée avec Clarisse Hamadache, en
charge de la réduction et de l’analyse des données EROS vers le Centre Galactique ; ces résultats
feront l’objet d’une présentation plus détaillée dans Hamadache [2004] et [Hamadache et al., à
paraître].
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