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Introduction

ETTE thése coincide avec l'arrivée & maturité de deux grands projets de

‘ cartographie du ciel dans 'infrarouge proche : DENIS et 2MASS. Ces pro-

grammes, avec d’autres relevés dans le domaine optique, marquent un pro-

grés décisif de 'astronomie & ’aube du XXI® siécle : les catalogues d’objets produits

par ces grands relevés couvrent une grande partie du ciel, et fournissent des infor-

mations pour plusieurs dizaines de millions de sources, ce qui représente un gain de
plusieurs ordres de grandeur par rapport aux catalogues antérieurs.

Les volumes de données considérables mis en jeu par les catalogues de sources
ponctuelles des projets DENIS et 2MASS (un vaste ensemble de paramétres pour
des dizaines de millions d’objets) nécessitent des outils et des méthodes de gestion
adaptés, que ce soit pour une simple requéte autour d’une position céleste, ou pour
la recherche de catégories d’objets particuliers.

De plus, en combinant une grande sensibilité et des surfaces d’observation trés
grandes, ces projets dépassent de trés loin les données dans I'infrarouge proche dis-
ponibles précédemment. La faible extinction interstellaire & ces longueurs d’onde fait
de ces catalogues un support de choix pour I’étude de la structure de notre Galaxie.

Le travail mené au cours de cette thése comporte donc deux axes majeurs, qui
seront développés dans deux parties distinctes :

1. le développement de méthodes de gestion pour ces grands relevés;

2. leur utilisation pour ’étude de la structure galactique.

Gestion des grands catalogues

Les grands relevés astronomiques modernes, tels DENIS et 2MASS, ainsi que les
programmes de numérisation de plaques photographiques (USNO), produisent des
catalogues de sources dont la taille peut atteindre quelques dizaines de gigaoctets.
Les bases de données classiques ne sont pas adaptées pour gérer de fagon optimale
de tels volumes de données.

Je relate rapidement dans le premier chapitre I’évolution historique des cata-
logues d’objets en astronomie, puis je présente les projets DENIS et 2MASS, dont
les catalogues de sources ponctuelles seront exploités dans les chapitres suivants.

Afin d’avoir un accés rapide au contenu de ces catalogues, nous avons utilisé des
méthodes de compression binaires optimisées, mais sans perte d’information, pour
créer une base de données dédiée, tout en gardant une indexation de ’ensemble de
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la base en positions célestes. On réduit ainsi au maximum les temps de lecture, et on
facilite les requétes par coordonnées. Ces méthodes de compression et d’indexation
font ’objet du deuxiéme chapitre.

Le chapitre 3 décrit le travail de validation des données DENIS que j’ai effectué,
afin de contréler la qualité de ’astrométrie et de la photométrie.

Les catalogues, codés en binaire, sont accessibles et interrogeables depuis le Web.
Les modalités d’interrogation et les interfaces sont exposées dans le chapitre 4.

Structure galactique

La compréhension de la nature et de structure de la Voie Lactée s’est faite pour
I’essentiel au cours des 100 derniéres années. Je rappelle dans le chapitre 5 les prin-
cipales étapes historiques dans I’étude de la structure galactique, ainsi que la vision
moderne des différents constituants de la Voie Lactée.

La modélisation de la Galaxie joue un réle fondamental dans I’étude de la struc-
ture galactique. Le chapitre 6 décrit quelques modéles galactiques, et je m’attarde
particuliérement sur le modéle de Besangon que j’ai utilisé par la suite : ce modéle,
qui tient compte & la fois de 1’évolution stellaire, de I’évolution galactique et de la
dynamique galactique, permet de créer des catalogues synthétiques d’étoiles ayant
les mémes propriétés que les catalogues observés, pour n’importe quelle direction.
Le modéle utilise différentes lois de densités pour simuler les différentes populations
galactiques, et reproduit les erreurs observationnelles. On joue sur les paramétres
des lois de densités pour ajuster le modéle aux observations.

J’al apporté une modification au modéle de Besangon, afin de rendre compte
de deux effets non pris en compte auparavant : le gauchissement et 1’évasement du
disque galactique. Ces déformations du disque de la Voie Lactée sont connues depuis
longtemps dans la couche d’hydrogéne neutre, mais n’avaient été que peu étudiées
dans le disque stellaire.

Le dernier chapitre est consacré a la confrontation du modéle de Besangon avec
des données DENIS. Le principal avantage de I'infrarouge proche est que 1’extinction
y est bien moindre que dans le visible (on a un facteur 10 entre les bandes V et Kj).
On peut donc détecter les étoiles jusqu’a des distances de plusieurs kpc, y compris
a basse latitude galactique, beaucoup plus facilement que dans le domaine optique.

Les données DENIS permettent donc de contraindre les paramétres structurels,
et en particulier de déterminer la forme du gauchissement et de 1’évasement du
disque galactique.



Premiére partie

Gestion des grands catalogues

Astronomers decay faster than plates.

D. Monet






Chapitre 1

Grands catalogues et relevés
infrarouges

1.1 Introduction

1.1.1 Cataloguer le ciel

EPUIS I’Antiquité, les hommes ont dressé des listes des objets qu’ils aper-
D coivent dans le ciel nocturne. On a trouvé la trace d’observations astrono-
miques au temple de Baal (Babylone) dés 2500 av. J.C., et en Chine vers
2300 av. J.C. (sous I’empereur Yao). Les astronomes grecs et romains ont attri-
bué aux étoiles les plus brillantes des noms' encore utilisés actuellement, et les ont

regroupées en constellations qui figurent les grands événements de la mythologie.

A Pceil nu

Un des premiers catalogues dont on ait une trace, avec une liste d’objets et leur
position dans le ciel, est celui d’Aristillus et Timocharis (-284). Ils avaient mesuré les
positions des étoiles les plus brillantes a 1’aide d’une arbaléte (ou baton de Jacob).

En -204, Eratosthéne répertorie plus de 700 étoiles en utilisant des sphéres ar-
millaires pour mesurer les positions. Hipparque établit vers 128 av. J.C. un nouveau
catalogue de plus de 850 étoiles, et il met en évidence la précession des équinoxes
en comparant les positions des étoiles a celles de catalogues plus anciens. Ptolé-
meée reprend dans 1’ Almageste (vers 150 aprés J.C.) les travaux d’Hipparque (il y a
polémique pour savoir s’il a vraiment observé lui-méme ou s’il a juste corrigé les po-
sitions de la précession). On trouve dans I’Almageste les positions et une indication
de magnitude pour un peu plus d’un millier d’étoiles (Fig. 1.1).

La situation n’évolue guére tant que I’ceil reste le seul outil d’observation; de

!Répertorier et nommer sont deux activités fortement liées : tout catalogue astronomique ré-
pertoriant des objets les désigne par un identificateur unique (son nom). Un méme objet détecté
dans plusieurs catalogues pourra ainsi étre désigné par plusieurs identificateurs. On recense par
exemple, pour Véga, 44 «noms» différents.
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Fig. 1.1: Extrait de I’Almageste de Ptolémée. Cette page correspond aux étoiles de la
constellation d’Orion. Ptolémée donne une indication de la brillance des étoiles : les plus
brillantes ont une magnitude de 1. Le catalogue peut étre consulté en ligne : http://

vizier. u-strasbg. fr/cgi-bin/VizieR? -

source=V/61 .
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plus, I'idée de sphére des fizes, commune aux systémes d’Aristote, d’Hipparque ou
de Ptolémée, et qui impose un univers fini et immuable, ne sera remise en cause
qu’aprés les travaux de Copernic, par Thomas Digges (1576) et Giordano Bruno
(1584). L’ Almageste, malgré une précision sur les positions de l'ordre du degré, reste
donc la référence pendant prés de 15 siécles.

Parmi les astronomes orientaux, on peut citer le prince Ulugh Begh, qui aménage
a Samarkand au XV€ siécle un observatoire ot il effectue des mesures d’une grande
précision (quelques minutes d’arc), grace & un immense quart-de-cercle méridien
(40,2 m de rayon). Malheureusement, ses travaux restent inconnus des astronomes
occidentaux.

Avec les grands navigateurs, comme Magellan, les objets les plus brillants de
I’hémisphére sud vont étre découverts. Mais la plus grande avancée avant ’apparition
de la lunette sera la publication par Tycho Brahe (1602) d’un catalogue d’environ
1200 étoiles, avec une précision nettement améliorée par rapport & Ptolémée (on
atteint la minute d’arc). C’est sur la base de ce catalogue que Johann Bayer publie
en 1603 dans Uranometria le premier véritable atlas du ciel : on y retrouve les 48
constellations de Ptolémée, et chaque étoile se voit attribuer une lettre grecque a
l'intérieur de chaque constellation, par ordre de magnitude décroissante?.

Lunettes et télescopes

L’utilisation d’instruments optiques va provoquer un bond en avant de I'astrono-
mie. En 1609, Galilée utilise pour la premiére fois une lunette pour observer le ciel.
Il parvient ainsi & distinguer dans la Voie Lactée de nombreuses étoiles ne pouvant
pas étre résolues a 'ceil nu.

C’est la grande époque des atlas du ciel : les étoiles connues sont représentées
sur des cartes illustrées par les figures mythologiques. L’atlas de Johannes Heve-
lius, Firmamentum Sobiescianum siwe Uranographia, publié en 1690, contient non
seulement ses propres observations dans ’hémisphére nord, mais aussi des cartes de
I’hémisphére sud répertoriant les 341 étoiles observées par Halley depuis St. Héléne
en 1676. L’ Atlas coelestis de John Flamsteed, publié en 1729, est un des plus connus,
et a été repris et amélioré par Fortin dans 1’édition francaise de 1776 (Fig. 1.2). La
précision sur les positions est d’environ 10” dans cet atlas.

La puissance croissante des lunettes, puis des télescopes qui les supplantent vers
1730 permet d’obtenir des catalogues de plus en plus volumineux. William Herschel
recense 2478 objets nébuleux 4 la fin des années 1700. Johann Bode publie en 1801
Uranographia : cet ouvrage comprenant listes d’objets et cartes illustrées est alors
’atlas le plus complet jamais paru, car il reprend les objets du catalogue de Herschel,
obtenant en tout plus de 17 200 étoiles. Ce travail va également marquer la fin des
atlas célestes : les figures mythologiques vont disparaitre des recueils d’astronomie
pour laisser la place a des catalogues et & des cartes moins imagées, mais toujours
plus précises.

2Voir http://www.virtualsky.org/uranometria/ .
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Fig. 1.2: La région du Taureau dans I’atlas de Fortin (1776). Fortin a repris I’Atlas Céleste

de Flamsteed, en améliorant sensiblement la qualité artistique des illustrations

Les télescopes de diamétre croissant permettent en effet non seulement de décou-
vrir de nouveaux objets, mais aussi d’améliorer toujours la précision des mesures

Les plaques photographiques
Vers 1880, des pionniers comme Henry Draper utilisent les récentes techniques
. ?

?
photographiques pour obtenir des images d’objets astronomiques. C’est une révo-
lution aussi importante que 'invention de la lunette, car il n’est plus nécessaire de
tracer & la main des dessins de ce que 'on observe, et en faisant des poses assez
?

longues, on peut accumuler les photons venant de sources faibles, ce qui augmente
considérablement le nombre d’objets détectables

On entre ainsi dans 1’ére des catalogues modernes, qui répertorient de plus en
plus d’objets. On peut citer parmi ces nouveaux catalogues :
?

— le New General Catalogue (NGC) de Dreyer (1888), qui recense 7 840 nébu-
leuses et amas d’étoiles. Avec ’Indez Catalogue (IC), et le Second Index Cata-

24 .
logue (Dreyer, 1895; Dreyer, 1908), le nombre d’objets sera porté a 13 226
— la série des Durchmusterung Catalogues : ces relevés visuels, puis photogra-
a 1932, cataloguent plusieurs centaines de

phiques du ciel, entrepris de 1859

milliers d’étoiles ;
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— le Bright Star Catalogue (1908), qui collecte des informations détaillées sur
9110 objets plus brillants que la magnitude 6.5 (identifiés par un numéro HR
— Harvard Revised Number)

— le Henry Draper catalogue (Cannon & Pickering, 1924), qui contient avec son
extension (Cannon, 1936) 272,150 étoiles;

— ’ambitieux projet de Carte du Ciel (I’ Astrographic Catalogue), dont I'objectif
était de photographier et de déterminer les positions de toutes les étoiles plus
brillantes que la magnitude 11. Le projet, lancé en 1891, a mobilisé 20 observa-
toires, chacun étant chargé de couvrir une zone de déclinaison. Au total, plus
de 4.6 millions d’étoiles ont été observées, parfois jusqu’a la magnitude 13.0.
Ces observations relativement anciennes (avant les années 1950) permettent
aujourd’hui de déterminer les mouvement propres des étoiles brillantes en dis-
posant d’une base de temps relativement importante.

Electronique et informatique : les grands catalogues

La fin du XX siécle voit un nouveau bond en avant : les progrés de l'infor-
matique permettent de gérer d’énormes volumes de données, et les capteurs CCD
(Charge-Coupled Device) apportent un gain considérable en sensibilité. Ces détec-
teurs électroniques peuvent étre embarqués dans les missions spatiales, autre progrés
décisif de cette fin de millénaire : en s’affranchissant de ’atmosphére, on peut dé-
sormais obtenir des catalogues a n’importe quelle longueur d’onde (rayons gamma,
rayons X, UV, infrarouge, ondes millimétriques).

Les nouvelles technologies permettent aussi de retraiter des observations an-
ciennes : la numérisation de plaques photographiques vieilles de plusieurs dizaines
d’années (et en particulier des grands relevés du ciel effectuées par divers observa-
toires) permet de créer des catalogues contenant des centaines de millions d’étoiles.

La table 1.1 présente quelques uns des grands catalogues astronomiques mo-
dernes. On voit que ces catalogues contiennent souvent 10® a 10° objets. Par la
suite, on parlera de grands catalogues quand le nombre d’objets est supérieur a 107.

1.1.2 L’astronomie infrarouge

Quelque soit le domaine spectral, deux points fondamentaux conditionnent les
observations astronomiques au sol :

— la transparence de I'atmosphére a la longueur d’onde considérée;;
— D’existence d’un détecteur sensible & cette longueur d’onde.

Le domaine visible est évidemment le plus aisément accessible, parce que l'at-
mosphére y est transparente et que les détecteurs adaptés sont simples & mettre en
ceuvre. Si le domaine visible se termine pour I’ceil humain dans le rouge vers 7000 A,
on parle en général en astronomie de domaine optique jusqu’a des longueurs d’onde
de 1 pm, et l'infrarouge s’étend de 1 & 350 um. Cette séparation correspond a la fois
a un changement du type de détecteurs utilisés et & un changement des propriétés
de I’'atmosphére. Voyons ce qui se passe & ces grandes longueurs d’onde.



10 Grands catalogues et relevés infrarouges

Année Catalogue Nombre d’objets Caractéristiques

1988 PPM nord 181 731 Positions et mouvements propres,
(précision 0.27” et 0.43"/siécle)

1993 PPM sud 197 179  (complément pour I’hémisphére sud)

1989 IRAS ~500 000 Infrarouge lointain (satellite)

1992 GSC 1.1 ~15 000 000 25 258 765 enregistrements,
mais avec des détections multiples

1997 Tycho 1 058 332 Etoiles observées lors de la mission
spatiale Hipparcos

1997 USNO Al.0 488 006 860 Positions, magnitudes R et B

1997 ACT 988 758 Combinaison de Tycho et de la Carte
du Ciel (mouvements propres)

1998 USNO A2.0 526 280 881 Calibration sur ’'ACT

2000 Tycho-2 2 539 913 Positions et mouvements propres
(précision 60 mas et 2.5 mas/an)

2000 2MASS(*) 162 213 354 47% du ciel, infrarouge proche :
J, H, K,

2001 GSC-II(*) ~2 000 000 000 2 magnitudes et mouvements propres

Tab. 1.1: Caractéristiques de quelques catalogues récents ou en projet (les catalogues
marqués d’une astérisque sont provisoires ou en projet). Les catalogues qui contiennent un
nombre d’objets plus restreint sont en général bien plus précis.

Observations au sol

Si ’atmosphére est bien transparente jusque 0.7 um, sa transmittivité se dégrade
dans 'infrarouge proche pour des longueurs d’onde croissantes (Fig 1.3).

Des bandes d’absorption de plus en plus larges, principalement dues & 1’eau et
au CO,, apparaissent. Les filtres larges couramment utilisés pour les observations
astronomiques & ces longueurs d’onde (J, H, K, L) ont des bandes passantes se
situant dans les fenétres de bonne transmittivité entre les bandes d’absorption (les
longueurs d’onde centrales de ces filtres sont respectivement 1.25, 1.65, 2.2 et 3.5 pm).

La transmission de 'atmosphére dépend en pratique fortement du lieu d’obser-
vation, en particulier de l'altitude et de I’humidité. C’est pourquoi il existe différents
types de filtres selon les observatoires, et donc des systémes photométriques légére-
ment différents®.

Un autre probléme intervenant dans les observations au sol dans l'infrarouge est
I’émissivité de ’atmosphére (airglow). En dessous de 2 pm, c’est surtout I’émission
de radicaux OH™ qui domine, et pour de plus grandes longueurs d’onde, I’émission
thermique de I’atmosphére devient dominante (on atteint la queue de distribution
de Rayleigh-Jeans d’un corps noir a température de 'atmosphére).

Il faut également tenir compte de I’émission thermique de I’environnement immé-

3Dans le cadre du projet de télescope infrarouge Gemini, un important travail de normalisation
des filtres infrarouges a été entrepris.
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Fig. 1.3: Transmittivité de Patmosphére dans l'infrarouge proche pour des conditions
climatiques moyennes 4 Mauna Kea (Hawai). L’atmosphére est transparente pour une
transmittivité de 1, et opaque pour une transmittivité de 0. On a reporté les noms des
filtres correspondant aux fenétres d’observation depuis le sol.

diat du détecteur : on tente de le réduire le plus possible en utilisant des techniques
de refroidissement (cryostats, enceintes de thermalisation).

Petit historique de ’astronomie infrarouge

Dés sa découverte, le rayonnement infrarouge est lié a ’astronomie, puisque c’est
Sir William Herschel qui le met le premier en évidence en étudiant le rayonnement
solaire, au début des années 1800.

Les astronomes américains Coblentz, Abbot, Pettit et Nicholson sont, dans les
années 1920, les premiers & conduire des observations systématiques d’étoiles dans
I'infrarouge. Les détecteurs utilisés sont des bolométres, des radiométres et des ther-
mopiles, qui mesurent les différences d’échauffement avec ou sans la présence de
filtres comme des lames de verre, de mica ou des cellules & vapeur d’eau.

Kuiper est le premier & utiliser des photométres (PbS) a la fin des années 40,
mais il faudra attendre les années 1960 pour disposer de calibrations assez précises,
et de photoconduteurs équipés de systémes de refroidissement.

La premiére véritable cartographie du ciel dans l'infrarouge proche fut entreprise
a la fin des années 1960 par Neugebauer & Leighton (1969) avec le Two Micron Sky
Survey (TMSS). Malgré une magnitude limite de 3.1 dans la bande K (2.2 pm),
plus de 5000 objets de I’hémisphére nord, dont beaucoup d’objets rouges inconnus
auparavant, furent détectés avec un télescope de 62” au Mont Wilson.
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Le catalogue de 'AFGL (Air Force Geophysics Laboratory, Price & Walker
(1976)) est le résultat d’un relevé du ciel 4 4.2, 11.0, 19.8 et 27.4 pm (mais il contient
seulement 2363 sources) .

Les quelques relevés plus profonds entrepris pour 1’étude du disque galactique
(Eaton et al. (1984), Kawara et al. (1982)) ne couvrent que de trés petites zones
(typiquement quelques centaines de minutes carrées).

Jusqu’a la fin des années 80, les progrés des détecteurs ne seront pas suffisants
pour motiver un nouveau relevé sur une grande partie du ciel dans I'infrarouge proche
(voir Price (1988) pour une revue des relevés infrarouges jusque 1988).

A plus grande longueur d’onde

L’émission atmosphérique interdisant les observations depuis le sol dans I'infra-
rouge lointain, il a fallu attendre 1’ére des missions spatiales* pour faire des obser-
vations a ces grandes longueurs d’onde. Les principales missions effectuées dans ce
domaine sont :

— IRAS (Infrared Astronomical Satellite, lancé en 1983), un relevé du ciel a 12,
25, 60 et 100 pm ;

— COBE (Cosmic Background Ezplorer, lancé fin 1989), pour étudier I’émission
diffuse infrarouge et le rayonnement micro-ondes de l'univers primordial ;

— ISO (Infrared Space Observatory, lancé en 1995), le successeur d’IRAS, obser-
vant de 2.5 a 240 microns avec un gain d’un facteur 1000 en sensibilité et 100
en résolution angulaire & 12 um

— MSX (Midcourse Space Ezperiment, lancé en 1996), satellite militaire compre-
nant un télescope observant dans 6 bandes photométriques infrarouges entre
6.8 et 25.1 pm.

Nouveaux détecteurs, nouveaux relevés

La technologie des capteurs infrarouges a été stimulée par les besoins des mili-
taires®, et des cibles de grandes dimensions (256x256 pixels, voire plus), sensibles
dans l'infrarouge proche, avec de bons rendements quantiques (et une efficacité supé-
rieure de plus de 4 ordres de grandeur aux meilleurs photodétecteurs), sont devenus
accessibles a des prix raisonnables. Ces progrés techniques rendaient envisageables
des relevés du ciel a trés grande échelle dans l'infrarouge proche, avec un gain consi-
dérable par rapport au TMSS.

Le Two-Micron Galactic Survey (TMGS, Garzén et al. (1993)), utilisant une
caméra infrarouge montée sur le télescope Carlos Sanchez (1.5 m) aux Canaries, a
ainsi permis de couvrir le plan galactique (entre -15° et +15° de latitude pour des

“On peut toutefois citer des observations & bord d’avions (10 km d’altitude) ou de ballons
(jusque 40 km), permettant de réduire d’un facteur 100 & 1000 cette émission. Voir Price (1988)
pour une liste de ces travaux pionniers.

5En raison de l'importance stratégique de la détection du rayonnement thermique, qui, pour
des objets entre 250 et 330 K, se situe entre 8 et 30 pum.
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longitudes de -5° & 30°, et entre -5° et +5° de latitude entre 30° et 180° de longitude),
avec une magnitude limite mg = 10.

Deux projets de grande ampleur ont aussi émergé au début des années 1990 :
DENIS (DEep Near Infrared Survey of the Southern Sky), et 2MASS (Two Micron
All Sky Survey), avec comme objectifs respectifs la cartographie de I'hémisphére sud
dans les bandes I, J, et K, (pour DENIS), et de tout le ciel en J, H, et K, (pour
2MASS).

Les observations de ces deux relevés étaient en cours pendant ma thése. La suite
de ce chapitre est consacrée a une description rapide de chacun des projets.

1.2 Le projet DENIS

Le projet DENIS (Epchtein, 1997) est piloté par un consortium regroupant de
nombreux laboratoires européens et un institut brésilien. L’objectif est une carto-
graphie compléte de I’hémisphére austral dans une bande optique et deux bandes
du proche infrarouge.

1.2.1 Caractéristiques de I'instrument

L’instrument DENIS (Copet et al., 2001) est installé au foyer Cassegrain du
télescope de 1 m de I'ESO, a La Silla (Chili) (voir Fig. 1.4).

Il s’agit d’'une caméra a trois voies, construite & ’Observatoire de Paris avec la
contribution de divers instituts européens, permettant d’observer une méme région
du ciel simultanément dans trois bandes photométriques :

— [ : filtre Gunn—, centré sur 0.82 pm;
— J : filtre J-Johnson, centré sur 1.25 um
- K, : filtre Kyor, centré sur 2.15 ym.

La lumiére incidente est séparée en trois faisceaux par deux lames dichroiques
(Fig. 1.5).

La figure 1.6 donne les courbes de transmission des filtres et des lames di-
chroiques. Le filtre I, intermédiaire entre les domaines visible et infrarouge, distingue
DENIS des relevés infrarouges classiques. Il permet en effet une meilleure jonction
avec les catalogues dans le domaine optique, ce qui facilite les identifications croisées.
La bande [ facilite aussi la recherche de naines brunes (Delfosse et al., 1997), car son
association aux deux bandes infrarouges permet de les distinguer des autres objets.

Le filtre K, plus étroit et centré a plus courte longueur d’onde que le K—Johnson
standard, ce qui permet de mieux éviter une bande de ’eau, et de réduire ainsi la
brillance du fond de ciel. L’ensemble de I'instrument est placé dans une enveloppe
de thermalisation pour réduire le bruit de fond thermique.

Pour chaque voie optique, un réducteur de focale permet d’avoir un champ de
12’x 12’ sur le détecteur (voir table 1.2 pour les caractéristiques techniques des trois
caméras). En raison des tailles différentes des cibles, ’échelle des images est de 1” par
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Fig. 1.4: L’instrument DENIS, au foyer du télescope de 1 m de La Silla, dans son enveloppe
de thermalisation.

pixel en [, mais de seulement 3” par pixel en J et K. Afin d’améliorer 1’échantillon-
nage dans les voies J et K, un systéme de micro-balayage (micro-scanning) a été
mis au point : un miroir vibrant décompose chaque pose en 9 sous-images décalées
d’1/3 de pixel en ascension droite et de 7/3 de pixel en déclinaison. On obtient ainsi
des images ré-échantillonnées a 1” par pixel.

Bande I J K,
Longueur d’onde centrale (pum) 0.82 1.25 2.15
Cible Tektronix NICMOS-3 NICMOS-3
Taille (pixels) 1024x1024 256 x256 256 x 256
Temps de pose 8.998 s 8.809 s 8.809 s
Magnitude limite (3 o) 18.5 16.5 14.0
Magnitude de saturation 10.0 8.0 6.0

Tab. 1.2: Caractéristiques des 3 caméras DENIS. Les cibles sont des capteurs disponibles
dans le commerce.

La calibration compléte de I'instrument DENIS, tenant compte de tous les élé-
ments (atmosphére, miroirs, dichroiques, objectifs, détecteurs) est décrite par Fouqué

et al. (2000).
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1.2.2 Les observations

Les observations ont débuté en décembre 1995 a La Silla. L’hémisphére austral
a été divisé en trois zones de déclinaison de 30 degrés :

— zone équatoriale : de +2° & -28°;

— zone intermédiaire : de -27° 50’ a -57° 507;

— zone polaire : de -57° 40’ a -87° 40’.

Y

2’ de recouvrement

\A
Hémisphere Sud

Zone équatoriale

30°

Zone polaire

Images
12°x12’

Fig. 1.7: Stratégie observationnelle pour DENIS. On observe a ascension droite constante
des strips de 30° de long en déclinaison. Chaque strip, composé de 180 images, correspond
a un emplacement numéroté (le slot) dans ’'une des trois zones de déclinaison.

A lintérieur de chaque zone, on a défini des slots (Fig. 1.7), correspondant a
des régions de 30° de long en déclinaison et 12’ de large en ascension droite. On a
entre deux slots adjacents un chevauchement minimum de 2’. L’hémisphére complet
contient 5112 slots numérotés de 0 & 5111.

Un strip DENIS correspond a une séquence d’images de 12'x12’ couvrant un
slot. Deux images successives sont séparées de 10’ en déclinaison pour assurer 2’ de
recouvrement. Un strip est donc composé de 180 images.

Notons qu’un méme slot peut étre observé plusieurs fois (en raison de mauvaises
conditions météorologiques lors de la premiére observation, par exemple). Par consé-
quent, deux strips différents peuvent correspondre & un méme numéro de slot (les
strips sont, eux, numérotés par ordre chronologique d’observation).
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Chaque nuit, une procédure d’optimisation des observations détermine les slots a
observer en fonction de divers paramétres : minimisation de la masse d’air, éloigne-
ment du slot par rapport & la lune, priorités scientifiques éventuelles, observations
de strips adjacents pour obtenir une couverture compléte de certaines zones, etc.

Avant et aprés chaque strip (séquence de 180 images), on effectue une séquence
astrométrique (observation d’une zone contenant des étoiles du GSC pour assurer
un bon pointage) et une séquence photométrique (8 observations d’une méme étoile
standard, proche du début du strip). L’ensemble de la séquence d’observation dure
environ 1h30, ce qui permet d’observer entre 6 et 8 strips par nuit.

En marge du relevé complet de I’hémisphére, constitué uniquement de strips, un
autre mode d’utilisation de I'instrument DENIS a été prévu : les batchs. Un batch
est une séquence de 100 images seulement, mais couvrant ’équivalent de 4 strips de
large (et donc beaucoup plus court qu’un strip en déclinaison). On peut utiliser des
batchs, par exemple, pour couvrir rapidement une zone du ciel présentant un grand
intérét, mais leur usage reste limité car ils ne contribuent pas & I'avancement de la
couverture du relevé.

A la fin de ’année 2000, la couverture du ciel sud devrait étre de 92%, et la fin
des observations est prévue pour le courant de 'année 2001.

1.2.3 La chaine de traitement des données

La Silla

Au fur et & mesure de 'acquisition des données, les neuf sous-images infrarouges
(obtenues par la procédure de micro-balayage en J et K;) sont combinées en une
image de 768 x 768 pixels, le fond de ciel est soustrait, et les images sont compressées
puis stockées sur DAT.

Une correction du champ plat (flat field) est aussi effectuée en temps réel afin
d’afficher les images sur les écrans de contréle.

PDAC

Les DAT sont expédiées a 'TIAPS, ou se trouve le Paris Data Analysis Center
(PDAC), qui est responsable de I’archivage et du traitement des images (Borsenber-
ger, 1997).

Les images sont corrigées de 1’émission du ciel, du biais (émission de 'instrument
lui-méme), et une correction du champ plat est appliquée. Le PDAC établit une carte
des mauvais pixels, et étudie les variations de la PSF (Point Spread Function, ou
réponse impulsionnelle) pour mettre en évidence des dégradations éventuelles de la
qualité des images.

Shttp://pcntl.iap.fr/Denis/
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LDAC

Les images traitées au PDAC sont envoyées sur support DLT aux Pays-Bas, au
Leiden Data Analysis Center (LDAC). Le LDAC effectue l'extraction des sources
ponctuelles, ainsi que les calibrations astrométrique et photométrique. L’extraction
de sources se fait a l’aide du logiciel SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996).

La calibration astrométrique se fait par identification croisée avec un catalogue
de référence. Le catalogue USNO A1.0 (Monet et al., 1997) était utilisé jusqu’a
la parution de la deuxiéme version (USNO A2.0, plus de 520-10° sources) qui 1'a
remplacé.

Le LDAC est chargé du traitement des calibrations photométriques (voir p. 17),
qui permettent de fixer la photométrie absolue des sources extraites.

Le contenu des catalogues de sources ponctuelles produits au LDAC est décrit
plus en détails dans la section 2.2.

Les bases de données

C’est ensuite le PDAC qui est responsable du développement des bases de don-
nées de sources ponctuelles (SODA) et des sources étendues (LODA), a partir des
données traitées revenant du LDAC.

En mars 1997, le PDAC a commencé a effectuer en paralléle le calcul de la solution
astrométrique pour les images, et depuis 1999, une nouvelle chaine de traitement
compléte fonctionne au PDAC :

— D’extraction de sources est faite a ’aide d’un logiciel optimisé pour les champs
encombrés (avec la méthode de reconstruction de la PSF décrite par Alard &
Lupton (1998));

— l'astrométrie est calibrée sur celle du catalogue USNO A2.0;

— les séquences de calibration photométriques sont traitées et stockées dans une
base de données ;

— la photométrie des sources est calculée en utilisant un ajustement polynomial

de la PSF (PSF fitting) dans 'image, et le long du strip (Alard, 2000).

Le PDAC gere la base de données de sources ponctuelles ainsi obtenue (qui
contient actuellement le produit de la réduction des strips observés aprés février
1999).

Le détail du contenu de cette base est présenté dans la section 2.2.

La description du fonctionnement des chaines de traitement des données du
LDAC et du PDAC sera & nouveau abordée au chapitre 3, quand nous discuterons

la validation des données DENIS.

Accés public aux données

C’est le Centre de Données Astronomiques de Strasbourg (CDS) qui a pour mis-
sion de mettre & disposition de ’ensemble de la communauté scientifique les données
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traitées et calibrées’.

Un premier échantillon de données traitées au LDAC a été rendu public en dé-
cembre 1998 via le CDS (Epchtein et al., 1999).

Les chapitres 2, 3 et 4 détaillent le travail que j’ai effectué pendant ma thése
autour de 'accés aux données DENIS.

Performances

Les précisions obtenues sur les données sont de 'ordre de :
— 0.5” pour l'incertitude astrométrique;

— 0.05 mag pour les étoiles brillantes, et 0.2 mag pour les plus faibles.

1.2.4 Objectifs scientifiques et premiers résultats

Les applications potentielles d’un grand relevé infrarouge couvrent de nombreux
domaines de recherche. DENIS est bien stir particuliérement adapté a 1'étude des
objets émettant dans le proche infrarouge (étoiles évoluées, objets de faible masse,
étoiles dans des nuages moléculaires, etc.), mais la faible extinction interstellaire a
ces longueurs d’onde® peut aussi servir de nombreux autres projets.

Objets faibles du voisinage solaire

L’étendue du domaine spectral couvert par DENIS rend ce relevé particuliére-
ment bien adapté & la détection des naines rouges des types les plus tardifs (au-dela
de M7). L’analyse de 220 degrés carrés de données & haute latitude galactique a per-
mis d’identifier 3 naines brunes (Delfosse et al., 1997), et 25 naines plus tardives que
M7, ce qui multipliait a I’époque par deux la liste de ces objets trés froids (Delfosse
et al., 1998).

Le relevé complet devrait contenir suffisamment de naines froides pour déter-
miner de fagon robuste la fonction de luminosité locale du disque pour ces objets,
et pour accroitre considérablement notre connaissance sur la physique des naines
brunes (avec un suivi spectroscopique des objets détectés).

L’extinction, le milieu interstellaire

En utilisant des comptages d’étoiles dans le relevé DENIS, on peut construire
des cartes d’extinction détaillées pour les nuages moléculaires proches. Cambrésy
et al. (1997) ont ainsi obtenu une carte d’extinction du nuage Caméléon I avec une
résolution sans précédent. On peut sonder des régions obscurcies de 30 magnitudes
dans le visible.

En combinant ces cartes avec les données IRAS a 60 et 100 um, et avec des cartes
de I’émission millimétrique du CO, on pourra connaitre en détail la température et
la distribution du gaz et des poussiéres dans ces régions.

"http://cdsweb.u-strasbg.fr/denis-public/
8Ar/Ay = 0.60, A;/Ay = 0.29, et Ax, /Ay = 0.11 (Bessell & Brett, 1988).



20 Grands catalogues et relevés infrarouges

Etoiles jeunes dans les nuages moléculaires

On peut détecter avec DENIS de nombreuses étoiles en cours de formation ( Young
Stellar Objects — YSOs, ou proto-étoiles) dans les nuages moléculaires. Copet (1996)
a détecté dans le nuage moléculaire d’Orion de nombreux candidats T Tauri.

Cambrésy et al. (1998) ont détecté des YSOs qui forment probablement une
nouvelle population d’étoiles T Tauri de faible luminosité. Ces objets jeunes émettent
parfois fortement en rayons X, et les données DENIS pourront donc étre comparées

a celles des satellites ROSAT ou XMM.

La structure galactique

Il est quasiment impossible dans le domaine optique de sonder le disque & plus
de 2 kpc. Mais en raison de la faible absorption par le milieu interstellaire dans la
bande Kj, les géantes rouges et les supergéantes peuvent étre détectées avec DENIS
jusque dans le centre galactique. Les supergéantes indiquent les régions de formation
d’étoiles, et I’étude des géantes permet de tracer la distribution et 1’évolution des
populations plus vieilles.

35
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Fig. 1.8: Carte d’extinction pour les régions centrales du bulbe galactique (Schultheis
et al., 1999). On atteint plus de 30 magnitudes visibles d’extinction dans les zones les plus
obscurcies.

Schultheis et al. (1999) ont réalisé une carte d’extinction des régions centrales du
bulbe galactique (Fig. 1.8). L’identification croisée des données DENIS et ISOGAL
(observations & 7 et 15 pm) devrait permettre de modéliser le bulbe et la barre galac-
tique. Des candidats d’étoiles variables ont déja été sélectionnées avec ces données
(Schultheis et al., 2000).

Un premier travail de thése avait été réalisé par Ruphy (1996) sur la structure
galactique, avec les toutes premiéres données DENIS. Nous verrons au chapitre 7 les
résultats que j’ai obtenus au cours de cette thése dans ce domaine.

Les Nuages de Magellan

Un catalogue des deux Nuages a été publié (Cioni et al., 2000b), & partir duquel,
une étude de la morphologie des Nuages a déja été faite par Cioni et al. (2000a).
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Cioni et al. (2000c) ont trouvé des modules de distance m — M de 18.55 pour
le Grand Nuage de Magellan (LMC) et de 18.99 pour le Petit Nuage (SMC). Les
étoiles AGB ont des magnitudes bolométriques inférieures a -3.6 (plus de 1700 Lg).
Les corrections bolométriques de ces objets dépendent de leur couleur (Groenewe-
gen, 1997). Mais avec une limite de 14.0 en K,, DENIS doit détecter toutes les
AGB des Nuages ayant une correction bolométrique my,, — K supérieure a 1.4, ce
qui représente la quasi-totalité de ces objets (seules les quelques AGB trés rouges,
obscurcies avec un fort taux de perte de masse ne seront pas visibles).

Galaxies et cosmologie

Le relevé DENIS permet de construire un grand catalogue de galaxies en s’af-
franchissant des problémes associés & I’extinction interstellaire, qui empéche en par-
ticulier de déterminer précisément une magnitude limite. De plus, les couleurs in-
frarouges sont moins sensibles aux épisodes récents de formation stellaire (Mamon
et al., 1997), et permettent donc une meilleure estimation de la masse de la compo-
sante stellaire.

Vauglin et al. (1999) ont publié un premier catalogue des 20 260 galaxies les plus
brillantes détectées dans la bande I dans un quart du ciel sud. Plus de 70% de ces
galaxies sont nouvelles.

Les données DENIS permettent surtout de détecter de nouvelles galaxies dans la
« zone d’exclusion» (zone of avoidance), a basse latitude galactique. On s’attend a
recenser 900 000 galaxies dans la bande I, 500 000 dans la bande J, et 50 000 dans
la bande K.

Un programme (KLUN+) est en cours pour observer ’émission HI (hydrogéne
neutre) de 8000 galaxies brillantes détectées par DENIS, au radiotélescope de Nan-
cay.

1.3 Le projet 2MASS

2MASS (Skrutskie et al., 1997) est le produit d’une collaboration entre 1’Uni-
versité du Massachusetts (UMASS) et 'IPAC? (Infrared Processing and Analysis
Center, (JPL/Caltech)) pour observer le ciel complet dans trois bandes photomé-
triques dans 'infrarouge proche.

1.3.1 Fiche technique

Les observations sont faites a l'aide de deux télescopes de 1.3 m situés respective-
ment au Mont Hopkins (Arizona) pour I’hémisphére nord, et & Cerro Tololo (Chili)
pour le sud. Ces télescopes sont équipés de deux caméras identiques & trois canaux
(Fig. 1.9), permettant des observations simultanées dans les bandes J (1.25 um), H
(1.65 um), et K, (2.17 pm).

®http://www.ipac.caltech.edu/2mass/
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Fig. 1.9:Chemin optique pour la caméra 4 3 canaux de 2MASS.

Chaque canal est équipé d’un détecteur 256 x 256, permettant une résolution de
2” par pixel pour un champ de 8.5"x8.5" (voir Tab. 1.3).

1.3.2 Stratégie d’observation

Afin d’assurer une couverture compléte, le ciel a été divisé en 59 650 tuiles de
8.5 de large en ascension droite, et 6° en déclinaison. Une tuile est composée de 272
images de 8.5’ x8.5’, avec un recouvrement de 5/6 d’une image a 'autre (Fig. 1.10).

On a un tramage (dithering) induit par les recouvrements importants entre deux
images successives : I'image finale est une combinaison de 6 images individuelles (Fig.
1.11), chaque point du ciel étant observé 6 fois, en différents endroits par rapport
au centre d’un pixel (le pas en déclinaison induit un déplacement d’une fraction
de pixel, et une légére rotation de la caméra provoque des décalages en ascension
droite). Cette procédure de tramage présente plusieurs avantages :

— la PSF est «aiguisée» : & une dimension, on peut voir cela comme le passage
d’une PSF en créneau de 2” de large, en une PSF de méme largeur & mi hauteur,
mais de forme triangulaire. La qualité d’image est améliorée, ce qui permet une
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Fig. 1.10: Stratégie observationnelle pour 2MASS. Chaque tuile de 8.5’ 6° est composée
de 272 images de 8.5’ 8.5°, chaque point d’une tuile étant observé six fois.

meilleure séparation des sources trés serrées, et une meilleure discrimination
étoiles/galaxies ;

— 'uniformité de la photométrie, de ’astrométrie et des images est améliorée,
car les biais dus a ’échantillonnage a I’échelle d’un pixel sont supprimés;

— l’astrométrie et la photométrie sont améliorées par le lissage des variations de
la réponse sur un pixel.

Au cours de l'observation d’une tuile, le télescope balaye le ciel en déclinaison
a vitesse constante, pendant que le miroir secondaire tourne en sens inverse afin
de figer l'image d’une position fixe sur le ciel. Entre deux images, le secondaire
bascule rapidement (50 ms) pour se positionner sur 'image suivante, puis reprend

Cible infrarouge 256256 NICMOS3 (HgCdTe)

Taille d’un pixel 2.07

Bandes photométriques J, H, K

Télescopes 1.3 m, Cassegrain, monture équatoriale
Temps d’intégration 6 x 1.3 s/image = 7.8 s

Sensibilité (30) 17.1,16.4, 15.6 en J, H, et K
Précision photométrique 5% pour les sources brillantes
Uniformité de la photométrie 4% sur tout le ciel

Précision sur l'astrométrie 0.5”

Tab. 1.3:Caractéristiques techniques de 2MASS, et performances attendues.
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son mouvement de compensation du balayage en déclinaison. On a deux lectures
des cibles pour chaque position. La premiére lecture (READ1 ou R1), effectuée juste
aprés le repositionnement du miroir, correspond & un temps d’intégration trés court
(0.05 s). La deuxiéme lecture (READ2 ou R2) s’effectue aprés une pose de 1.3 s.
L’intérét de la premiére lecture est de pouvoir déterminer une magnitude pour les
étoiles trés brillantes qui sont saturées en R2.

En tenant compte des temps morts (reset, repositionnement du secondaire), il
faut environ 7 minutes pour observer une tuile compléte.

Une seule exposition de 1.3s Combinaison de 6 expositions de 1.3s
2.0" / pixel 1.0” / pixel

Fig. 1.11: Exemple de combinaison de 6 observations individuelles en une seule image. On
peut voir le gain important en résolution obtenu entre une observation simple (4 gauche) et
la combinaison (& droite), ainsi que le gain pour les mauvais pixels (dans I’étoile brillante
en bas, par exemple).

Il y a entre les tuiles un recouvrement de 0.95’ en ascension droite et de 8.5’
en déclinaison. L’hémisphére nord est restreint aux déclinaisons supérieures a +12°,
car le rendement attendu (en nuits de bonne qualité) est supérieur pour le télescope
installé au Chil.

Des tuzles de calibration sont observées a des intervalles d’'une heure tout au long
de chaque nuit. Une tuile de calibration ne fait qu’un degré de long, mais elle est
ré-observée 6 fois au cours de la méme séance de calibration. Comme chaque point
est toujours observé dans 6 images, chaque étoile est donc mesurée 36 fois dans une
méme séance de calibration.

Les observations ont débuté au printemps 1997 dans I’hémisphére nord, et un an
plus tard dans le sud. L’ensemble du ciel est couvert depuis fin octobre 2000.
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1.3.3 Traitement des données

C’est I'TPAC qui est en charge du traitement des quelque 20 TB de données
brutes issues des observations.

Une chaine de traitement compléte a été mise au point, le 2MASS Production
Processing System (2MAPPS'®, Cutri (1997)). Cette chaine effectue 'ensemble des
opérations, depuis la réception des données, jusqu’a 'intégration des sources et des
images dans une base de données de travail (WSDB, Working Survey Data Base).
La figure 1.12 donne un apergu de 'organigramme du 2MAPPS.

Les données venant des télescopes sont acheminées & I'TPAC sur bandes DLT.
Les principales étapes du traitement sont :

— un premier traitement des images, pour calculer les décalages entre les diffé-
rentes images, dans chaque bande :

— correction du champ plat et du biais;

— estimation du seeing;

— calcul du fond de ciel, du bruit moyen ;

— extraction sommaire des sources ponctuelles.

— extraction des sources ponctuelles dans chaque bande, et construction des
images combinées :

— combinaison des sous-images (avec les décalages calculés a I’étape précé-
dente) ;

— extraction des magnitudes R2-R1 sur les images combinées ;
— extraction des magnitudes R1 sur les images individuelles;;
— fusion des listes de sources R2-R1 et R1;

— jonction des sources ponctuelles entre les 3 bandes;;

— reconstruction des positions des sources;

— extraction des galaxies et objets a faible brillance de surface sur les images
combinées ;

— traitement des séquences de calibration, détermination des masses d’air et
point zéro des observations ;

— stockage des images et des listes de sources calibrées dans la WSDB.

L’TPAC est chargé de délivrer & la communauté astronomique :

— un atlas d’images;

un catalogue de sources ponctuelles;

un catalogue de sources étendues;

les documentations associées.
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Fig. 1.12: Organigramme du 2MAPPS. Les DLT contenant les observations brutes sont
vérifiées. Les images sont nettoyées (correction de champ plat, dark, fond du ciel). Une pre-
miére extraction des sources ponctuelles permet de déterminer précisément les décalages
entre les images et de construire les images combinées, pour chaque bande. Les extrac-
tions de sources ponctuelles sont faites & partir des images combinées, et les différentes
bandes photométriques sont jointes. Le traitement des sources étendues utilise a Ia fois les
images (surtout pour les objets a faible brillance de surface) et les résultats de extrac-
tion de sources ponctuelles. Le traitement des séquences de calibration permet d’effectuer
les différentes calibrations avant stockage dans la WSDB. Aprés validation des données,
Pinformation est transmise aux sites d’observation (pour signaler, par exemple, les zones a4
ré-observer pour cause de mauvaise qualité).
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L’accés public aux données est assuré par 'IRSA (InfraRed Science Archive)'!,
et une copie est disponible au CDS.

Une copie des données publiques est également accessible au CDS'%, comme on
le verra au chapitre 4.

Il est également prévu que I’atlas du ciel ALADIN(Bonnarel et al., 2000) puisse
proposer les images 2MASS.

1.3.4 Objectifs scientifiques et résultats

Les objectifs scientifiques de 2MASS sont assez similaires & ceux du projet DE-
NIS. Les principales différences entre les deux relevés sont la présence de la bande
I dans DENIS, contre la bande H pour 2MASS, et le fait que 2MASS soit un peu
plus profond dans la bande K, que DENIS.

Les observations dans 'infrarouge proche, moins sensible a la présence des pous-
siéres du milieu interstellaire, permettent d’étudier les structures a grande échelle
de la Galaxie. Le catalogue final de sources étendues sera le premier recensement
des galaxies plus brillantes que la magnitude 13.5 en K, complet pour tout le ciel,
y compris les régions a basse latitude galactique (« zone d’exclusion »). Le catalogue
fournira également une base statistique pour la recherche d’objets rares (étoiles de
trés faible masse, naines brunes, noyaux actifs de galaxies (AGN) trés rouges).

Etoiles de trés faible masse

Kirkpatrick et al. (1999) ont trouvé de nouveaux candidats de naines L, cette
classe d’objets de faible masse, plus froids que les naines M, définie par Delfosse a
partir des données DENIS. Cette définition repose sur la découverte dans les données
2MASS de 20 nouveaux objets de type plus tardif que M9.5 (on en connaissait
seulement 9 auparavant).

Quelques objets trés froids, des naines de type T (présentant des bandes d’ab-
sorption du méthane dans leur spectre), ont également été détectés (Burgasser et al.,
1999). La température effective de ces objets dont on connait trés peu de représen-
tants est de ’ordre de 1300 K.

La découverte de ces objets extrémes, mais aussi de nombreuses étoiles de type
tardif, permet d’améliorer notre connaissance de la fonction de luminosité des objets

de faible masse (Liebert et al., 2000).

Morphologie des galaxies dans l’infrarouge proche

De nombreuses galaxies nouvelles ont été détectées par 2MASS, en particulier
dans les régions obscurcies par le disque de notre propre Galaxie, & basse latitude
(Jarrett et al., 2000). A partir d’un échantillon de galaxies, un atlas morphologique

Onttp://www.ipac.caltech.edu/2mass/data_processing/index.html
Uhttp://irsa.ipac.caltech.edu/
2h¢tp://vizier.u-strasbg.fr/cgi-bin/VizieR?- source=B/2mass
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des galaxies dans l'infrarouge proche a été construit, pour présenter la forme des
galaxies classées dans la séquence de Hubble, & des longueurs d’onde de 1—2pum

(Jarrett, 2000).

AGN rouges

La vision des noyaux actifs de galaxies dans le visibles est fortement sensible &
la quantité de poussiére présente. Dans l'infrarouge, de nombreux AGN invisibles
aux longueurs d’onde optiques peuvent étre mis en évidence. Une recherche d’ob-
jets rouges dans les données 2MASS permet de sélectionner des AGN trés rouges,
auparavant inconnus (Nelson et al., 1999).

1.4 Les catalogues de sources ponctuelles

Les autres chapitres de la premiére partie de cette thése sont consacrés a I’analyse,
a la manipulation et 4 la mise en ligne des catalogues de sources ponctuelles produits
par DENIS et 2MASS. Cette section décrit briévement la nature de ces données.

1.4.1 Caractéristiques

Les projets DENIS et 2MASS sont caractéristiques de ’astronomie moderne,
qui est devenue une science du tout-numérique. Depuis les capteurs numériques,
jusqu’aux catalogues interrogeables en ligne, tout le traitement est informatisé.

Le nombre de sources présent dans les catalogues est trés grand, mais on a, de
plus, énormément de paramétres pour chaque source. Ces paramétres sont le fruit de
chaines de traitement de plus en plus sophistiquées, oi I’on veut garder un maximum
d’information sur les processus d’extraction, de calibration et de caractérisation des
sources.

Il faut aussi garder a ’esprit que les techniques modernes de traitement de 1'in-
formation rendent envisageable la gestion de tels volumes de données.

1.4.2 Le catalogue DENIS

Le catalogue de sources ponctuelles DENIS devrait contenir plus de 100 - 10°
sources.

Les données sont traitées et extraites au LDAC strip par strip. En décembre 2000,
le nombre de strips traités au LDAC et au PDAC étaient respectivement supérieurs
a 1000 et 2000. Un ensemble de 102 strips traités au LDAC constitue le premier
échantillon de données ouvert au public (un peu plus de 17 millions de sources).

Dans chacun des deux catalogues, on peut avoir jusqu’a plus de 70 paramétres
pour chaque source.

Le catalogue final sera le produit de la combinaison de tous les strips traités,
et imposera donc la gestion de toutes les zones de recouvrement, pour que chaque
source n’apparaisse qu’'une seule fois.
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1.4.3 Le catalogue 2MASS

On a vu que tout le traitement des données 2MASS était effectué par I'TPAC.
Il y a eu au cours de ma thése 3 phases de diffusion de données sur les sources
ponctuelles, chacune correspondant & un catalogue remplagant le précédent.

— le 2MASS Sampler, publié en décembre 1998, était un premier échantillon de
227 197 objets;;

— la premiére grande diffusion (IDR1), en mai 1999, contenait 20 204 378 sources;

— I'IDR2, en mars 2000, couvre 47% du ciel et contient 162 213 354 sources.

Le format des catalogues a trés légérement évolué, mais on a toujours une cin-

quantaine de paramétres pour chaque objet'3. Le catalogue final 2MASS, dont la
publication est prévue en 2002, devrait contenir environ 350-108 sources ponctuelles.

3Dans le catalogue de sources étendues, on a jusqu’a 400 paramétres différents pour chaque
!
source !
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Chapitre 2

Compression et indexation

2.1 Manipulation de grands volumes de données

2.1.1 Position du probléme

N A VU au chapitre précédent que les projets DENIS et 2MASS vont détecter
O un trés grand nombre de sources : les catalogues de sources ponctuelles

résultants contiennent des dizaines de paramétres pour des centaines de
millions de sources. Nous devons alors faire face & plusieurs problémes :

— la taille des catalogues devient énorme. Sous forme de fichiers textes, ces
catalogues atteignent des volumes de quelques centaines de gigaoctets (Go).
Les systémes classiques de gestion de bases de données sont inadaptés pour
traiter de tels volumes. Il est nécessaire de compresser au mieux les catalogues
pour pouvoir les manipuler plus facilement ;

— il est difficile de garder un accés rapide aux données. Il faut optimiser les
recherches dans le catalogue de maniére a avoir les temps de réponse les plus
courts possibles. La compression permet déja de réduire la durée des opéra-
tions d’entrée/sortie (en diminuant les volumes de données a lire), mais on
indexe également le catalogue, de maniére a pouvoir accéder plus rapidement
a I'information désirée;

— on doit faire face & des requétes multicritéres. Le nombre de paramétres
disponibles pour chaque objet étant trés grand, les requétes peuvent porter
simultanément sur plusieurs contraintes (ex : quels sont les objets dans telle
région ayant une magnitude inférieure & m, avec une couleur supérieure a c. . . ).

Nous allons voir la fagon dont nous avons géré les problémes de compression
et d’'indexation pour la gestion des catalogues de sources ponctuelles de DENIS et

de 2MASS.
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2.1.2 Techniques mises en ceuvre

Nous avons choisi d’appliquer aux catalogues de sources ponctuelles
une compression sans perte d’information, en les codant sous forme
de fichiers binaires, en adoptant une indexation sur la position cé-

leste des sources (Derriere et al., 2000)*.

Avec une méthode similaire, les 6 Go du catalogue USNO A1.0 (Monet et al.,
1997) peuvent étre compressés en 3.4 Go (Ochsenbein, 1998).

Pourquoi coder en binaire ?

L’unité d’information élémentaire en informatique est le bit (abréviation de bi-
nary digit). Les ordinateurs fonctionnent en base 2, et un bit ne peut prendre que
les valeurs 0 ou 1.

Un octet est une séquence de 8 bits consécutifs. On parle le plus souvent en octets
(ou en bytes) pour la transmission d’information. En effet, dans la norme ASCII
(American Standard Code for Information Interchange), les principaux caractéres
typographiques (lettres, chiffres, ponctuation) sont codés sur 7 bits (ce qui donne
27 = 128 caractéres). Avec un huitiéme bit servant de validation ou de signe, chaque
caractére de la table ASCII tient sur un octet : I’ASCII peut donc étre considéré
comme un alphabet machine, chaque lettre occupant un octet.

L’octet est donc en pratique ’'unité de base pour transmettre de I'information.

Pour transmettre en ASCII une chaine de z caractéres, il faut utiliser z octets.

Voyons le cas o la chaine en question est un nombre, par exemple « 29». Il faut
en ASCII 2 octets (16 bits) pour transmettre cette chaine (puisqu’on ne considére
que le nombre de caractéres typographiques utilisés, sans se soucier du sens véhiculé).

D’un point de vue numérique, 29 s’écrit en base 2 : 11101. 5 bits suffisent & coder
cette valeur. Puisque les machines échangent ou lisent par défaut des octets, il reste
3 bits inutilisés sur 'octet on 'on a écrit '29’. Ces 3 bits peuvent servir & coder une
autre valeur.

On voit donc l'intérét de transformer les données du texte (ASCII) au binaire,
pour la compression : dans I’exemple ci-dessus, on a réduit le nombre de bits néces-
saires au codage de 16 a 5. Les catalogues de sources contiennent des ensembles de
valeurs que 1’on va s’efforcer de coder au mieux, en binaire.

Codage binaire

Le codage binaire repose sur le principe suivant : on transforme pour chaque
source, chaque paramétre? p; en un entier n;, qui peut s’écrire en binaire sur un
nombre de bits B;. Les blocs de B; bits sont ensuite concaténés pour former une
chaine de caractéres binaire (Fig. 2.1).

!Cette communication au colloque ADASS IX se trouve dans ’annexe C.2, p. 206.
2L’indice 7 distingue les différents paramétres présents pour chaque source.
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Parameétre p; (B; = 2 bits) :H—+— Parameétre ps (Bs = 2 bits) : —+—
Parameétre p; (By = 5 bits) :—+—+—+— Paramétre p5 (Bs = 7 bits) : ——F+—+—+—"+—"—
Parameétre p3 (B; = 3 bits) :—+—+—1 -—-=-

Chaine | | [ [ | [ [ 1 I I 1

Binaire 1er octet 2éme octet 3eme octet

Fig. 2.1: Exemple simple de codage binaire d’un ensemble de paramétres p; dans une
chaine de caractéres.

Pour que le codage soit optimal, on doit s’efforcer de choisir les B; les plus petits
possibles.

Les valeurs individuelles® p; ; de chaque paramétre p; sont converties simplement
en entiers positifs n;; par des formules de la forme

Pij — Wi
g = D — Y 2.1
5= B 1)
ol w; est un seuil (la valeur minimale du paramétre, min;(p; ;), par exemple), et
€; est le pas élémentaire de variation de p;.

Sur z bits, le plus grand entier pouvant étre codé est 2* — 1. On trouve donc
simplement le nombre de bits B; nécessaire au codage du paramétre p; a partir de
la valeur maximale prise par n; :

B; = [ logy(max(ny;) +1) | . (2.2)

Dans ’équation ci-dessus, la notation [z] représente 'arrondi & la valeur entiére
supérieure d’un nombre décimal z (fonction ceil(z) en programmation).

Indexation

L’indexation sur les positions célestes facilite les requétes en coordonnées, qui
sont le type d’interrogation le plus courant (pour chercher si une source connue est
détectée dans le catalogue, a une certaine position).

En pratique, on adopte un découpage hiérarchique de la région du ciel couverte
par le catalogue en petites zones. Lors d’une requéte autour d’une position, on peut
accéder sélectivement aux zones concernées par la requéte, et ne lire que les données
s’y trouvant.

On doit donc conserver, en plus des données de chaque source, un certain nombre
d’informations supplémentaires (positionnement des zones, nombre de sources par

3L’indice j distingue les différentes sources dans le catalogue.
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zone, type de codage, paramétres pour le décodage (w;, €;)...). Ces informations
peuvent étre stockées dans un en-téte, avec les données binaires.

2.1.3 Un exemple simple de codage

Supposons que nous devions appliquer notre méthode de codage binaire aux
données du tableau 2.1.

Ascension droite Déclinaison mag Amag fi fo
134.186270  -57.559999 13.686 0.27 100 O
134.023046  -57.560433  7.420 006 99 1
134.262433  -57.560419 13.906 031 21 1
134.006997  -57.560934 13.331 0.22 100 O
134.143560  -57.560994 12.443 0.14 45 1
134.093502  -57.561394 14.150 036 100 O
134.266528  -57.560572 32.000 9.00 0 1
134.352799  -57.561070 32.000 9.00 0 0
134.048300 -57.562101 13.736 028 80 0
134.423419  -57.562048 32.000 9.00 0 1
134.211157  -57.560932 13.249 021 87 1
134.155622  -57.561257 10.104 0.10 100 O
134.083204 -57.562583 13.375 0.22 100 O

Tab. 2.1:Exemple simple de données a coder.

Il faut d’abord trouver le format optimal pour le codage, c’est a dire les valeurs
des B;, pour nos 6 paramétres.

Prenons I’ascension droite. Les valeurs extrémes sont 134.006997 et 134.423419,
et la précision de 6 décimales. En adoptant, dans 1’équation 2.1, wga = 134.006997
et era = 1078, on peut convertir toutes les ascensions droites en entiers compris
entre 0 et 416 422. D’aprés I’'équation 2.2, il faut donc au minimum Bga = 19 bits
pour coder les valeurs de 1’ascension droite.

Pour f;, qui est un entier compris entre 0 et 100, on obtient simplement avec
W = 0 et € = 1, Bfl = 7 bits.

En appliquant le méme genre de traitement a tous les paramétres de 1’exemple,
on peut en déduire le codage décrit dans le tableau 2.2.

Avec ces régles de codage, on peut convertir chaque valeur p; ; du catalogue de
départ en un entier n;; codé en binaire sur B; bits. Pour chaque enregistrement j,
la concaténation des valeurs binaires (comme sur la Fig. 2.1) forme une chaine de
caractéres. Dans notre exemple, I’ensemble des B; tient sur 64 bits, ce qui fait une
chaine de 8 octets, & comparer & la longueur des chaines de caractéres pour écrire
complétement en ASCII les valeurs numériques (environ 40 octets par enregistre-
ment).
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Parameétre w; e B;
Ascension droite 134.006997 107% 19
Déclinaison -57.562583 107% 12
mag 0 107* 15
Amag 0 1072 10
fi 0 1 7
fo 0 1 1
Total 64

Tab. 2.2: Exemple de codage binaire pour les données du tableau 2.1.

Valeurs a stocker pour le décodage

On voit que pour retrouver les valeurs de départ & partir des valeurs entiéres
codées en binaire, il faut inverser 1’équation 2.1.

I1 faut donc stocker les w; et e; (dans un en-téte, par exemple) pour pouvoir
effectuer le décodage par la suite.

2.2 Codage des données DENIS

L’unité de base des observations DENIS est le strip, une bande de 30° de long
et 12’ de large (voir section 1.2). Les deux centres de traitement de données (LDAC
et PDAC) produisent, strip par strip, des catalogues de sources ponctuelles & partir
des images.

Nous avons adopté pour le codage une architecture adaptée au traitement des
données au fur et & mesure de leur disponibilité, en créant un fichier de données
binaire par strip. On ne gére donc pas, dans un premier temps, les associations de
sources se trouvant dans une zone de recouvrement entre deux strips adjacents. Ces
sources seront présentes en plusieurs exemplaires (un dans chaque strip) dans la
base.

2.2.1 Catalogues LDAC et PDAC

Les catalogues issus des traitements au LDAC et au PDAC ne sont pas identiques,
que ce soit pour la fagon de les produire ou pour leur format.

LDAC

Le LDAC utilise le logiciel SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996) pour effectuer
I’extraction des sources ponctuelles. La chaine de traitement des données a évolué
au cours de ma thése, et le nombre de paramétres pour chaque source a augmenté.
Les premiéres versions des catalogues de strips contenaient les paramétres suivants :

— la position équatoriale (a,d), l'incertitude sur la position et un identificateur;
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— pour chacune des trois bandes photométriques :

— deux magnitudes calculées par photométrie d’ouverture (en mesurant le
flux dans des cercles centrés sur la source, de rayons 7" et 157), et les
erreurs associées ;

— les paramétres d’une ellipse circonscrite a la source;
— un indicateur de stellarité (donné par SExtractor);

— divers flags concernant 1’extraction.

En mai 1998, une magnitude de type Kron (Kron, 1980) a été ajoutée dans
chaque bande, ainsi qu’une indication sur la présence d’autres objets dans le voisi-
nage immédiat de chaque source, et le numéro de 'image d’ou est extraite la source.

Pour les données réduites en 2000, un quatriéme systéme photométrique a été in-
troduit, utilisant un ajustement de la PSF, et les contreparties optiques (magnitudes
B et R de 'USNO A2.0) sont également données, si elles existent.

On a finalement 71 paramétres par source, dans la derniére version du traitement

LDAC (Fig. 2.2).

Il faut noter que les zones de recouvrement entre deux images successives dans un
méme strip sont traitées au LDAC, de fagon a ce qu’il n’apparaisse dans le catalogue
final qu’une seule source. Les deux extractions d’un méme objet dans les deux images
sont fusionnées en un seul enregistrement dans le catalogue de strip résultant (en
prenant la moyenne des magnitudes, et une moyenne pondérée des coordonnées).

PDAC

L’extraction de sources au PDAC utilise les algorithmes développés par Alard
& Lupton (1998). Pour chaque source, les magnitudes sont calculées pour chaque
bande dans 7 systémes photométriques, dont I'un utilise un ajustement polynomial
de la PSF (Alard, 2000).

On a pour chaque source 72 paramétres, qui différent en partie de ceux du LDAC,
parmi lesquels :

— la position équatoriale (a,d), le numéro d’image et de strip, et le jour julien;
— pour chacune des trois bandes photométriques :
— les 7 magnitudes et les erreurs associées;
— des indicateurs de la qualité de 'extraction et de la corrélation a la PSF;
— les positions en pixel dans I'image;

— un flag (pour indiquer si I’objet est saturé, s’il s’agit probablement d’un
artéfact. . . ).

— les magnitudes B et R, ’époque et la distance a la contrepartie optique (ca-

talogue USNO A2.0).

Dans la base de données du PDAC, les zones de recouvrement entre deux images
successives dans un méme strip ne sont pas traitées. Si on a deux détections d’un
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méme objet présent sur deux images adjacentes, il y aura deux enregistrements
distincts dans la base de données. La question de la combinaison des détections
multiples pour la production d’un catalogue sera abordée au chapitre 3, avec la
validation des données.

2.2.2 Aspects communs pour le codage

Il est évident qu’il y a une grande similitude entre les catalogues produits au
LDAC et au PDAC, puisqu’ils utilisent, & la base, les mémes données. Nous avons
choisi de coder, dans les deux cas, les strips individuellement. Les grandes lignes du
codage sont donc trés semblables.

La taille des catalogues dépend de la zone du ciel traversée par le strip. Les étoiles
sont en effet localisées en grande majorité dans le plan galactique. Les strips a4 haute
latitude galactique contiennent en général quelques dizaines de milliers de sources,
mais ceux traversant le bulbe peuvent contenir plus d’'un demi-million d’objets.

Stockage des positions

Un strip correspond & une zone bien déterminée sur le ciel. Les positions (a,d)
dans les catalogues sont données comme des nombres décimaux, avec 6 décimales de
précision.

Des sources voisines ont des valeurs de la position assez proches : plutét que
de coder la valeur compléte des positions, on peut, aprés avoir stocké des valeurs
(az,0,)de référence (les w; de la formule 2.1), ne coder les positions que comme des
décalages (de petits entiers) par rapport a ces valeurs.

Nous avons tout d’abord trié les sources en déclinaison, puis nous les avons
regroupées en paquets de 12’ (0.2°). On stocke une position de référence pour chaque
intervalle en déclinaison. Il suffit alors de 18 bits par source (0.2/107¢ < 2'8) pour
coder les valeurs des décalages en déclinaison par rapport a la position de référence.

La situation est légérement différente pour l'ascension droite. En effet, si la zone
couverte par un strip fait toujours 0.2° (en distance angulaire sur le ciel), cela cor-
respond & un intervalle d’autant plus grand que 'on se trouve a haute latitude
(Aa = 0.2/ cos(4)).

A la limite, au péle, ’ascension droite peut prendre toutes les valeurs de 0.0 &
360.0 degrés. Pour coder en binaire toutes les valeurs possibles avec 6 décimales de
précision, soit 3.6 - 10® valeurs, il faut 29 bits (on conserve ici toutes les décimales,
méme si elles n’ont pas un bien grand sens physique).

Nous avons introduit la possibilité de coder ’ascension droite sur 29 bits (preés
du péle sud) ou 21 bits (un octet de moins), selon le cas. On peut gagner un octet
pour les zones situées plus au nord que ¢ ~ -84.5°, ce qui représente la majorité des
données. On stocke, dans un en-téte associé a chaque zone de déclinaison, la fagon
dont sont codées les données des ascensions droites pour cette zone (21 ou 29 bits).
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POSITION:
Pﬁ 1b SegNr 21b ijk 3b SIGMA 8b DELTA 18b
[ 0] [ 1] [ 2] [ 3] [ 4] [ 5] [ 6]
ALPHA 21b/29%
[ 7] [ 8] [ 9]
DONNEES OPTIQUES:
BPMM 16b RPMM 16b NB_FIELD 8b POS_FIELD 8b

{lllllll:lllllll
i

[ 0] [ 1] [ 2] [ 3] [ 4] [ 5]

DONNEES PHOTOMETRIQUES :

MAG_APER7 15b MAG_APER15 15b MAG_APER7_ERR 15b MAG_APER15_ERR 15b

MAG_AUTO 15b MAG_AUTO_ERR 14b A_Ellipse 14b B_Ellipse 1l4b
:lllTlll:lllllll:llTllll:lllllll:Tllllll:llllllT:lllllll:
I I I I
[ 7] [ 8] [ 9] [10] [11] [12] [13]
E_Ellipse 14b THETA Ellipse 15b SGAL 7b EXTR_FLG 8b IMA FLG 7b
:llllTll:lllllll:llTllll:lllllll:lTlllll:Tllllll:TllllllT
I I I 1
[14] [15] [16] [17] [18] [19] [20]
NB_FIELD 7b POS_FIELD 8b MAG_PSF 15b CHI2_PSF 15b
THTHH:?THH?HTH?ll:lllllll:Tl11111:11111111
M I I ]
[21] [22] [23] [24] [25] [26]

ARTI_FLG 3b

Fig. 2.2: Schéma du codage en binaire des catalogues DENIS issus du LDAC. On a reporté
au dessus des chaines les noms des paramétres et le nombre de bits nécessaire pour les coder,
et en dessous, entre crochets, les numéros des octets dans la chaine. On notera les trois
catégories principales : 'information sur la position, toujours présente, et les informations
sur la contrepartie optique (USNO) et les magnitudes (I, J, K), optionnelles.
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Cas des données manquantes

En raison des limites de détection différentes des 3 caméras, mais aussi des cou-
leurs intrinséques des objets, un objet DENIS n’est pas forcément toujours détecté
dans les 3 bandes photométriques. De méme, un objet n’a pas forcément de contre-
partie optique dans 'USNO.

Il est dans ce cas avantageux pour la compression de ne pas inclure du tout, dans
le fichier binaire, de données pour ces informations absentes (plutét que d’écrire des
séries de 0 inutiles). Encore faut-il pouvoir retrouver, au décodage, les enregistre-
ments ot on a codé des données et ceux ou on les a ignorées.

Nous avons défini trois types de données distinctes, que ’on code chacune sur
une chaine de caractéres :

— chaine 1 : les données toujours présentes pour un objet (ex : position);

— chaine 2 (optionnelle) : les données photométriques (ex : magnitudes, erreurs).
Cette chaine a la méme structure pour chacune des couleurs I, J, et K ;

— chaine 3 (optionnelle) : les données optiques (contrepartie USNO).

Nous allons réserver dans la premiére chaine, et pour chaque source,
quatre bits dont la valeur (0 ou 1) indiquera l’absence ou la présence

de la chaine optionnelle correspondante (I, J, K5, ou USNO).

Quel gain peut-on attendre ? Prenons le cas de la bande I, dont les données sont
codées dans une chaine de Lj caractéres (8L; bits). On ajoute, pour toutes les
sources, 1 bit by indiquant si ’objet est détecté dans la bande I ou non. Si by = 1,
on écrit 8L bits de données pour cette bande. Si by = 0, on n’écrit rien.

Soit f la proportion de sources non détectées en I. Par rapport a la situation ou
on code systématiquement 8L bits de données sans se préoccuper de savoir si il y
a détection ou pas, on gagne de la place si :

1Xf—|—(1—|—8LI)X(1—f)<8LI,
c’est a dire si f > i.

En pratique (voir Fig. 2.2, Ly,g = 27), cette condition est largement validée pour
les données DENIS, et permet un gain de place important lors du codage (de l'ordre

de 45%).

Structure d’un fichier binaire

Le découpage en position adopté se retrouve dans la structure du fichier binaire :
il est divisé en blocs de données correspondant aux différentes zones. Le nombre de
sources dans chaque bloc n’est bien siir pas constant, et on vient de voir que la taille
des données codées par source peut changer d’une source a ’autre (en fonction du
nombre de chaines optionnelles effectivement écrites).

La figure 2.3 schématise ’organisation d’un fichier binaire :
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en début de strip, on code quelques informations globales (numéro de strip,
positions extrémes, nombre total de sources, ...);

on a ensuite une série d’en-tétes (un par zone de déclinaison) contenant des
informations globales pour chaque zone (valeurs de référence pour la recons-
truction des positions, nombre d’objets dans le bloc de données correspondant),
ainsi que le nécessaire pour accéder au bloc de données binaires (position du
début, longueur);

enfin, on a les blocs de données binaires, composés de la juxtaposition de toutes
les chaines de caractéres pour chaque source (le nombre de chaines stockées
varie, comme on peut le voir en bas de la figure 2.3).

Fichier binaire pour un strip DENIS

En-téte de strip Informations globales pour ’ensemble du strip.

En-téte du bloc 1 | En-téte du bloc 2 En-téte du bloc 3 | Informations pour

accéder aux blocs
et pour le
| En-téte du bloc N décodage

Bloc de données 1

Bloc de données 2 Blocs de données

de taille variable

Bloc de données 3 (nombre de

sources différent
et chalnes
optionnelles)

Bloc de données N

Exemple de bloc de données : (Enregistrements de longueur variable a cause des chaines optionnelles)

Position Bande I Bande J ‘ USNO

Position Bande I USNO ‘

Position Bande J Bande Ks ‘

Position Bande Ks

Position Bande I Bande J ‘ Bande Ks ‘ USNO ‘

Fig. 2.3:Structure d’un fichier binaire de données pour un strip DENIS.

2.2.3 Astuces spécifiques et performances

Pour les données du PDAC, nous avons utilisé quelques astuces dans le but de
réduire encore la taille des données a coder :

— parmi les paramétres disponibles pour chaque source, on a le numéro de 'image

d’ou elle est extraite. C’est un entier long (il y a plus d’un million d’images),
mais qui ne prend que 180 valeurs différentes dans un strip. On stocke donc
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le numéro de la premiére image dans 1’en-téte du strip, et on ne garde pour
chaque source qu’un décalage entre 0 et 179 (sur 8 bits) ;

— pour les sources ayant une contrepartie optique, on a 1’époque de la plaque pho-
tographique correspondante. C’est un nombre décimal (par exemple 1979.703).
En pratique, le nombre de valeurs différentes de ce paramétre dans un strip
est faible (car il y a un nombre restreint de plaques sur la zone couverte par
un strip). On stocke donc directement dans I’en-téte du strip les z valeurs dif-
férentes, et on code pour chaque source la valeur par un indice entier entre 0
et z — 1, beaucoup plus court & écrire que la valeur compléte.

Performances

Pour les strips du LDAC, les fichiers binaires sont en moyenne compressés d’un
facteur 13 par rapport aux catalogues ASCII. La commande gzip, permet un taux
de compression de seulement 6.5, en moyenne, sur ces mémes fichiers ASCIIL. Notre
méthode de compression est donc deux fois plus performante que ’algorithme LZ77
utilisé par la commande gzip, mais surtout nos fichiers compressés sont indexés en
position, et ’accés aux données a I'intérieur est possible trés rapidement, sans avoir
besoin de décompresser le fichier complet.

Les strips traités au LDAC ont été recopiés au CDS et codés en binaire : plus
de 500 strips sont disponibles dans une base de données accessible aux membres
du consortium DENIS, et 102 strips parmi ceux-ci ont été sélectionnés pour une
premiére distribution publique des données (Epchtein et al., 1999), aprés validation
(voir chapitre 3).

Pour les strips du PDAC, le facteur de compression obtenu pour les fichiers
binaires est de 9.3, & comparer avec un facteur d’environ 6.2 avec la commande
gzip. La compression est un peu moins importante en raison d’une présentation
plus compacte des fichiers ASCII, et d’un nombre de paramétres optionnels moins
importants que pour le LDAC.

Les données du PDAC sont actuellement en cours de traitement au CDS.

Les performances en termes de rapidité d’accés aux données, ainsi que les inter-
faces pour 'accés sont discutées au chapitre 4.

2.3 Codage des données 2MASS

2.3.1 Introduction

La stratégie de codage pour les catalogues de sources ponctuelles de 2MASS est
légérement différente. En effet, nous ne recevons pas au CDS les données au fur et
a mesure de leur traitement, mais nous recevons les catalogues complets lors des
diffusions publiques successives (2MASS sampler, Incremental Data Release 1 et 2
(IDR)).
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Les catalogues successifs correspondent & un ensemble de tuiles 2M ASS dispersées
sur le ciel complet (cf. Fig. 2.4).

Fig. 2.4: Projection Aitoff en coordonnées galactiques des zones couvertes par la deuxiéme
grande publication de données 2MASS. La densité de sources est figurée en niveaux de gris.

2.3.2 Découpage du ciel

Puisque les données peuvent étre réparties sur ’ensemble du ciel (qui sera com-
plétement couvert, & terme), on doit adopter un mode de découpage en position
pour construire la base de données.

Les données seront stockées dans des fichiers binaires. Le catalogue final de
sources ponctuelles 2MASS devrait contenir plus de 300 millions de sources, ce qui
correspond, comme on va le voir, & plus de 20 Go de données compressées.

On doit conserver une taille de fichiers raisonnable, mais également veiller & ne
pas avoir trop de fichiers dans un méme répertoire, pour des raisons de performance.
Nous avons donc adopté le découpage en fichiers suivant pour construire la base :

— des répertoires correspondant & des bandes de 6° en déclinaison ;

— dans chaque répertoire, 72 fichiers correspondant a des tranches de 20 minutes
en ascension droite.

On aura donc en moyenne 150 000 sources par fichier, ce qui représente une taille

de l'ordre de 10 Mo®.

4Ceci est une approximation trés grossiére. En pratique, ’écrasante majorité des sources ponc-
tuelles est localisée dans le plan galactique, et il y aura des différences de taille importantes d’un
fichier & I’autre.
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A T'intérieur d’un fichier, on adopte également une indexation en position : nous
allons définir dans chaque fichier un certain nombre de zones, avec pour chacune une
position de référence, et dans chaque zone les positions seront stockées sous forme
d’un écart a la position de référence.

Comme on 1'a déja vu pour les catalogues DENIS, un en-téte de données sera
associé a chaque zone.

Comment optimiser le choix du niveau de sous-découpage en zones dans un
fichier 7 Quand on divise par deux la taille des zones en déclinaison, par exemple, on
divise également par deux la valeur maximale & coder pour la distance en déclinaison
dans une zone. On peut donc écrire cette valeur sur un bit de moins pour toutes les
sources. Mais puisqu’il y a deux fois plus de zones, le nombre d’en-tétes a stocker va
doubler.

Il faut tenter de minimiser le volume total V occupé par le codage des positions
(a, &) et des en-tétes. On peut remarquer que si les positions sont données avec 6
décimales de précision (comme c’est le cas pour 2MASS), on peut coder toutes les
valeurs d’un intervalle de 15’ sur 18 bits (0° 15’x108 < 2'8).

Si on note b, et bs les nombres de bits utilisés pour coder ’ascension droite et la
déclinaison, N7 le nombre total d’objets dans le catalogue, et L la taille d’un en-téte
en octets, le volume V' (en octets) & minimiser est

b b o 918 o 918
o + 5+L-360 2 -180 2
8 15/ - 2% 15/ - 2bs

V =Nr-
ou bien encore en simplifiant

bo + bs

V = Nr - 1+ 2025L - 227 (batbs)

Comme on peut le voir sur la figure 2.5, cette fonction présente bien un minimum
qui est la valeur optimale pour le découpage en position dans un fichier.

2.3.3 Codage

La méthode employée pour le codage ressemble fortement a celle utilisée pour
DENIS. On a regroupé en chaines de caractéres les différents types de données
(position, données photométriques, données optiques, voir figure 2.6). On s’arrange
dans chaque cas pour que I’ensemble des valeurs occupe au mieux un nombre entier
d’octets. Avec cette contrainte, nous avons adopté pour le découpage en position un
codage sur 16 bits de ’ascension droite et de la déclinaison, ce qui correspond & des
petites zones de 3’45”.

Une différence notable par rapport aux données DENIS est qu’il y a toujours un
minimum de données dans chacune des trois bandes 2MASS. En effet, dés qu'une
source est détectée dans une des trois bandes 2MASS, une mesure de flux est effectuée
dans les autres bandes au méme endroit, quitte a ne fournir qu’une limite supérieure
sur la magnitude si la détection échoue. La méthode consistant & réserver un bit
pour indiquer la présence optionnelle d’un bloc de données est donc pour 2MASS
seulement applicable aux données optiques.
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3.0e+09
En-tete
domine
2.0e+09 - 8
Position
domine
1 Oe+09 L | L | L | L | L | L | L | L |
28 30 32 34 36 38 40 42 44

Nombre total de bits pour le codage des positions

Fig. 2.5: Recherche du découpage en zones optimal dans les fichiers de données 2MASS.
On a tracé ici la variation de ’espace total V (en octets) occupé par le codage des positions
et des en-tétes, en fonction du nombre de bits (by + bs) choisi pour le codage des positions,
pour 325 millions de sources, avec 12 octets par en-téte.

Quelques astuces

Date d’observation : Pour chaque source 2MASS, la date d’observation est four-
nie (sous la forme AAMMJJ, par exemple). Plutét que de coder cette chaine de ca-
ractéres (6 octets, soit 48 bits), nous avons converti la date en un nombre de jours, &
compter du début des observations 2MASS. On peut ainsi coder la valeur sur 11 bits
(ce qui fait 2048 jours possibles, et couvre amplement la durée des observations).

xisp @ La technique de codage présentée dans la section 2.1.2 est bien adaptée
au cas ou les valeurs & coder sont réparties de fagon & peu prés homogéne. Il y a
un paramétre dans les catalogues 2MASS pour lequel ce n’est pas du tout le cas. Il
s’agit du x? réduit de ’ajustement de la PSF. Dans 'immense majorité des cas, cette
valeur est trés faible, et on a donc des petits nombres & coder. Mais dans quelques
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POSITION:

RA 16b DEC 16b ERR_MAJ 8b ERR_MIN 8b ERR_ANG 9b

i
1

[ 0] [ 1] [ 2] [ 3] [ 4] [ 5] [ 6]

EXTD_FLG 2b DATE 1l1b SCAN 9%b ID 1% psfbi 3b

o I
1
/7N [ 8] [ 9] [10] [11] [12]

MP_FLG 1lb isopt 1b HEMIS 1b

DONNEES OPTIQUES:

NOPT_MCHS 5b DIST OPT 9> PHI_OPT 9%b B_M OPT 12b R M OPT 12b
AN AN I I
[ 1 1 1 ]
[ 0] [ 1] [ 2] [ 3] [ 4] [ 5]
ID_OPT 1b

DONNEES PHOTOMETRIQUES :

M 15b MSIG 14b MSIGCOM 7b RD_FLG 3b CC_FLG 4b
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8] [ 9] [10] [11] [12]

Fig. 2.6: Schéma du codage en binaire du catalogue 2MASS de I'IDR2. On a reporté au
dessus des chaines les noms des paramétres et le nombre de bits nécessaire pour les coder,
et en dessous, entre crochets, les numéros des octets dans la chaine.
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rares cas, ce paramétre prend des valeurs trés élevées. On a schématisé la situation
sur la figure 2.7.

=
S~
@ @
(9]
= L
[
&
NS ..
3 [

]

)

L
° * o
| ° ° ° |-
ks K

Fig. 2.7: Exemple de cas ot un codage a deux modes peut s’avérer utile. Les valeurs &
coder k ne dépassent jamais k,,. Le plus souvent, k est trés petit (et tient donc sur peu de
bits). Mais il y a quelques cas ou k est trés grand, et nécessite un nombre de bits bien plus
important pour le codage.

Nous avons introduit pour ce paramétre la possibilité d’un codage & deux modes.
Soit k la valeur entiére a coder, avec 0 <= k <= k,,. On définit une valeur seuil k, :

- si k <= k,, on code le paramétre sur B, = [log,(k, + 1)] bits;

- si k, < k <= ky,, on code le paramétre sur B, = [log,(k, + 1)] bits.

Si on se limitait a un codage simple (un seul mode), avec N valeurs a coder, la
taille totale occupée (en bits) serait simplement

Vi=N-B,

Si on nomme f(k) la fréquence relative de la valeur k dans le catalogue, la taille
occupée devient

ks km
‘/2: Zf(k) Bs‘l’ Zf(k) Bm‘l’]-
k=0 ks+1
Le 1 dans l'expression ci-dessus vient du fait qu’il faut réserver ailleurs un bit
pour préciser le mode de codage utilisé pour chaque valeur (codage court ou long).
Le codage & deux modes apporte un gain si Vo, < Vi, c’est a dire s’il existe k, tel que

ks

S (B — B.)f(k) > 1.

k=0
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Attention, B, dépend de k, dans cette expression !

Pour les données 2MASS, 'utilisation d’un codage & deux modes (B, = 9 bits,
B,, = 17 bits) pour le x? réduit nous a permis de gagner en moyenne 8 bits par
valeur.

2.3.4 Résultats

Nous avons codé au CDS les données 2MASS aprés chaque diffusion publique (les
dates et volumes sont donnés page 29). Le volume de données disponibles s’est accru
progressivement, chaque diffusion incluant (avec quelques modifications de format,
éventuellement) la diffusion précédente. Afin de garder la méme logique, nous avons
remplacé I’ensemble de la base 2MASS au CDS par les derniéres données disponibles.

Sous forme binaire, I'TDR2 occupe un volume de 8.6 Go, soit environ 53 octets
par source. La compression des catalogues ASCII avec gzip permet de gagner un
facteur 3.3, mais on gagne encore en binaire un facteur 1.6 par rapport a gzip.

Mais la encore, les fichiers binaires sont indexés, et directement consultables sans
qu’il soit nécessaire de les décompresser.

On voit le que taux de compression (~ 5.4) est plus faible que celui atteint avec
les catalogues de strip DENIS. Cela tient en grande partie au fait que I’on ne peut
plus gagner de place avec I'absence de données photométriques comme c’était le cas

avec DENIS.

Les performances et les méthodes pour 1’accés aux données sont discutées au
chapitre 4.
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Chapitre 3

Validation des données DENIS

3.1

L

Une étape essentielle

A VALIDATION des données est une étape essentielle dans la production d’un
catalogue de qualité. J’ai été conduit & mener un certain nombre de tests
sur les sources ponctuelles DENIS extraites par les chaines de traitement du

LDAC et du PDAC.

Ce travail de validation est bien stir déja en partie effectué par les centres de
traitement eux-mémes. Toutefois, les motivations pour effectuer une validation sup-
plémentaire du contenu des catalogues DENIS sont multiples :

on veut s’assurer que les catalogues produits sont de bonne qualité, tant au
niveau de la forme (les données respectent bien le format annoncé) qu’au niveau
du fond (les valeurs —positions, magnitudes— sont aussi exactes que possible).
Ceci est vrai tant pour les données privées (accessibles seulement aux membres
du consortium DENIS), que pour la production des catalogues publics, qui vont
étre distribués a la communauté astronomique internationale ;

les deux centres de traitement utilisent des méthodologies légérement diffé-
rentes. On peut comparer leurs avantages et inconvénients respectifs. La mise
en évidence de problémes dans un catalogue peut éventuellement aboutir a des
améliorations de la chaine de traitement correspondante;

on peut identifier des données & retraiter, ou a réobserver (si les problémes dé-
tectés viennent de mauvaises conditions météorologiques lors des observations,
par exemple) ;

cela nous a également servi pour sélectionner les données utilisées dans la
deuxiéme partie de la thése, pour 1’étude de la structure galactique.

Cette validation des données est sensiblement plus facile 4 faire sur les catalogues,
une fois que nous les avons codés en binaire, selon la méthode décrite au chapitre
précédent.

Tout d’abord, le codage en soi permet de réaliser un certain nombre de tests

sur le contenu des catalogues. En effet, la méthode de compression utilisée revient
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a coder l'information dans un volume minimal. La moindre déviation du contenu
des catalogues par rapport au format imposé pour le codage est immédiatement
sanctionnée par une erreur. Par exemple, pour un paramétre variant de 0 & 100 (que
’on codera sur 7 bits), toute valeur négative, ou supérieure a 127 (27 — 1) sera mise
en évidence simplement en testant la concordance avec le format imposé.

D’autre part, les données, une fois codées en binaire, sont beaucoup plus aisément
manipulables, ce qui facilite grandement 1’application de programmes de tests.

La suite de ce chapitre, aprés quelques rappels sur ’astrométrie, présente les
tests effectués pour valider I'astrométrie et le filtrage des données DENIS, ainsi que
quelques comparaisons entre des données réduites au PDAC et au LDAC.

3.2 Quelques notions d’astrométrie

L’astrométrie est la branche de 1’astronomie consacrée a 1’étude de la position
des astres et de leurs mouvements.

Depuis les mesures de I’Antiquité avec un baton de Jacob jusqu’aux satellites
modernes, des progrés considérables ont été accomplis, mais on a dans tous les cas
un systéme de référence, dans lequel on définit les positions d’une liste d’objets de
référence.

3.2.1 Systémes de référence : FK5, ICRS

C’est actuellement la division I de PUAI (Union Astronomique Internationale)
qui est en charge de définir et de faire respecter les systémes de référence astromé-
triques. Un changement important a eu lieu le 1°" janvier 1998, avec 'adoption d’un
nouveau systéme de référence céleste.

Auparavant, les systémes en vigueur étaient fondés sur I’équateur et un équinoxe
(déduits des observations du mouvement des planétes dans le systéme solaire), pour
une certaine époque de référence, avec un ensemble de régles de transformation des
positions.

Pour les applications pratiques, on utilisait des listes d’étoiles de référence (FK3,
FK4, FK5), avec des positions exprimées dans le systéme ainsi défini.

Le FK5 J2000 (Fundamental Katalog No. 5, Fricke et al. (1988)), par exemple, est
un catalogue de 1535 étoiles brillantes (jusqu’a la magnitude 7.5, avec une extension
de 3117 étoiles jusqu’a la magnitude 9.5). L’incertitude sur les positions est de I’ordre

de 30 & 40 millisecondes d’arc (mas) dans le FK5?.

Depuis 1998, 'UAI a adopté comme systéme de référence 'ICRS (International
Celestial Reference System, Feissel & Mignard (1998)).

'Les erreurs systématiques y sont cependant plus grandes.
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L’'ICRS est un ensemble de prescriptions et de conventions, ainsi
que la modélisation permettant de définir & tout moment un sys-
téme d’axes de référence (triedre).

L’innovation majeure est que le nouveau systéme n’est plus lié aux mouvements
dans le systéme solaire, puisqu’il est centré sur le barycentre du systéme solaire
et que ses axes sont orientés par rapport aux positions d’'un ensemble de sources
extragalactiques.

Ce changement a été motivé par les deux éléments suivants :

— les techniques d’interférométrie radio & trés grande base (VLBI, Very Long
Baseline radio Interferometry) permettent d’atteindre des précisions sur les
positions de ’ordre d’une milliseconde d’arc;

— de plus, les sources radio extragalactiques sont des objets trés éloignés (essen-
tiellement des quasars), et leur mouvement propre est trop faible pour étre
mesuré. Elles constituent donc de meilleures balises que des étoiles de notre
Galaxie.

Bien qu’il y ait a priori aucune obligation en ce sens, pour des raisons de conti-
nuité, les axes de 'TCRS ont été choisis proches de ceux du FK5 J2000.

L’ICRF (International Celestial Reference Frame, Ma et al. (1998))

est une réalisation pratique de 'ICRS.

Il est constitué d’un ensemble de directions fiduciaires pour 608 sources radio
extragalactiques, en accord avec les prescriptions de I'ICRS. La précision sur le
systéme d’axes défini par 'ICRF est estimée & 0.02 mas.

On pourra se reporter & l'article de revue de Johnston & de Vegt (1999) pour
plus de détails sur les systémes de référence.

3.2.2 Catalogues astrométriques

Un systéme comme I'ICRS reste quelque chose d’abstrait. En pratique, on a
besoin de catalogues de référence. L’ICRF défini par les sources radio n’est pas
le mieux adapté pour les besoins courants dans les domaines radio ou infrarouge
proche. On utilise donc dans ces domaines d’autres catalogues.

Hipparcos, Tycho, ACT

Les positions des quelque 120 000 étoiles du catalogue? de la mission astromé-
trique spatiale Hipparcos (ESA, 1997), ainsi que leurs mouvements propres, sont
donnés dans le systéme de coordonnées de I'ICRS, pour I’'époque J1991.25. Avec une

20n peut noter que toutes les étoiles du systéme FK5 figurent dans le catalogue Hipparcos.
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incertitude sur 1’alignement avec I'ICRS de 0.6 mas pour chacun des axes, le cata-
logue Hipparcos est la meilleure réalisation de 'ICRF dans le domaine
optique.

Le catalogue Tycho (ESA, 1997) contient un peu plus d’un million d’étoiles
observées par le repéreur d’étoiles (star mapper) du satellite Hipparcos. La précision
sur les positions est environ 30 fois moins bonne pour ces sources, plus faibles que
celles du catalogue Hipparcos.

Le catalogue ACT (Urban et al., 1998) fournit des mouvements propres avec
une grande précision pour la plupart des étoiles du catalogue Tycho, en combinant
les positions Tycho avec celles du Catalogue Astrographique (AC). Le TRC ( Tycho
Reference Catalogue, Hpg et al. (1998)) est une autre combinaison de I’AC avec
Tycho, réalisée indépendamment par 1’équipe de Copenhague. La précision sur les
positions J1991.25 est de l'ordre de 40 mas, et la précision sur les mouvements
propres de 2.5 mas/an, pour chacun des deux catalogues.

La récente parution du catalogue Tycho-2 (Hgg et al., 2000), qui contient les
positions et mouvements propres de plus de 2.5 millions d’étoiles, marque un nou-
veau progrés. Il est issu des mémes observations, mais grace a un traitement plus
sophistiqué, il est un peu plus précis et contient un nombre d’objets nettement plus

grand que les catalogues Tycho, ACT et TRC.

GSC, USNO

Pour des applications pratiques de calibration astrométrique, on peut avoir be-
soin d’un nombre d’objets de référence bien plus grand que celui contenu dans des
catalogues comme Hipparcos ou ’ACT. Les grands catalogues issus de la numérisa-
tion de plaques photographiques sont alors une bonne base de travail.

Ces catalogues présentent I’avantage de contenir un trés grand nombre d’objets,
mais en contrepartie la précision est nettement moins bonne que celle d’Hipparcos
(on a affaire a plus d’objets faibles). Ce ne sont donc pas des catalogues astromé-
triques utilisables pour des mesures de trés grande précision, mais ils sont suffisants
pour des calibrations nécessitant une grande densité de sources de référence, avec
des positions connues & 0.5-1" environ.

Parmi ces grands catalogues pouvant servir de référence, on peut citer :

— le GSC (Guide Star Catalog, Lasker et al. (1990)), qui contient plus de 25
millions de détections (mais pas autant de sources car il y a des détections
multiples), extraites d’une collection de plaques de Schmidt d’une seule époque
(~ 1982) couvrant ’ensemble du ciel (Quick V' Palomar pour I’hémisphére
nord, et UK SERC J pour le sud et la zone équatoriale). Dans les versions
1.0, 1.1 et 1.2 de ce catalogue, ’astrométrie est calibrée sur des catalogues
antérieurs (AGK3, SAOC, CPC). Les différences de position des sources GSC
avec les catalogues de référence utilisés pour le calibrer sont de ’ordre de 0.5
0.9” (Russell et al., 1990). L’erreur externe, qui dépend de la position sur le
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ciel (région observée) et sur la plaque photographique (centre ou bord), vaut
de 0.2 & 0.8” (par coordonnée).

La version 1.3 du GSC (également appelée GSC-ACT) est une recalibration®
du GSC 1.1 utilisant le catalogue ACT*;

— 'USNO A1.0 (Monet et al., 1997) qui contient plus de 488 millions de sources.
Ce catalogue résulte de la numérisation de plaques photographiques O et E du
POSS I (Palomar Observatory Sky Survey I, couvrant I’hémisphére nord jusque
-32°), et de plaques SRC-J et ESO-R dans 'hémisphére sud. L’'USNO A1.0

utilise le GSC 1.1 comme catalogue de référence pour ’astrométrie ;

— 'USNO A2.0 (Monet et al., 1998), avec 526 millions de sources. La principale
différence avec la version 1.0 est que 'astrométrie est calée sur I'lCRF défini par
le catalogue ACT, et non plus sur le GSC. Le catalogue établissant I'ICRS dans
le domaine optique est pourtant, comme on I’a vu, Hipparcos. Mais les étoiles
du catalogue Hipparcos, ainsi que les plus brillantes du catalogue Tycho, sont
saturées sur les plaques numérisées dans les catalogues USNO. Les étoiles les
plus faibles de Tycho permettent cependant de lier directement la calibration
des plaques a 'ICRS, et ’ACT a été préféré au catalogue Tycho en raison de
la meilleure précision sur les mouvements propres.

3.3 Les données LDAC

3.3.1 Validation de ’astrométrie

Le but de la calibration astrométrique est de passer des coordonnées des sources
en pixels (résultant du processus d’extraction de sources dans les images CCD), aux
vraies positions sur le ciel.

11 ne suffit pas de connaitre les coordonnées célestes du centre de I'image (direc-
tion pointée par le télescope) et la taille des pixels pour déterminer avec précision
la position céleste de toutes les sources d’une image, car il y a une incertitude sur le
pointage, et des distorsions sont possibles dans une image (et ces distorsions peuvent
varier lors d’une séquence d’images : strip ou séquence de calibration).

La calibration astrométrique est une étape essentielle de la chaine de traitement
des données.

Traitement au LDAC

L’astrométrie des sources DENIS est déterminée a partir d’'un catalogue de
référence (CR). Puisque la calibration astrométrique est effectuée pour chaque

3Cette recalibration a été faite par le Pluto Project, http://www.projectpluto.com/gsc_act.
htm .

“Le catalogue GSC-II, qui devrait paraitre en 2001, sera le fruit de la numeérisation de quelque
7000 plaques de Schmidt. Ce projet ambitieux doit conduire & un catalogue contenant tous les
objets du ciel jusqu’a la magnitude V = 18, avec leurs mouvements propres, et des magnitudes
dans au moins deux filtres. Le nombre d’objets attendu dans ce catalogue est de 2 milliards.
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image DENIS, la densité de sources dans le CR doit étre raisonnablement importante
(typiquement, il faut au moins une source du CR par image DENIS). Le relevé
complet étant composé de plus de 900 000 images, on ne peut pas utiliser le catalogue
Hipparcos comme CR, car on aurait beaucoup trop d’images DENIS ne contenant
aucune source Hipparcos.

Les premiéres versions de la chaine de traitement de données du LDAC utilisaient
comme CR le GSC 1.1. Avec 15 millions d’étoiles différentes environ, ce catalogue
permet d’avoir dans la plupart des cas un nombre d’étoiles de référence suffisant
dans chaque image®.

Depuis le début de I'année 1999, c’est ’ACT qui sert de CR pour le traitement
au LDAC. En pratique, on utilise le catalogue USNO A2.0, lui-méme calibré sur
I’ACT, car il contient une densité de sources bien plus grande.

L’astrométrie est faite en deux temps au LDAC :

— la transformation affine décrivant la déformation des images est déterminée
par un mécanisme de triangulation. Une fois les images corrigées de cette
transformation, les décalages systématiques entre les différentes bandes sont
calculés, et les objets extraits sont appariés entre les différentes bandes (7, J,
K,), dans les zones de recouvrement entre images consécutives d’un strip, et

avec le CR;

— ensuite, la calibration astrométrique résultant de cet appariement est effectuée,
et une position est calculée pour chaque source.

Dans les catalogues de strips produits au LDAC, et sur lesquels nous avons ef-
fectué nos tests, chaque objet est présent une seule fois. L’appariement entre les
détections d’'un méme objet dans plusieurs bandes est donc déja effectué, ainsi que
I’appariement de deux détections d’un méme objet se trouvant sur la zone de recou-
vrement entre deux images.

Validation

Afin de valider ’astrométrie des sources contenues dans les catalogues produits
au LDAC, nous avons effectué des comparaisons systématiques avec les catalogues
USNO, qui nous permettent dans la plupart des cas d’avoir une base suffisante
d’objets en commun.

La méthode que nous avons employée consiste & prendre toutes les sources USNO
et toutes les sources DENIS sur une méme région du ciel (par exemple, une image
DENIS, 0.2° x 0.2°). On peut raisonnablement attendre qu’un certain nombre d’ob-
jets soient détectés a la fois par DENIS et par 'USNO (s’ils ne sont pas trop bleus
ou trop rouges), avec des positions & peu prés inchangées (si on ne considére que les
petits mouvements propres) :

5Ce n’est cependant pas toujours vrai, surtout dans les zones de forte extinction. On s’attend a
avoir, sur environ un million d’images DENIS, 8000 images avec une seule source de référence, et
4400 images sans aucune source de référence (A. Holl, communication privée).
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— si 'astrométrie des deux catalogues est bonne, ces sources en commun se trou-
veront approximativement aux mémes coordonnées (a, ¢);

— s1 il y a un décalage systématique de ’astrométrie entre les deux catalogues
(Aa, Aé), on va retrouver les sources communes a des positions (a, ) et

(a4 Aa, § + AJ).

Regardons pour une source USNO, toutes les sources DENIS se trouvant & une
distance inférieure & un seuil R., et tragons tous les vecteurs de composantes (A4, As)
pointant de la source USNO vers chacune des sources DENIS (Fig. 3.1). On stocke
pour chaque source USNO les composantes des vecteurs obtenus.

Superposition de deux catalogues

O [

Champ de vecteurs

Décalage: N

Fig. 3.1: Construction du champ de vecteurs des décalages astrométriques entre les sources
de deux catalogues (symbolisées ici par les cercles et les carrés). On trace, pour chaque
source du premier catalogue (cercles), des vecteurs vers toutes les sources du second ca-
talogue (carrés) situées dans un rayon R.. La superposition des vecteurs (dont on a ici
indiqué I'extrémité par un hexagone) sur un méme graphique fait apparaitre une surden-
sité correspondant au décalage systématique entre les deux catalogues.

Si on répéte cette opération pour toutes les sources USNO d’une région, et que
I’on visualise la superposition de toutes les composantes des vecteurs, on observe :

— des vecteurs distribués au hasard dans le cercle de rayon R., correspondant a
des associations aléatoires. Si les deux catalogues sont complétement indépen-
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dants, on n’observe que ce bruit de fond uniforme®, qui dépend uniquement de

la densité de sources dans les catalogues;

— une surdensité de vecteurs localisée, qui correspond exactement au décalage

astrométrique entre les deux catalogues” (Fig. 3.1). S’il n’y a pas de décalage

entre les deux catalogues, cette surdensité se trouve exactement au centre du

cercle de rayon R., puisque les vecteurs associant les sources communes aux

deux catalogues ont en moyenne des composantes nulles.

Cette méthode présente I'avantage d’étre trés simple et trés rapide pour déter-

miner s’il existe un décalage entre deux catalogues. On calcule en effet une seule fois

la distance aux sources voisines, alors qu'une méthode fondée sur une descente de

gradient, par exemple, nécessiterait ce calcul & chaque itération.

Nous avons produit de fagon systématique pour les catalogues du LDAC des

graphiques comme celui de la figure 3.2 pour détecter des décalages éventuels de

lastrométrie. Comme les sources sont fusionnées dans les zones de recouvrement

entre deux images consécutives, dans les catalogues LDAC, nous avons sélectionné

uniquement des régions situées au centre de chaque image, pour produire un gra-

phique par image, et ceci pour chaque strip.

Strip 3921 — Frame 039

& DEC
DENIS= 1062 [|3nbo 410

Résultats

Fig. 3.2: Exemple de graphique produit pour
valider I’astromeétrie. Sur ce graphique, R. =
187, les cercles concentriques correspondent
4 des rayons de 1, 2.5, 5, 10 et 15”. On a
reporté en haut le numéro du strip et de
Pimage, en bas les positions du centre de
la zone correspondante. Dans la marge de
droite figurent les nombres de sources dans
les différents catalogues. Chaque point re-
présente Pextrémité d’un vecteur de compo-
santes z = (aysNo — apENIS) X cos(dysno),
y = dusno —OpENIs- Les points bleus et rouges
correspondent respectivement a des compa-

raisons avec 'USNO A1.0 et 'USNO A2.0.

La figure 3.2 est caractéristique d’une image pour laquelle I'astrométrie est bonne.

On peut faire plusieurs remarques sur ce graphique :

— la surdensité de points pour laquelle le décalage des données DENIS est nul
correspond & 'USNO A1.0 (points bleus). En effet, ce strip a été traité avec

6Ce point est démontré dans ’annexe B.6, page 183.
"Pour observer la surdensité, il faut bien sir que R, soit supérieur au décalage entre les deux

catalogues!
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le GSC 1.1 comme catalogue de référence astrométrique, et on a vu que

IP'USNO A1.0 est, lui aussi, calibré sur le GSC 1.1;

— la dispersion de cette surdensité donne une idée de l'incertitude sur les posi-
tions, et sur la qualité de la transformation affine déterminée lors de la premiére
étape de la calibration. Le nuage de points est ici bien concentré, dans le cercle
de rayon 1”. L’erreur sur les positions est typiquement de I'ordre de 0.5” pour

les sources DENIS ;

— on voit un léger décalage (= 17) avec le catalogue USNO A2.0. Ce décalage est
en fait uniquement di a la différence d’astrométrie entre les deux versions de
I'USNO. Dans certains cas, la différence entre les deux peut atteindre quelques
secondes d’arc;

— le bruit de fond di aux associations aléatoires de sources est visible sur 1’en-
semble du graphique. La densité de points, bien plus faible qu’a ’endroit du
décalage, dépend uniquement de la densité de sources dans les deux catalogues®
(dont on peut se faire une idée a partir des nombres de sources donnés en marge
du graphique).

Afin d’éviter un contréle visuel de tous les graphiques (un par image, on le
rappelle), nous avons mis au point une procédure de recherche automatique de la
surdensité, consistant simplement & faire passer une fenétre glissante dans le plan
(Aa,ASd).

Cette procédure permet de vérifier que la surdensité se trouve bien au voisinage
de (0,0). I1 faut noter que dans les cas ou la densité d’objets dans les images est
trés faible (en raison d’une forte extinction, par exemple), il peut étre trés difficile
de trouver une surdensité significative, et dans ce cas le résultat de la procédure de
détection automatique est accompagné d’un avertissement.

Pour I’écrasante majorité des images, on obtient des graphiques semblables 4 la
figure 3.2, preuve d’une astrométrie correcte. Cependant, lors de tests systématiques
sur un grand nombre de strips, nous avons rencontré quelques images présentant des
problémes pour 'astrométrie :

— 1l peut y avoir un décalage systématique entre les positions des sources DENIS
et celles de 'USNO. Ainsi, sur la figure 3.3-a, la surdensité est décalée d’environ
7.5”. On peut noter au passage que le bruit de fond est important en raison
d’une grande densité de sources dans cette région;

— sur la figure 3.3-b, on voit deux zones de surdensité pour la méme image, I'une
bien au centre, et 'autre décalée de 12”. Une analyse plus détaillée révéle que
dans cette image, la calibration astrométrique est bonne pour les bandes I et
K, mais pas pour la bande J : il y a eu un probléme d’appariement des sources
détectées en J, qui apparaissent systématiquement décalées.

8Voir discussion dans ’annexe B.6, page 183.
®0On peut noter autour de la surdensité une zone oi la densité du bruit de fond est plus faible.
Cette caractéristique est expliquée en annexe, page 183.
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Fig. 3.3: Exemples de mauvaise calibration astrométrique. Dans le graphique de gauche, il
y a un décalage systématique de I’astrométrie de 7.5”. Notre procédure détecte la présence
et la valeur de ce décalage.® — Le graphique de droite est assez singulier car on a deux
surdensités. En fait, un probléme lors de ’appariement entre les bandes photométriques fait
que les détections en J n’ont pas été associées aux autres bandes : les sources en I et/ou
K, ont une astrométrie correcte (surdensité centrale), et les sources en J sont décalées
(surdensité a 12”).

Ces problémes de calibration astrométrique soulignent a quel point le traitement
est sensible. La technique utilisée au LDAC pour déterminer la transformation affine
(décrivant la déformation des images) repose sur une méthode de triangulation : tous
les triangles entre les sources détectées dans une image devraient étre calculés. Pour
des raisons de performances (en temps de calcul), le nombre de sources utilisées reste
limité (environ 40, mais c’est un paramétre configurable). Aprés correction de cette
transformation affine, les décalages systématiques entre les différentes bandes sont
déterminés.

Dans une zone de relativement forte densité, comme c’est la cas dans la figure 3.3-
a, une mauvaise détermination de la transformation affine est peut-étre en cause (ce
qui expliquerait en outre ’étalement important de la surdensité). On peut supposer
que la mauvaise correction du décalage systématique est en partie due & un pointage
approximatif du télescope ayant conduit & de mauvaises coordonnées de départ pour
la comparaison avec le catalogue de référence.

Il faut garder également & I'esprit que les catalogues de référence ne sont jamais
parfaits, et peuvent induire des erreurs de calibration. On trouve par exemple dans
le catalogue USNO de véritables «trous» (voir Fig. 3.4). La calibration dans ces
zones est donc extrémement délicate. D’une fagon plus générale, les zones de forte
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extinction sont difficiles a calibrer, car les objets présents dans les catalogues de
référence (du domaine optique, en pratique) y sont sensiblement différents de ceux
détectés dans l'infrarouge proche.

-68.5 - .
=
(0]
695 | .
C
o
R
©
£ L ]
©
‘O
(m)
-70.5 - i
~71.5 ‘ ‘ ‘ !
76.0 78.0 80.0 82.0 84.0

Ascension droite (deg)

Fig. 3.4: Densité de sources du catalogue USNO A2.0 dans la direction du LMC. Les
zones rectangulaires quasiment vides correspondent a la taille de la caméra de la machine
(PMM) utilisée pour numériser les plaques photographiques. L’algorithme d’extraction de
sources pour la création du catalogue USNO doit déterminer une valeur du fond de ciel
sur un certain nombre de pixels, image par image. Dans les zones de trés forte densité
(comme c’est le cas ici dans la barre du Grand Nuage), on ne peut pas trouver un nombre
de pixels de fond suffisant, et ’algorithme échoue (D. Monet, communication privée). Le
méme probléme se pose autour des étoiles brillantes fortement saturées (d’ou les zones
circulaires apparaissant vides).

Les zones pour lesquelles un probléme de calibration astrométrique a été mis en
évidence doivent impérativement étre retraitées. En effet, un décalage de plusieurs
secondes d’arc risque de rendre impossible 1’identification croisée des données avec
un autre catalogue.

De plus, les décalages mis en évidence dans les données du LDAC sont en général
présents dans plusieurs images consécutives, et peuvent varier d’'une image 4 1’autre.
Par conséquent, on a parfois des sources qui sont mal appariées sur les zones de
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recouvrement, et apparaissent doublées dans le catalogue final (avec des positions
erronées).

Cette validation de ’astrométrie du LDAC a été effectuée en particulier avant
la publication de la base préliminaire des données DENIS, fin 1998 (Epchtein et al.,
1999)'°.

3.3.2 Photométrie et filtrage des parasites
Calibration photométrique

De méme qu’on ne mesure pas directement les positions des sources sur le ciel,
mais leur position sur le capteur CCD, on n’obtient pas directement avec un capteur
numérique les magnitudes des objets, mais une mesure en ADU (Analog-to-Digital
Unit). La relation de conversion entre les ADU et les magnitudes dépend des carac-
téristiques de 'instrument et de ’atmosphére, et varie avec le temps.

La calibration photométrique est obtenue pour chaque nuit a partir des observa-
tions d’étoiles standard (voir p. 17), objets dont les magnitudes sont bien connues.
Chaque étoile standard est observée 8 fois au cours d’une séquence d’observation,
mais en moyenne seules 6 mesures sont exploitables pour la calibration. Pour éviter
les problémes de saturation, seules les étoiles plus faibles que I = 10.5, J = 8.0 et
K, — 6.5 sont retenues.

Un coefficient d’extinction fixe est utilisé pour déterminer un point zéro pour la
relation de calibration, pour chaque strip (Fouqué et al., 2000)**.

Les points zéro sont donc déterminés de fagon indépendante pour chaque nuit.
La comparaison d’objets se trouvant sur les zones de recouvrement entre deux strips
adjacents indique une précision de l'ordre de 0.05-0.1 magnitudes sur les points
zéro photométriques. Dans le catalogue final DENIS, le traitement des zones de
recouvrement permettra d’obtenir une photométrie globale de meilleure qualité, en
mettant en évidence les variations des points zéro quotidiens.

Graphiques de qualité

Divers graphiques, dont un diagramme couleur-couleur et des histogrammes de
comptage différentiel'?, ont été produits de fagon systématique pour tous les strips
traités au LDAC et archivés sous forme binaire au CDS (voir Fig. 3.5).

Ces diagrammes permettent de mettre en évidence certaines caractéristiques des
données. Ainsi, le diagramme de gauche de la figure 3.6 correspond a un strip traver-
sant une zone de forte extinction : on voit un fort rougissement de certains objets.
On peut également, grace a ces graphiques, détecter des erreurs importantes dans
la calibration astrométrique. Sur le diagramme de droite de la figure 3.6, on voit

10Cet article figure en annexe, p. 188
11Cet article figure en annexe, p. 195.
120n verra au chapitre 4 les autres graphiques produits.
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Fig. 3.5: Exemple de graphiques produits pour chaque strip traité au LDAC et archivé
au CDS. A gauche, un diagramme couleur-couleur [I — J]|,[J — K]. A droite, le comptage
différentiel du nombre d’objets dans chaque bande, par pas de 0.2 mag.

I’effet d’'une mauvaise détermination du point zéro en K : les objets sont décalés de
2.4 mag vers la droite.

Strip 2933 Strip B7O04
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Fig. 3.6: Diagrammes couleur-couleur [I — J|,[J — K| produits pour les strips traités au
LDAC. A gauche, le strip traverse une zone de forte extinction, d’ou un grand nombre
d’objets fortement rougis. A droite, une mauvaise détermination du point zéro provoque
un décalage vers la droite du diagramme.

Artéfacts et parasites

L’extraction de sources permet de trouver les objets réels (étoiles, galaxies),
mais elle détecte également un certain nombre de parasites et d’artéfacts, d’origines
diverses : rayons cosmiques, pixels défectueux, figures de diffraction dues a l'instru-
ment. . .

Ces mauvaises détections doivent autant que possible étre éliminées du catalogue
final. Les catalogues de sources ponctuelles produits pour chaque strip au LDAC
ont déja subi un filtrage pour enlever un certain nombre de ces artéfacts. Le logiciel
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SExtractor, utilisé pour ’extraction de sources, donne en sortie, pour chaque objet,
une indication de la qualité pouvant servir de critére de filtrage. D’autres critéres
interviennent également pour identifier les artéfacts.

Cependant, une analyse détaillée nous a permis de mettre en évidence un certain
nombre d’artéfacts résiduels dans les catalogues produits :

— les ghosts. Dans les voies J et K; de l'instrument DENIS, les étoiles trés
brillantes provoquent des réflexions parasites internes qui vont se traduire sur
le détecteur par un objet fantéme, environ 6 magnitudes plus faible. Les ghosts
sont localisés sur la cible a la verticale de 1’étoile brillante, & une distance d’en-
viron 86 pixels. Les derniéres versions de la chaine de traitement des données
au LDAC incluent désormais un filtrage efficace des ghosts, ce qui n’était pas
le cas pour les premiers catalogues produits;

— les «triplets de micro-balayage». On a vu (p. 14) qu’'une procédure de micro-
balayage permet d’améliorer la précision sur les positions en J et K. Toutefois,
la présence de pixels défectueux sur les caméras NICMOS peut entrainer I'ap-
parition d’artéfacts a la forme caractéristique : des groupes de 3 sources alignées
verticalement, et séparées de 7/3 de pixel sur les images ré-échantillonnées.
Leur disposition caractéristique, et leur présence dans une seule couleur (J ou
K,) rend ces artéfacts facilement identifiables pour le filtrage ;

— des bandes de parasites. Dans quelques images en J ou en K, on observe une
concentration trés importante de pixels brillants sur une bande horizontale. Si
ces parasites d’origine électronique sont extraits par SExtractor, ils peuvent
étre dix fois plus nombreux que les sources véritables dans une image ! Heureu-
sement, leur présence dans une seule bande photométrique, et leur localisation
spécifique facilite leur identification ;

— les poussiéres. La présence de poussiéres dans le télescope se traduit par des
points brillants sur les images, qui peuvent étre extraits comme des sources.
D’une image 4 ’autre, les poussiéres restent présentes, mais leur position peut
varier légérement.

La premiére diffusion publique de données DENIS a été faite a partir d’'une chaine
de traitement (au LDAC) présentant encore quelques imperfections. Le travail de
validation a permis de choisir, pour la mise en ligne, les données les moins affectées
par les problémes mis en évidence, mais aussi d’améliorer le traitement des données
et de signaler, le cas échéant, les strips devant subir un retraitement.

3.4 Les données PDAC

3.4.1 Astrométrie
Traitement au PDAC

Dans un premier temps, les relations de transformation des positions des objets
dans les bandes I et K vers les positions dans la bande J sont déterminées. Les
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coefficients de ces transformations ne varient pas de fagon brusque a l'intérieur d’un
strip, ce qui permet de traverser les régions quasiment vides de sources sans perdre
le contact.

Ensuite, la bande I est ajustée sur le catalogue USNO A2.0 (qui est lui-méme
calibré sur ’ACT, comme on I’a vu), puis la transformation de la bande I vers la
bande J est inversée, ce qui permet de calibrer les positions en J. La relation de
transformation K — J permet de calibrer les positions en Kj.

L’évolution des relations de transformation le long du strip est obtenue par une
régression polynomiale du second ordre. Un contréle est effectué pour vérifier qu'une
solution correcte est obtenue. Si la procédure de calibration échoue (ceci peut se
produire s’il manque des images dans le strip, ou si les conditions météorologiques
étaient mauvaises pendant les observations), le strip n’est pas inclus dans la base de
données.

Validation

Nous avons utilisé, pour valider la calibration astrométrique effectuée au PDAC,
la technique déja présentée dans la section 3.3.1 pour le LDAC.

Des tests systématiques effectués sur quelques strips traités au PDAC n’ont mis
en évidence aucune image pour laquelle il y aurait un probléme de calibration de
I’astrométrie. Ceci confirme que les tests effectués au PDAC sur la qualité de la
calibration astrométrique sont efficaces.

3.4.2 Photométrie et filtrage des parasites
Extraction des sources et calibration

Le traitement des images au PDAC a été décrit par Borsenberger (1997). Pour
détecter les sources, tous les ensembles de pixels connexes ayant un niveau supérieur
a un seuil ajustable (typiquement, 20 au-dessus du bruit de fond) sont identifiés.

Le traitement photométrique repose sur une estimation de la PSF, qui varie &
'intérieur d’une image (a cause de 'optique de 'instrument), et d’une image a l’autre
(a cause des variations atmosphériques).

La forme de la PSF est déduite du profil d’étoiles brillantes. Il faut donc, pour
déterminer la forme de la PSF en divers points des images, un nombre suffisant
d’étoiles : si ce nombre n’est pas disponible dans une seule image, les étoiles de
plusieurs images consécutives sont utilisées.

Le modéle de PSF est une combinaison de 3 gaussiennes ['; de largeur fixe :

I;=(A+BX +CY +DXY + EX?+ FY?) exp {—wz-(XZ + YZ)} (3.1)

ol, si I’on note (zo, yo) la position dans I’image du centroide sur lequel on centre
la PSF, et = et y les coordonnées d’un point quelconque,on a X = z—zq, Y = y—1yo,
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et les coeflicients A, B, C, ...sont donnés par des polynémes de la forme :

A = ataztay+---
B = b0—|—b1m—|—

Les coefficients ag, ay,...,bg,... sont déterminés par une méthode d’ajustement
des moindres carrés décrite par Alard (2000).

Pour chaque source, une premiére valeur du flux est obtenue en calculant le
produit scalaire de la PSF locale avec les pixels identifiés comme constituant la
source, en ignorant les pixels défectueux, et en renormalisant. Six autres valeurs
de flux sont également déterminées : les sommes des pixels dans des ouvertures
circulaires de 6.5, 5.5 et 3.5” autour du pixel central, et les sommes des pixels dans
des ouvertures de 3.5, 2.5 et 1.5”, renormalisées par le modéle de PSF .

Ces 7 flux sont stockés pour chaque source. Les magnitudes, elles, sont calculées
lors des requétes, en utilisant les valeurs des calibrations associées. Ainsi, il n’est
pas nécessaire d’effectuer & nouveau l'extraction des sources si les paramétres de
calibration photométrique d’un strip doivent étre modifiés.

Base de travail et catalogues

Il convient de bien distinguer la base de travail du PDAC des catalogues de
sources ponctuelles.

La base de travail contient absolument toutes les extractions, quelle que soit leur
pertinence (objets réels ou artéfacts, voir figure 3.7). Aucun filtrage n’a été appliqué,
afin de ne perdre aucune information. De plus, chaque objet apparait autant de fois
qu’il est détecté (les différentes mesures d’'un méme objet sont toutes conservées,
elles ne sont pas fusionnées).

La base contient, d’une part, des paramétres caractérisant chaque source, et
d’autre part, & un niveau plus élevé, des valeurs pour calibrer les données (pour
calculer les magnitudes & partir des flux, par exemple). A 'époque ot j’ai été amené
a manipuler les données du PDAC, un certain nombre de paramétres étaient encore
indisponibles dans la base de données. Il s’agit essentiellement de flags, indiquant
par exemple si une source est saturée, s’il s’agit d’un ghost, d’'une poussiére, si la
source contient des pixels défectueux. ..

Pour produire des catalogues utilisables, il est nécessaire de filtrer au mieux les
données contenues dans la base de travail. Ce filtrage nous permettra de produire
les catalogues que nous allons utiliser au chapitre 7 pour 1’étude de la structure
galactique.

Critéres de filtrage

En I'absence des flags identifiant certains artéfacts, nous avons dii définir d’autres
critéres de sélection. Pour chaque détection d’un objet dans une des 3 bandes photo-
métriques, on connait la position en pixels (zar, yar) de I'objet dans 'image corres-
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Fig. 3.7: Exemple de contenu de la
base de travail du PDAC : sur cette pe-
425 | tite zone du ciel, chaque symbole repré-
sente un enregistrement présent dans
la base. On remarque des surdensités
de détections de forme circulaire, cor-

respondant & des artéfacts dans les ha-

DEC (deg)

_450 - los présents autour des étoiles brillantes
en I. On note également des densités
plus importantes dans les zones de re-
couvrement entre les strips adjacents,

ainsi qu’entre les images consécutives,

475 ou les sources sont détectées plusieurs

fois. Les bords des images sont aussi des
régions oti on trouve plus d’artéfacts.

pondante. On dispose également de la valeur de la corrélation du profil de la source
au modéle de PSF (valeur exprimée entre 0 et 100).

Ce coefficient de corrélation a tendance & diminuer pour les objets de magnitudes
plus faibles, mais il permet surtout de mettre en évidence les parasites : par exemple,
un rayon cosmique, méme brillant, aura un profil trés différent de la PSF, et donc
un mauvais coefficient de corrélation.

Un autre critére utile pour le filtrage est le nombre de bandes dans lesquelles une
source est détectée. Un objet détecté simultanément en I, J et K est a priori plus
fiable qu'un objet détecté dans une seule bande.

Il faut garder a l'esprit qu’un relevé du ciel traverse des zones aux caractéris-
tiques fort différentes : par exemple, & basse latitude galactique, dans les régions de
forte extinction, on aura beaucoup plus d’objets non-détectés en I que vers le péle
galactique. Les critéres de filtrage que nous voulons définir doivent étre applicables
a ’ensemble des données.

Pour définir des critéres de filtrage efficaces, j’ai sélectionné, parmi les données
disponibles & 1’époque au PDAC, trois zones de test situées dans des directions
galactiques correspondant & des densités de sources trés différentes (voir Tab. 3.1).

La zone B est située a haute latitude, la zone C se trouve a proximité du centre
galactique, et la zone A se situe dans le plan, mais loin du centre. Chaque zone
couvre plusieurs strips en ascension droite.

Pour chacune de ces zones, j’ai produit des séries de graphiques similaires & ceux
représentés dans la figure 3.8.

Ces graphiques permettent de visualiser la répartition des objets détectés dans
les images, en fonction du coeflicient de corrélation a la PSF et du nombre de bandes
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Zone I1(°) b() R(") Nombre d’objets

A 2503 +00.0 3600 176 297
B  286.8 +57.3 5000 84 351
C 5.3 +00.0 2500 211 797

Tab. 3.1: Zones de test pour le filtrage des données issues du PDAC. On a indiqué les
coordonnées galactiques du centre de chaque zone circulaire, le rayon dans lequel on a
extrait les objets, et le nombre d’objets présents dans la base de travail PDAC dans la

zone.

dans lesquelles chaque objet est détecté!®.

Voyons ce que contiennent ces graphiques, par exemple dans le cas de la figure

3.8-a:

— chaque vignette représente la densité de sources en fonction de la position en
pixels dans l'image, cumulée pour toutes les images de la zone de test A, avec
un pas d’intégration de 20 x 20 pixels;

— chaque rangée de vignettes correspond & des sources détectées dans une cer-
taine combinaison des bandes photométriques, et détectées uniquement dans
ces bandes : 17 rangée pour [ seulement, 2° pour [ et K, 3° pour [ et J, et
derniére rangée pour I, J et K;;

— chaque colonne correspond a un certain intervalle du coefficient de corrélation
a la PSF (indiqué sous chaque vignette);

— toutes les vignettes de cette figure concernent la bande I : toutes les sources
sont donc détectées au moins en I, les positions en pixels dans I'image sont les
positions dans 'image I, et c’est le coeflicient de corrélation a la PSF pour la
magnitude I qui est utilisé.

On peut noter que la taille des vignettes est de 800 x 800 pixels, alors que les
images DENIS font 768 x 768 pixels. Le fait que ’extréme bord des images (ou la
qualité du capteur est moins bonne) n’est pas traité au PDAC explique aussi qu’il
y ait une zone de faible densité en bordure des vignettes.

Si seuls des objets réels, répartis sur le ciel de fagon homogéne, étaient présents
dans les données, ces objets devraient se répartir de fagon uniforme dans les images,
et donc la densité cumulée sur un grand nombre d’image devrait étre uniforme, d’ott
une densité homogéne dans chaque vignette.

A T'inverse, si 'on observe des structures, des inhomogénéités dans les vignettes,
elles sont la signature de la présence de détections localisées préférentiellement & une
certaine position dans les images, qui sont plus vraisemblablement des artéfacts que
de vrais objets.

Sur ’ensemble des figures 3.8-a & 3.8-1, correspondant aux 3 zones de référence
et aux 3 bandes photométriques, on note :

13Le seul critére de détection retenu pour un objet dans une bande est la présence de la magnitude
obtenue & partir du modéle de PSF.
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les

pour les sources détectées en I, J, et K, quelle que soit la zone ou le coefficient
de corrélation, la densité est relativement homogéne ;

les objets détectés seulement en J sont localisés dans des structures le long des
bords d’images : ce sont vraisemblablement majoritairement des artéfacts;

dans les zones A et B, on a peu de sources détectées seulement en J et Kj, et
ce sont vraisemblablement des parasites sur les bords ou les coins des images.
Par contre, dans la zone C, on a beaucoup d’objets réels détectés dans cette
combinaison de bandes, et avec de bons coefficients de corrélation (voir Fig. 3.8-
h et 3.8-i). En effet, de nombreuses sources ne sont pas détectées en I a cause
de la forte extinction vers le centre galactique dans la zone C.

de méme, les objets détectés en K, seulement sont presque uniquement des
parasites dans les zones A et B (Fig. 3.8-c et 3.8-f), mais il peut s’agir de vrais
objets, avec un bon coeflicient de corrélation, dans la zone C (Fig. 3.8-i);

— la densité cumulée d’objets détectés seulement en I n’est homogéne que pour

des coefficients de corrélation élevés. Pour les mauvais coefficients de corréla-
tion, les structures irréguliéres sont dues & la superposition de sources détectées
dans plusieurs images, dans les halos entourant les étoiles brillantes ;

de méme, la répartition des objets détectés en I et J n’est homogéne que pour
les bons coefficients de corrélation a la PSF.

Aprés avoir produit des graphiques comme ceux de la figure 3.8, en faisant varier
seuils de coeflicient de corrélation, j’ai défini les critéres de filtrage suivants :

— conserver toutes les sources détectées concomitamment en I,

Jet K

— rejeter toutes les sources détectées uniquement en I et K, ou
seulement en J ;

— conserver les sources détectées en :

I et J st CORR; > 75 et CORRy > 65;

J et Kg st CORRy > 75 et CORRg, > 75;
I s1 CORRy > 65;

- K, si CORRg, > 75.

Appariement

Une fois le filtrage des artéfacts effectué, reste le probléme des détections mul-

tiples des sources se trouvant dans les régions de recouvrement entre images et strips
adjacents.

Deux sources sont appariées si :

— elles ne sont pas extraites de la méme image ;
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— elles se trouvent & moins de 2” 'une de l'autre!?.

L’ i fait de 1 ié i :
appariement est fait de la maniére suivante :

— a l'intérieur d’un strip :

— si une source est détectée dans plus de bandes que l'autre, on rejette celle
qui a le moins de détections;

— sinon, on fusionne les deux mesures (en prenant la moyenne des magni-
tudes) ;

— entre deux strips, seule la source la plus éloignée d’un bord d’image est conser-
vée (car les bords peuvent encore étre contaminés par des artéfacts, malgré le

filtrage).

Résultats

Ce sont ces critéres que nous avons utilisés pour produire les catalogues employés
au chapitre 7, pour I'étude de la structure galactique.

On peut voir sur la figure 3.9 le résultat du filtrage et de ’appariement sur
I’échantillon de données qu’on avait présenté dans la figure 3.7.
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o°<9°°°°° 2000000:0 B°°°°zo
425 | P emd S B TaSule v 0ot 1
TR e, Tee sees e S, 2 Fig. 3.9: Exemple de filtrage et d’appa-
oo %%o ° o °o 0 0% ° o°o
Bt Tl leen ¥l 00, o, s riement sur les données présentées dans
00 0 0 ©° °T g © % e € ° % ‘w . R ,
s AR O A A U I A la figure 3.7, page 65. On voit que la ré-
g Do 7% G g, 0 O e o0,%e” S TCwn o ghy ..
e B S N partition des sources est beaucoup plus
S B R e et homogéne. La quasi-totalité des arté-
IR BRI of Ty B facts dans les halos ont disparu, et on
et IR e e R disti lus | d ;
o teane £ET T Se ties] ne distingue plus les zones de recou
EE G IO PR SRR .
ce sy ET LT e vrement entre les images ou entre les
Cede 0 e .
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° 2 g
475 * * '
184.00 184.20 184.40
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Lorsque les flags associés aux sources seront disponibles, il sera possible d’amé-
liorer sensiblement les critéres de filtrage. Ceci permettra d’effectuer une diffusion
importante de données DENIS issues du PDAC a l’ensemble de la communauté
astronomique, vraisemblablement en 2001.

14Ce rayon permet de séparer de fagcon non ambigué les vraies associations des associations
aléatoires (la composante Poissonienne de 1’annexe B).
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3.5 Comparaisons LDAC-PDAC

En principe, les deux centres de traitement de données DENIS ne traitent pas
les mémes strips. Au PDAC, ou le travail d’extraction des sources n’a démarré qu’en
1999, les strips traités sont ceux observés aprés février 1999. Au LDAC, ce sont les
strips observés au début du projet (1996, 1997) qui sont traités en priorité.

Un petit nombre de strips identiques (correspondant & une nuit d’observation)
ont cependant été traités indépendamment par les deux centres, afin de pouvoir
comparer les performances respectives des deux chaines de traitement.

Je présente dans la suite de cette section la comparaison des deux réductions sur
le strip 3705. J’ai extrait toutes les sources contenues dans le catalogue du LDAC
pour ce strip. D’autre part, aprés avoir extrait de la base de travail du PDAC toutes
les détections dans ce strip, j’ai filtré et apparié ces données, selon les critéres définis
dans la section 3.4.2. Les résultats obtenus sur ce strip sont représentatifs de ceux
obtenus sur I’ensemble des strips pour lesquels j’ai effectué des comparaisons.

3.5.1 Astrométrie

L’astrométrie des sources n’est pas directement comparable, puisque le strip a
été réduit au LDAC avec le GSC 1.1 comme catalogue astrométrique de référence,
alors qu’au PDAC, c’est 'USNO A2.0 qui a servi & la calibration.

On peut voir sur la figure 3.10 les différences de position entre les sources com-
munes aux deux catalogues. Le critére d’association retenu pour la constitution d’un
échantillon de sources communes est la présence de deux sources séparées de moins
de 2” dans les deux catalogues.

2

Fig. 3.10: Différences de position entre
les sources communes identifiées dans
les catalogues LDAC et PDAC, pour
les premiéres images du strip 3705. La

05

dispersion sur les valeurs est inférieure

-05

DEC_PDAC - DEC_LDAC

1 d 0.5”. La figure n’est pas parfaite-

ment symétrique car les décalages sys-
tématiques varient déja sur ces quelques
images.

2 I I I I I I
B 0.5 0 0.5 1.5 2
RA_PDAC - RA_LDAC

Les différences systématiques de position entre le GSC 1.1 et 'USNO A2.0 vont
entrainer entre les positions des sources au PDAC et au LDAC des décalages qui
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varient le long d’un strip. Ces décalages pouvant étre supérieurs & la dispersion des
différences de positions entre les deux catalogues DENIS, la superposition d’un strip
complet sur la figure 3.10 aurait nui a la lisibilité de la figure, c’est pourquoi on n’a
retenu qu’'une partie du strip.

On peut voir que la dispersion moyenne entre les positions dans les deux cata-
logues est inférieure a 0.5”, ce qui donne une indication de la précision interne de
I’astrométrie pour les sources DENIS.

3.5.2 Photomeétrie

La figure 3.11 présente l'allure des comptages différentiels d’objets dans les 3
bandes, pour le strip 3705, pour chacune des deux chaines de traitement.

10%

1000

100

6 8 10 12 16 18 20 22

4
Magnitude

Fig. 3.11: Diagrammes de complétude pour le strip 3705, avec la réduction PDAC (magni-
tude déduite de ’ajustement au modéle de PSF, traits simples) et LDAC (magnitude pour
une photométrie d’ouverture de 77, traits avec symboles). Le pas utilisé pour le comptage
différentiel est de 0.2 magnitudes.

On remarque que des objets brillants en [ sont extraits au PDAC, alors qu’ils
ne figurent pas dans le catalogue du LDAC. Le traitement des objets saturés'® en I
apparait donc plus performant c6té PDAC.

150n rappelle que la magnitude de saturation en I est de 10.0.
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Le catalogue PDAC apparait, en outre, plus profond dans la bande K, que le
catalogue LDAC.

Au-dela des limites de complétude en J et K, on note que la queue de distribu-
tion des objets faibles est beaucoup plus réduite pour le catalogue PDAC que pour
le catalogue LDAC. Une analyse de ces sources faibles indique d’il s’agit majoritai-
rement de parasites détectés seulement dans une bande photométrique, et mal filtrés

au LDAC.

L’étude des différences de magnitude entre objets identiques dans les deux cata-
logues n’apporte pas beaucoup d’information supplémentaire. On note simplement
que la dispersion moyenne entre les valeurs des magnitudes augmente pour les objets
plus faibles, selon une loi concordant parfaitement avec les erreurs photométriques
(similaires dans les deux catalogues).

Aucune différence systématique n’a été mise en évidence.

On peut cependant noter qu'un nombre plus important de sources au PDAC
sont détectées dans un nombre de bandes plus important. On a ainsi plus de sources
détectées dans les 3 bandes au PDAC qu’au LDAC. Ceci est essentiellement di a la
différence de limite de complétude en Kj.

Sur un diagramme couleur-magnitude (voir Fig. 3.12), on peut faire quelques
remarques supplémentaires.

On retrouve, pour les objets brillants, ’absence de magnitude [ mesurée au
LDAC, alors que cette magnitude est présente au PDAC.

Pour les objets les plus faibles, on voit une différence notable, le catalogue PDAC
étant nettement plus profond que le LDAC, qui semble tronqué au moins 0.5 ma-
gnitudes plus tét, et semble souffrir d’un biais pour les magnitudes les plus faibles.

3.5.3 Conclusion

Vu les différences entre les catalogues du PDAC et du LDAC pour un méme
strip, j’ai choisi de n’utiliser pour I’étude de la structure galactique (Chapitre 7) que
les données provenant du PDAC.

Ce choix a été essentiellement motivé par les meilleures performances du PDAC
pour les objets faibles en K, car cette bande est de premiére importance pour I’étude
des zones ou 'on a une forte extinction interstellaire.
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-a- PDAC : MAG PSF. -b- LDAC : MAG 7.

Fig. 3.12: Diagrammes couleur-magnitude pour les réductions PDAC (magnitudes dé-
rivées de l'ajustement de PSF, & gauche) et LDAC (magnitudes pour une photométrie
d’ouverture de 77, & droite) du strip 3705. Chaque symbole correspond & une détection
dans un catalogue. Le code couleur adopté indique la magnitude I des objets, du rouge
(objets les plus brillants en I) au bleu foncé (objets les plus faibles). Les symboles gris
traduisent une non-détection en I.
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Chapitre 4

Acceés en ligne

4.1 L’astronomie en ligne

4.1.1 Vers le «tout-numérique »

"ASTRONOMIE est en passe de devenir la premiére science « tout-numérique ».
L Ainsi, les détecteurs numériques (CCD), employés aussi bien pour les pro-

jets spatiaux que pour les télescopes au sol, produisent des flux de données
dont le traitement est entiérement informatisé. L’essor des réseaux informatiques a
considérablement facilité les échanges de données entre astronomes. On peut méme
aujourd’hui piloter & distance certains télescopes pour effectuer des observations :
plusieurs télescopes situés & La Silla (Chili) peuvent étre commandés depuis une
station de contréle située a Garching (Allemagne). Enfin, les articles publiés dans le
domaine de I'astronomie sont également, dans leur immense majorité, intégralement

consultables en ligne.

L’essor du Web, avec I'arrivée des premiers navigateurs hypertextes comme Mo-
saic en 1993, a énormément fait pour le développement massif de ’accés aux données
en ligne. Auparavant, un certain nombre de données pouvaient déja étre récupérées
par ftp, et quelques centres dans le monde offraient la possibilité de télécharger des
catalogues.

L’aspect plus convivial et la souplesse d’utilisation du Web ont offert de nouvelles
possibilités pour ’échange et la diffusion d’information en ligne. Avec l'ouverture au
grand public d'Internet, la capacité des réseaux s’est accrue trés rapidement, rendant
possibles des échanges encore plus importants.

Les astronomes ont trés vite percu I'impact que ces nouvelles technologies pour-
raient avoir sur leur discipline. L’évolution des possibilités techniques a créé de nou-
veaux besoins, pour lesquels de nouveaux services ont di étre inventés. Face a la
quantité sans cesse croissante des ressources astronomiques disponibles sur Internet,
la mise au point de méthodes de recherche d’informations pertinentes, et de partage
de données aux formats hétérogénes est plus que jamais d’actualité (Egret et al.,

2000).
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Quelques grands centres dans le monde sont spécialisés dans 1’archivage et la dif-
fusion de données astronomiques : images, catalogues, bibliographie. Les interactions
possibles entre les différents types de données sont nombreuses.

Ainsi, la publication électronique des articles est couplée a 1’accés en ligne aux
catalogues : dés 1993, les tables de données des articles publiés dans le journal Astro-
nomy and Astrophysics ont été traitées comme des catalogues de données accessibles
en ligne (Ochsenbein & Lequeux, 1995).

On peut, a partir d’un objet trouvé dans un catalogue, rechercher automatique-
ment la liste des articles ou cet objet est cité, et consulter ces articles en ligne. De
14, on pourra interroger les bases de données observationnelles, pour récupérer des
images ou des données spectroscopiques sur 'objet en question, rechercher dans di-
vers catalogues les mesures disponibles, et finalement soumettre son propre article
en ligne!

4.1.2 Le role du CDS

Le Centre de Données astronomiques de Strasbourg' (CDS), créé en 1972, est
devenu un centre de référence pour la collecte, la gestion et la diffusion de données
dans le domaine de l'astronomie (Genova et al. (1996; 1998; 2000)).

Le développement des liens entre les différents services du CDS sera une étape
essentielle dans la construction d'un «observatoire virtuel» pour le XXI€ siécle.

Je vais passer en revue rapidement les principaux services offerts par le CDS.

SIMBAD

SIMBAD?'3 est la base de données de référence pour les identifications et la bi-
bliographie d’objets astronomiques (Wenger et al., 2000).

En 2000, SIMBAD contient plus de 7.5 millions d’identificateurs pour environ
2.7 millions d’objets différents. Pour chaque objet figurent dans la base quelques
mesures (position, magnitudes dans différents domaines de longueur d’onde), ainsi
que les références bibliographiques ot 'objet est cité (plus de 110 000 articles sont
concernés).

Cet ensemble de données résulte d’un long travail d’identification croisée entre
de nombreux catalogues, listes d’objets et articles de journaux, entrepris au début
des années 1980, et constamment développé et mis a jour depuis.

VizieR

VizieR* est une base de données rassemblant plusieurs milliers de catalogues
astronomiques sous un format homogéne.

lhttp://cdsweb.u-strasbg.fr/

2Set of Identifications, Measurements and Bibliography for A stronomical D ata.
3http://simbad.u-strasbg.fr/Simbad

*http://vizier.u-strasbg.fr/
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Une description standardisée du contenu des catalogues permet leur inclusion
dans un systéme de gestion de base de données (SGBD) relationnel. Un ensemble
de liens, entre les tables de VizieR, et avec des services externes (bibliographiques,
archives externes, serveurs d’images), permettent de naviguer entre les données des
catalogues et d’autres données associées.

Il faut noter que les trés grands catalogues (plus de 107 enregistrements) ne
peuvent pas étre gérés par un SGBD relationnel. Des outils spécifiques doivent étre
utilisés, comme on le verra dans la section 4.2.

ALADIN

ALADIN® est un atlas interactif du ciel permettant d’accéder simultanément a
des images numérisées du ciel, ainsi qu’a des catalogues et bases de données astro-
nomiques (Bonnarel et al., 2000).

Cet outil permet de superposer, sur des images du ciel optique, les objets présents
dans SIMBAD, des sources de catalogues contenus dans VizieR, mais aussi d’autres
données, locales ou situées sur des serveurs distants (archive HST, ...).

Autres services

Parmi les autres services offerts par le CDS, on peut citer le dictionnaire de no-
menclature (Lortet et al., 1994), des services bibliographiques, des services de pages
jaunes (AstroWeb (Jackson et al., 1994), Star*s Family (Heck, 1997)), AstroGLU
(Egret et al., 1998b).

Le CDS est également impliqué dans le développement d’outils et de méthodes
d’intérét général pour ’échange de données (comme le GLU, Fernique et al. (1998))
et la standardisation (avec l'introduction du bibcode, en collaboration avec NED®,
Schmitz et al. (1995)).

Parmi les projets actuellement en développement, figurent un systéme de gestion
des trés grands catalogues reposant sur une base de données orientée objet, la mise au
point de stratégies d’indexation multicritéres des catalogues, et I’étude d’un systéme
pour automatiser I'identification croisée de catalogues (Egret et al., 1998a; Egret

et al., 1999)7.

4.2 Les catalogues DENIS et 2MASS

4.2.1 Accés au CDS?

Les catalogues DENIS et 2MASS font partie des trés grands catalogues, comme
les catalogues USNO ou GSC, et nécessitent un traitement spécial : ils sont trop

Shttp://aladin.u-strasbg.fr/

SNED : NASA/IPAC Egztragalactic Database, http://neduww.ipac.caltech.edu/

"Ces deux papiers figurent en annexe, p. 200 et 202

8Pour plus d’informations, on pourra consulter la communication au colloque ADASS IX (Der-
riere et al., 2000) reproduite p. 206.
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volumineux pour étre intégrés dans un SGBD relationnel.

Performances des requétes

Nous avons vu au chapitre 2 comment ces deux catalogues ont été compressés, en
conservant une indexation sur les positions. Pour chaque catalogue, j’ai mis au point
un programme effectuant, pour une requéte en position, la recherche, le décodage et
I’affichage du résultat. Les performances pour ’exécution des requétes sont données
dans la table 4.1. On voit que dans le cas de 2MASS, les 162 millions d’objets
disponibles peuvent étre testés en moins d’une heure.

Catalogue Temps/source (ps)
DENIS (LDAC) 5
9MASS (IDR2) 21.0

Tab. 4.1: Performances des accés aux catalogues DENIS et 2MASS. Les temps indiqués
correspondent a la durée moyenne de traitement d’une source lors d’une requéte par po-
sition dans le catalogue. Les tests ont été effectués sur la machine vizier équipée d’un
quadriprocesseur 400 MHz. La différence entre les deux catalogues vient principalement de
la taille moyenne des enregistrements, plus petite pour DENIS.

Intégration aux services du CDS

La sortie de ces programmes de requéte est standardisée, et complétement décrite
par un fichier ReadMe, comme n’importe quel catalogue dans VizieR.

La totalité des données publiques de DENIS et de 2MASS est accessible depuis
l'interface de VizieR® : lors d’une requéte (qui peut étre multicritére), les contraintes
sur la position sont transmises au programme de recherche et de décodage, qui va
renvoyer un résultat pouvant étre traité par VizieR (par exemple en ajoutant une
sélection sur les magnitudes). On peut voir un exemple de résultat pour le catalogue
DENIS sur la figure 4.1.

Puisque les catalogues DENIS et 2MASS sont accessibles dans VizieR, il sont
utilisables dans l'interface d’ALADIN comme n’importe quel autre catalogue. La
figure 4.2 présente un exemple d’utilisation pour les données DENIS.

Données accessibles

En décembre 2000, les données accessibles étaient composées de :

— pour 2MASS, 'IDR2' (47% du ciel, plus de 162 - 10° sources), qui remplace
I'IDR1 et le 2MASS sampler;

Pour DENIS : http://vizier.u-strasbg.fr/cgi-bin/VizieR?-source=B/denis; pour
2MASS : http://vizier.u-strasbg.fr/cgi-bin/VizieR?-source=B/2mass
Onhttp://www.ipac.caltech.edu/2mass/releases/second/doc/explsup.html
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5 YizieR Result Page

D
It

CENTHE D
ASTRESOMIGUTS I STR

CDS . Simbad - VizieR - Aladin - All Catalogues - Nomenclature - Biblio  VizieR-Help

Result of VizieR Search within 10aremin of 129.0-60 (J2000)
ordered by increasing r

B/denis/denis {First 20 million sources of DENIS Survey)

To get all colwmns for o row, just click on the row number in the leftmost “Full’ column,
The 4 columns in ifwiics are computed by VizieR, and are net purt of the original duts,

Note: See also the DENIS home page

Full Ve RATZOO0 _DEJRO0E BAJZ000 DEJ2000 ErrPos Automag T e_Aubtomag I Automag T e_futomag T Avbtomag ¥ e Automag ¥
arcmin “him:s" M st deq deq deq A A A ag Mag A

1 +131602 -60, 020636 0, 000061 16,521 0,226
2 .138544 -0, 002670  0,000037 17,743 0.186
S .138786  —60,007243  0,000043 17,537 0.138
4 .140449 -53,386363 0, 000053 18,138 0. 204
5] 142774 -53,332325 0, 000013 15,543 0,032 14, 345 0,081
& .147018 -519,9974928 0.000038 17.436 0,151
B L146406 -E£0,012239 0, 000012 14,714 0.018 14,034 0,045
& .148616  -E£0,002014 0, 000010 13,670 0. 008 12,774 0.013 12,153 0.074
£ .14EE20° -E£3, 985113 0, 000022 1,952 0,083 15,472 0,112
=20 .136464 -53,363350 0,000033 17,318 0.179 16.139 0.130
=T .145384 —60, 016867  0.000033 17,727 0,172 16, 763 0,238
= .128873 -E£3,371672 0, 00004 & 12,180 0,128
_d3 +1320584 -60,037870 0, 000052 18,297 0,205
_dd L151187 -53,387635 0,0000Z23 16,870 0,080
_d5 +133215  -59, 3967217 0, 000047 17,876 0,185
_d& L140222  -60,031832 0, 000045 17,335 0,223
2 .154411 -53,936653 0.000063 18,508 0. 233
_d5 152100 -53,384727 0, 000020 15.400 0,023 14,3513 0,047 13,334 0,172
_iz L1502600 -53,373934 0, 000040 18,080 0. 186 17.012 0,276
_Z0 L155390 -53,331055 0, 000044 18,121 0.175
j=r +144063 -53,363543 0, 000041 13,000 0,166
_22 5 28, L146738  -53,372348 0, 000030 17.020 0. 106 16,174 0,188
_23 14, .152365 —60, 020588 0. 000025 16, 3439 0,083 15, 711 0,151

Fig. 4.1:Exemple du résultat d’une requéte sur le catalogue DENIS dans VizieR.

— pour DENIS, 102 strips issus du LDAC (plus de 17-10° sources, Epchtein et al.
(1999));

— toujours pour DENIS, plus de 400 strips supplémentaires du LDAC (soit un
total de 86 - 10® sources), avec un acces restreint par mot de passe.

Les données traitées au PDAC sont en cours d’intégration.

4.2.2 Les pages Web DENIS

Pour le projet DENIS, des pages spéciales ont été créées'! pour fournir des in-
formations complémentaires sur le projet et la qualité des données (suite au travail
de validation présenté au chapitre 3).

OII trouvera sur ces pages :

— un suivi de ’avancement du projet ;

— une interface simple permettant d’interroger le catalogue de sources ponctuelles
par position, ou par nom d’objet (on utilise une fonctionnalité de SIMBAD pour
convertir le nom d’objet en une position sur le ciel) ;

— la possibilité de faire une recherche dans un strip avec des contraintes sur les
couleurs ;

Uhttp://cdsweb.u-strasbg.fr/denis-public/
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— l’ensemble des graphiques de qualité pour les strips, qui peuvent étre consultés
de différentes maniéres :

— en effectuant une recherche sur une position ou un nom d’objet;
— par numéro de strip ou de slot ;

— par une carte du ciel cliquable, comme celle présentée dans la figure 2 de

Egret et al. (1999) (p. 205).
— ou directement depuis le résultat d’une requéte, en cliquant sur le numéro

de strip.

La figure 4.3 présente un exemple des données fournies pour chaque strip. On y
trouve :

— le numéro du strip;
— le nombre total de sources;

— le format du strip et le nombre de bandes (seuls les strips ou les observations
ont été faites dans les 3 couleurs sont mis dans la base);

— le numéro de slot et les coordonnées correspondantes ;
— les dates d’observation et de réduction;

— les points zéro de la calibration photométrique;

— un diagramme couleur-couleur;

— les comptages différentiels d’objets dans les 3 bandes (le fichier de données
correspondant est également accessible) ;

— le nombre d’objets en fonction de la déclinaison (le long du strip);
— le positionnement du strip par rapport au slot ;

— trois graphiques (un par bande) permettant de mettre en évidence la présence
d’images fortement parasitées (c’est le cas ici dans la bande J vers -1.5°%).

4.3 Interfaces dédiées

Toujours dans le cadre du projet DENIS, et avec les données réduites au LDAC,
j’al installé pour certains membres du consortium des interfaces dédiées & la recherche
d’objets particuliers.

Naines brunes

La recherche de naines brunes est I’un des points forts parmi les retombées scien-
tifiques de DENIS. La sélection de candidates naines brunes (ou étoiles de trés faible
masse) se fait principalement sur la base des couleurs de ces objets.

En adoptant les critéres définis dans sa thése par Delfosse (1997) pour la sélection
d’objets candidats, j’ai mis au point une interface pour filtrer les strips DENIS.

Pour la liste d’objets sélectionnés, des liens permettent de rechercher directement
les contreparties optiques (USNO), ou d’accéder aux images correspondantes (sur le

serveur de I'TAP).



Interfaces dédiées 89

Etoiles AGB

Sous la responsabilité de Marie-Odile Mennessier, une base de données d’ob-
jets évolués (géantes rouges, AGB et post-AGB) a été développée & Montpellier :
ASTRID'%.

La encore, une sélection en couleurs permet de sélectionner dans les données
DENIS des objets pouvant appartenir a ces classes. Ainsi, certains objets DENIS
ont pu étre incorporés a la base, aprés leur identification croisée avec les sources déja
présentes.

Astéroides

La recherche d’astéroides connus dans un relevé comme DENIS nécessite en
premier lieu de combiner les éphémérides des objets avec dates d’observation des
différents slots. Une fois ce travail effectué, on obtient une liste d’objets ayant pu
étre observés, avec leur position.

En lancgant de facon systématique le programme d’interrogation, plus d’une cen-
taine d’observations d’astéroides connus ont pu étre extraites de la base privée de

strips du LDAC.

2http://162.38.131.33/AstridIndex.html
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Fig. 4.2: Exemple d’utilisation du catalogue DENIS dans ALADIN, autour des galaxies
des Antennes. Les sources présentes dans SIMBAD ainsi que celles du catalogue USNO ont

été superposées.
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Deuxiéme partie

Structure galactique

It isn’t very bright to measure a blue
magnitude for a red object.
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Chapitre 5

La Voie Lactée

Préambule

tationnellement dans un méme ensemble formant un grand disque spiralant,
notre Galaxie, la Voie Lactée. On trouve & une échelle bien plus grande
d’autres galaxies, chacune formée de milliards d’étoiles.

I E SOLEIL n’est qu’une étoile parmi des milliards de voisines, toutes liées gravi-

A lintérieur de la Galaxie, le soleil tourne avec le disque, & environ 28 000 années-
lumiére (8.5 kpc) du centre, et effectue un tour complet en environ 250 millions
d’années.

Cette position du soleil est a la fois un avantage et un inconvénient pour étudier
la Galaxie. Cela revient un peu a étudier une forét depuis l'intérieur, mais sans
pouvoir se déplacer, en restant & c6té du méme arbre (le Soleil). Il est pratique,
pour étudier la structure a grande échelle d’une forét, d’utiliser des photos satellites,
méme si on ne peut pas distinguer et identifier chaque arbre sur le cliché. On a
une vue d’ensemble, un peu comme lorsque 1'on regarde une galaxie extérieure a
la notre : on ne discerne pas chaque étoile, mais on peut étudier sa morphologie a
grande échelle, en raison du point de vue éloigné.

A T'inverse, imaginons-nous plantés dans un bois, sans possibilité de se déplacer
ni méme de changer de point de vue. On peut acquérir beaucoup d’informations
sur les arbres les plus proches, les identifier, les mesurer, les classer, mais il de-
vient extrémement ardu de reconstruire une carte compléte de la forét, surtout si
certaines zones éloignées sont denses ou brumeuses. L’astronome qui veut étudier
la Voie Lactée est confronté & un probléme similaire. Il peut obtenir une foule de
renseignements sur les étoiles proches, et en ce sens la position du soleil, niché dans
la Galaxie, est un avantage. Mais il est confronté aux pires difficultés pour dresser
une carte & grande échelle de la Voie Lactée, a cause des nuages de poussiéres dissé-
minés dans le disque, qui obscurcissent sa vue, et des régions centrales trés denses
qui masquent l'arriére-plan.

La suite de ce chapitre décrit les principales étapes historiques de la compré-
hension de la nature de notre Galaxie, et présente rapidement les caractéristiques
majeures de la Voie Lactée.
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5.1 Historique!

Il a fallu attendre trés longtemps avant de résoudre le probléme du positionne-
ment du Soleil dans I’Univers. La place de la Terre dans le systéme solaire est bien
établie depuis le XVI® siécle, avec les travaux de Copernic, Tycho Brahe et Kepler.
Mais faute de pouvoir mesurer de fagon fiable les distances et les mouvements du
Soleil par rapport aux autres étoiles, la structure de I’Univers (& petite comme a
grande échelle) est restée extrémement spéculative pendant plusieurs siécles. Il a
fallu attendre le XX siécle pour que les scientifiques arrivent & un consensus sur le
sujet.

5.1.1 Un univers-ile

La nature de la bande lumineuse diffuse barrant le ciel nocturne était inconnue
des grecs et des romains de 1’Antiquité : sa blancheur inspira des légendes ou elle
était constituée de lait, d’ott le nom de Voie Lactée.

C’est Galilée qui, en pointant sa lunette dans cette direction en 1610, fit le premier
la constatation que la clarté diffuse de la Voie Lactée pouvait se résoudre en une
myriade d’étoiles individuelles indiscernables & 1’ceil nu, mettant ainsi en évidence
sa nature stellaire.

Un siécle et demi plus tard, Emmanuel Kant échafaude dans son ouvrage All-
gemeine Naturgeschichte und Theorie des Himmels plusieurs hypothéses en rapport
avec la Galaxie. Par analogie avec la dynamique du systéme solaire, il explique qu’un
systéme d’étoiles liées gravitationnellement devrait prendre la forme d’un disque, et
que si le Soleil se trouve a I'intérieur de ce disque, 'ensemble des étoiles qui le com-
posent doit avoir la méme apparence que la Voie Lactée. Il assimile les étoiles se
trouvant sur des orbites en dehors du disque aux cométes du systéme solaire.

Il va jusqu’a supposer qu’il pourrait exister dans I'Univers d’autres systémes
d’étoiles similaires, et que certaines des nébuleuses connues pourraient étre des
«univers-iles », de méme nature que la Voie Lactée, mais situés a de trés grandes
distances.

5.1.2 Nébuleuses et Galaxie

Les nébuleuses furent aux XVIII® et XIX® siécles & I'origine de nombreux dé-
bats et polémiques. On appelait nébuleuse tout objet diffus n’étant pas une comeéte,
mais la nature de ces objets n’était pas connue. On sait aujourd’hui que ce vocable
groupait des objets de natures diverses : amas globulaires, galaxies, nébuleuses pla-
nétaires...

Un des thémes trés en vue en astronomie au XVIII® siécle était la recherche de
cométes (découvrir plusieurs cométes permettait en effet de se faire un nom dans la

!Cette section reprend des éléments du chapitre 1.2 de Galactic Astronomy de Binney & Mer-
rifield (1998).
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communauté scientifique). Entre 1758 et 1782, le francais Charles Messier recensa
une liste? d’une centaine de « nébuleuses » fixes, & ne pas confondre avec des cométes.

Avec les progrés des télescopes, le nombre de nébuleuses connues s’est considé-
rablement accru. William Herschel, rendu célébre par la découverte d’Uranus en
1781, fut impressionné par le travail de Messier, et entreprit de cataloguer de fa-
con systématique les objets du ciel profond de I’hémisphére nord. Avec I’aide de sa
sceur Caroline, il recensa environ 2500 « nébuleuses », et tenta de les classer en huit
groupes, d’aprés leur aspect. Son télescope lui permettait en effet de discerner des
étoiles individuelles dans certains des objets, alors que d’autres semblaient formés
de gaz uniquement. Son fils John poursuivit son travail, en observant aussi depuis
I’hémisphére sud, portant le nombre total d’objets a 5000 au milieu du XIX® siecle.

William Herschel avait également tenté de déterminer la forme de la Voie Lactée.
A partir de comptages d’étoiles dans de nombreuses directions, et en supposant que
toutes les étoiles aient la méme brillance et qu’il puisse voir d'un bout & l'autre de
la Galaxie, il trouva que celle-ci devait avoir la forme d’un disque, dont la hauteur
faisait environ un sixiéme du diamétre, avec le Soleil situé prés du centre. Mais ne
disposant pas d’information sur la luminosité intrinséque des étoiles, il ne pouvait
pas fixer la taille absolue de la Galaxie.

Au début du XX siécle, Kapteyn entreprit une analyse systématique de la dis-
tribution des étoiles, grace aux techniques photographiques, en mesurant leurs mou-
vements propres, ainsi que leurs vitesses radiales (par décalage Doppler dans les
spectres). Les conclusions de cette étude étaient en bon accord avec 'image de Her-
schel. La Galaxie de Kapteyn avait la forme d’un sphéroide aplati, avec un rapport
d’axes de 1/5. La densité des étoiles diminuait de moitié tous les 800 pc dans le
disque, et tous les 150 pc perpendiculairement au plan. Le Soleil était situé prés du
centre (650 pc), dans le plan. La taille de la Galaxie semblait donc de l'ordre de
10 kpc.

Deux points posaient cependant encore probléme a 1’époque :

— le modéle de la Galaxie de Kapteyn, avec le Soleil si prés du centre galactique,
semblait un peu trop héliocentrique. Une hypothése supplémentaire permet
d’expliquer cette situation privilégiée : faire intervenir un milieu interstellaire,
avec lequel interagirait la lumiére des étoiles lointaines. Les observations de
la Voie Lactée montrent en effet des régions « vides» d’étoiles, que 1’on peut
expliquer en imaginant qu’un nuage de matériau absorbant se trouve sur la
ligne de visée.

Dans un systéme d’étoiles de trés grande taille, s’il existe entre les étoiles
un milieu interstellaire absorbant, les étoiles situées au loin apparaitront plus
faibles : si on interpréte comme un effet de distance la faiblesse de ces objets,
on les croira plus lointaines, ce qui conduira a sous-estimer la densité réelle
d’étoiles a grande distance. En outre, les étoiles les plus lointaines ne seront

2http://www.seds.org/messier/
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pas détectées, donnant 'illusion que le Soleil se trouve au centre d’un systéme
de taille réduite.

Kapteyn lui-méme avait essayé d’estimer 'importance de I'extinction dans
ses mesures. Supposant que le milieu interstellaire interagissait par diffusion
Rayleigh sur le rayonnement des étoiles, il conclut (a tort) qu’il y avait trés peu
d’extinction dans ses données. On sait en fait aujourd’hui que c’est ’absorption
par les poussiéres, et non la diffusion par le gaz, qui est la principale cause de
I’extinction ;

— le deuxiéme probléme toujours sujet a débat était la nature des nébuleuses
spirales. On sait aujourd’hui que ces « nébuleuses » sont des galaxies extérieures
ala notre. A I’époque, certains prétendaient que ces nébuleuses se trouvaient au
sein de notre Galaxie (et pouvaient étre des systémes planétaires en formation,
par exemple). En effet, en raison de leur petit diamétre apparent, imaginer que
ces objets soient comparables en taille & la Voie Lactée impliquait qu’ils soient
situés a des distances jugées absurdement grandes. D’autres astronomes, parmi
lesquels Heber D. Curtis, soutenaient que ces objets étaient bien des systémes
de méme nature que notre propre Galaxie, situés en dehors de celle-ci.

5.1.3 Le Grand Débat

Le modéle de Galaxie de Kapteyn fut remis en cause en 1917 par Harlow Shapley,
suite a son étude de la distribution des amas globulaires. Les amas globulaires sont
des groupements trés compacts de 10 4 10° étoiles, mais les observations de I’époque
permettaient déja de distinguer des étoiles individuelles dans ces objets®. En utilisant
des étoiles variables (Céphéides, RR-Lyrae) comme indicateurs de distance, Shapley
découvrit une répartition des amas globulaires trés différente de celle des étoiles : la
majorité des amas se trouve en direction de la constellation du Sagittaire. L’ensemble
des amas globulaires est réparti dans un immense nuage quasiment sphérique, dont le
centre se trouvait selon Shapley a environ 15 kpc du Soleil en direction du Sagittaire,
et dont il estima la dimension totale a 100 kpc.

Shapley supposa que le centre de la distribution des amas globulaires devait
correspondre au centre de la Galaxie, et que celle-ci est donc environ dix fois plus
grande que ne le suggérait le modéle de Kapteyn (voir Fig. 5.1).

Le modéle proposé par Shapley posait de nouvelles questions aux astronomes : si
le centre de la Galaxie se trouve bien a 15 kpc en direction du Sagittaire, pourquoi
n’y voit-on pas plus d’étoiles? Pourquoi les comptages d’étoiles sont-ils en aussi
grand désaccord avec la distribution des amas globulaires ?

La réponse définitive & ces questions ne sera donnée qu’en 1930, quand Robert
Trumpler découvrira, en étudiant les amas ouverts, que la poussiére présente dans
le plan de la Galaxie obscurcit tous les objets situés a plus de quelques kiloparsecs.

En raison de sa découverte, Shapley va se tromper lourdement sur la nature des
nébuleuses spirales. Pour lui, celles-ci appartiennent & la Voie Lactée. Il considére

3Certains amas globulaires brillants figurent dans la liste des nébuleuses de Messier.
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en effet qu’il n’y a plus de probléme pour les placer dans une Galaxie 10 fois plus
grande que ce que ’on pensait jusqu’alors. Et I’Univers se limite pour lui a la seule
Voie Lactée.

Curtis, lui, est intimement convaincu que les nébuleuses spirales sont les « univers-
iles » décrits par Kant. Mais si ces systémes sont de taille comparable & la Voie Lactée,
la taille de la Galaxie de Shapley impose que les nébuleuses spirales se trouvent a
des distances considérables, et jugées comme aberrantes a 1’époque. C’est pourquoi
Curtis privilégie le modéle plus compact de Kapteyn pour notre Galaxie.

Soleil

s
i

Amas globulaire
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Fig. 5.1: Représentation schématique des visions de la Galaxie selon Kapteyn et Shapley.
Pour Kapteyn (en haut), la distribution des étoiles indique que le Soleil se trouve proche du
centre d’un systéme dont la taille est d’environ 10 kpc. En fait, 'extinction empéche de voir
le reste de la Galaxie. La répartition des amas globulaires conduit Shapley a proposer une
Galaxie beaucoup plus grande (en bas), avec le Soleil situé & 15 kpc du centre galactique
(qui correspond au centre de la distribution des amas).

Ces deux astronomes se sont affrontés en avril 1920 lors d’une conférence qui
est restée comme le « Grand Débat ». En fait, chacun y soutient une conclusion en
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partie erronée, car aucun des deux n’accepte les distances gigantesques de I'Univers.

Chacun tente de trouver des arguments pour soutenir son point de vue. En 1885,
une nouvelle étoile auparavant invisible fut découverte au coeur de la Nébuleuse
d’Andromeéde (M31). Ce nouvel objet, nommé S Andromeda, fut tout d’abord assi-
milé aux novae* déja connues dans notre propre Galaxie. Mais & partir de 1910, des
objets 10 000 fois plus faibles que S Andromeda sont aussi découverts dans M31,
et ces objets font également penser & des novae. Pour Shapley, la magnitude de S
Andromeda prouve que M31 se trouve dans notre Galaxie, car dans le cas contraire,
cela impliquerait une luminosité beaucoup trop grande pour une nova. En réalité,
S Andromeda était une supernova, mais ce type d’objets était encore inconnu &
I’époque.

Shapley utilise aussi comme argument la rotation de van Maanen. Cet ob-
servateur respecté avait déduit de I’étude de plaques photographiques de nébuleuses
spirales qu’on pouvait mesurer une vitesse de rotation pour ces objets : les périodes
de rotation étaient voisines de 10° ans. Mais en supposant une taille de 5 kpc pour
une galaxie, ceci impliquait des vitesses invraisemblables pour les étoiles situées a la
périphérie de la galaxie. La seule conclusion possible était donc que les nébuleuses
spirales étaient beaucoup plus petites que 5 kpc, et donc n’étaient pas des systémes
similaires a la Voie Lactée. La seule faille dans ce raisonnement était que van Maa-
nen s’était trompé, et qu’aucun mouvement de rotation n’était visible, comme cela
fut démontré quelques années plus tard.

Curtis, de son c6té, avangait comme argument la diversité des tailles apparentes
des nébuleuses spirales (de plus de 2 degrés pour M31 a quelques secondes d’arc pour
les plus faibles). En considérant que ce sont tous des systémes de méme nature, et
méme si M31 appartient & la Voie Lactée, les plus faibles de ces objets se situent
bien a l'extérieur de notre Galaxie.

D’autre part, il était connu a I’époque que certaines nébuleuses spirales vues par
la tranche sont barrées par une bande obscure. Curtis fit le rapprochement entre
ces bandes sombres et la « zone d’exclusion» de notre Galaxie : si on observe la
distribution des nébuleuses spirales, on n’en trouve quasiment aucune & moins de 15
degrés de latitude par rapport au plan galactique. Curtis suggéra que les galaxies
sont entourées d’'un anneau de matiére absorbante, et que cet anneau, dans le cas
de la Voie Lactée, masque les galaxies extérieures a trop basse latitude.

La réconciliation entre les idées avancées par Shapley et Curtis se fit dans la dé-
cennie suivante. Edwin Hubble, grace au télescope de 100 pouces du Mont Wilson,
put étudier en détail quelques nébuleuses spirales. Il détecta dans certaines nébu-
leuses des étoiles faibles présentant les mémes caractéristiques que les Céphéides
dans notre Galaxie. En supposant I'universalité de la relation période-luminosité de
ces étoiles variables, il put déterminer les distances de NGC 6822 (Hubble, 1925),
M33 (Hubble, 1926) et M31 (Hubble, 1929), et prouver que ces objets étaient des

4Une nova est une étoile dont la luminosité présente de brusques sursauts, puis décroit progres-
sivement.
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systémes stellaires & part entiére, situés bien en dehors de la Voie Lactée (méme en
considérant la « grande» Galaxie de Shapley).

D’autre part, la reconnaissance de la présence de poussiéres absorbantes dans
le milieu interstellaire (Trumpler, 1930) permit de réconcilier les vues apparemment
discordantes de Shapley et Kapteyn sur la taille de notre Galaxie : la Voie Lactée est
bien aussi étendue que Shapley ’avait trouvé a partir de ’étude des amas globulaires,
mais la présence de poussiére dans le disque masque les étoiles au-dela de quelques
kiloparsecs, ce qui explique la faible dimension trouvée par Kapteyn.

Au début des années 1930, on a donc une vision assez juste de I’étendue de la
Voie Lactée, et on admet que notre Galaxie n’est qu’un systéme stellaire parmi une
multitude d’autres systémes semblables.

Avec les progrés des instruments, les observations dans différents domaines de
longueurs d’onde, mais aussi les développements des méthodes de calcul permettant
de modéliser la Galaxie, la connaissance de celle-ci s’est progressivement affinée au
cours du XX siécle. La section suivante présente rapidement les grandes lignes de
la vision actuelle de la structure de la Voie Lactée.

5.2 La structure de la Galaxie

5.2.1 Une galaxie spirale ordinaire

Les astronomes s’accordent & penser que la Voie Lactée est une grande galaxie
spirale, dont le disque mesure environ 30 kpc de diamétre®, et qui contient de I’ordre
de quelques 10! étoiles. Les instruments actuels ne nous permettent de voir qu’'une
infime fraction de ces étoiles, et c’est bien évidemment seulement dans le voisinage
solaire que les observations permettent d’obtenir des échantillons complets pour tous
les types d’objets.

Pour appréhender la structure a grande échelle de la Galaxie, les astronomes
adoptent le principe de relativité, qui postule que les lois de la nature doivent
s’appliquer a tous les systémes de référence, quel que soit leur état. On
suppose donc que les lois de la physique sont les mémes en tout point de la Galaxie,
mais aussi dans les galaxies extérieures.

Puisque la Voie Lactée n’est qu’une galaxie spirale comme les autres, 'étude de
galaxies extérieures va nous donner des indications précieuses sur les phénoménes
pouvant étre présents au sein de notre propre Galaxie, et les caractéristiques struc-
turelles a étudier.

En outre, la connaissance détaillée des positions et cinématiques d’un trés grand
nombre d’étoiles n'implique pas directement un progrés décisif de notre connaissance
de la structure de la Galaxie. Pour reprendre une image utilisée par Gould (1999),
la connaissance détaillée des positions et vitesses de 103* molécules dans une piéce

5Le disque stellaire vieux fait 30 kpc de diamétre, mais le disque de gaz et le halo sont plus
étendus.
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n’apporte pas beaucoup plus d’information sur 1’air de la piéce que la connaissance
de la température, de la pression et de la composition chimique. Ainsi, pour la
structure de la Galaxie, on groupe les étoiles en diverses composantes pouvant étre
décrites par des paramétres globaux (distribution spatiale, propriétés cinématiques,
composition chimique, ...).

Populations stellaires

Profitant du black-out sur Los Angeles pendant la deuxiéme guerre mondiale,
Walter Baade utilisa le plus puissant télescope de ’époque (toujours le 100 pouces
du Mont Wilson) pour étudier des étoiles individuelles dans plusieurs galaxies exté-
rieures (M32, NGC 205 et M31), avec différents filtres photométriques. En plagant
ces étoiles dans un diagramme couleur-magnitude, Baade (1944) distingua deux
groupes d’objets (types I et II). Il fit ’analogie entre ces deux groupes et les types
d’étoiles connus dans notre Galaxie, et suggéra que les galaxies, dans leur ensemble,
sont composées de deux populations :

— type I : étoiles bleues (types O et B), et étoiles d’amas ouverts dans notre
Galaxie, correspondant aux bras spiraux des galaxies externes;

— type II : RR-Lyrae et étoiles des amas globulaires, présentes dans les galaxies
elliptiques et les régions centrales (bulbes) des galaxies spirales.

On savait déja que les bras spiraux des galaxies spirales, contrairement aux par-
ties centrales, avaient des couleurs correspondant a des étoiles de types précoces
(Seares, 1916; Carpenter, 1931), mais Baade va plus loin dans son étude, et surtout
étend la notion de populations & notre propre Galaxie.

Cette notion de populations stellaires est toujours utilisée actuellement. On
a découvert, avec les progrés de la spectroscopie, des différences de composition
chimique entre les deux populations (Helfer et al., 1959), et avec la mise au point de
modeéles de structure et d’évolution stellaire (et les travaux de Sandage par exemple),
des différences d’age :

— la population IT est composée d’étoiles vieilles, typiquement des géantes rouges
de 0.8 M. L’étude de la composition chimique de ces étoiles révéle qu’elles
sont pauvres en éléments plus lourds que I’hélium : elles se sont formées au

début de I’histoire des galaxies, dans un milieu encore peu enrichi en métaux®;

— les étoiles de la population I sont plus jeunes, et plus riches en éléments lourds.
Apparues plus tardivement, elles ont pu incorporer, lors de leur formation,
des métaux synthétisés et rejetés par les étoiles massives de la population II
arrivées en fin de vie.

6Les ¢léments lourds ne proviennent pas de la nucléosynthése primordiale (Big Bang), mais sont
produits par les réactions nucléaires au cceur des étoiles. Lors des derniers stades de leur évolution
—supernovae, nébuleuses planétaires—, les étoiles expulsent une partie de leur masse, et contribuent
& l'enrichissement du milieu interstellaire en métaux.



La structure de la Galaxie 103

Composantes cinématiques

Cette notion de populations stellaires se retrouve également dans les études ciné-
matiques de la Galaxie. Bertil Lindblad avait présenté une théorie pour expliquer les
mouvements des étoiles dans la Galaxie (1925; 1926b; 1926a; 1926¢) : il suggéra que
la Voie Lactée pouvait étre décomposée en un ensemble de composantes possédant
une symétrie par rapport au centre du systéme. Suivant Shapley, il situa le centre
de la Galaxie & grande distance du Soleil, dans la direction du centre du systéme
d’amas globulaires.

On savait alors qu’il existait une grande différence entre les cinématiques des
amas globulaires et des RR-Lyrae d'une part, et les étoiles brillantes du voisinage
solaire : les amas globulaires présentent des vitesses (200 — 300 km-s™') trés im-
portantes par rapport aux étoiles proches, entre lesquelles la dispersion des vitesses
n’est que de quelques dizaines de kilométres par seconde.

Lindblad et Oort vont développer une théorie cinématique de la Galaxie dans une
série de papiers (Oort, 1927b; Lindblad, 1927; Oort, 1927a; Oort, 1928; Lindblad,
1930). L’image qui s’impose fait la distinction entre deux composantes. Les amas
globulaires, ainsi que les étoiles d’une composante sphéroidale, ont un mouvement
de rotation trés faible, et I'orientation de leurs orbites est aléatoire. Au contraire, le
Soleil et la plupart des étoiles de son voisinage suivent un mouvement de rotation
autour du centre galactique, & une vitesse de 200 a 300 km-s~*. Ces étoiles possédent
une faible dispersion des vitesses, et forment le disque aplati de la Voie Lactée.

On retrouve donc une distinction cinématique entre les deux populations. Les
objets de la population I se trouvent dans le disque, sur des orbites quasi circulaires,
alors que les étoiles de la population II sont réparties dans un halo, ou la dispersion
des vitesses est grande, mais qui ne présente pas de mouvement de rotation.

Dans un article de revue, Sandage (1986) relate I’évolution des connaissances
sur la notion de populations stellaires depuis les travaux de Baade, en passant par
la conférence du Vatican (1957), ot l'on distinguait cinq populations : le halo (po-
pulation II), la population II intermédiaire (ou disque épais), un disque vieux, une
population I vieille et une population I extréme). On glisse ainsi de 'idée de deux
populations discrétes a une série de populations dont les paramétres évoluent pro-
gressivement, et dont la nature dépend intimement de 1’évolution galactique.

Sandage met en relief les trois paramétres dominants dans le concept de popu-
lation : 1’age, la composition chimique et la cinématique.

Les différents constituants

La figure 5.2 représente, dans différents domaines de longueurs d’onde (des ondes
radio aux rayons X), les régions a basse latitude galactique (+ 10°) de la Voie Lactée.

Le développement au cours du XX siécle des techniques permettant d’observer
dans d’autres domaines spectraux que le visible (en particulier les observations de
la raie & 21 cm de ’hydrogéne neutre et dans l'infrarouge proche) ont été décisives
dans I’étude de la Galaxie.
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On peut distinguer trois composantes majeures dans la structure galactique :

— le bulbe, au centre de la Galaxie;
— le halo, ou composante sphéroidale;

— le disque, trés aplati, que 'on peut décomposer en un disque mince et un disque
épais (population intermédiaire).

Ce découpage en composantes est bien stir une simplification. Il n’y a pas, en
réalité, de découpage aussi net dans la distribution des étoiles : on peut trouver,
en un méme endroit de la Galaxie, un mélange d’objets appartenant a plusieurs
composantes. Les transitions entre les différentes composantes (bulbe — halo, bulbe
— disque, disque mince — disque épais) sont encore mal connues et suscitent de
nombreux travaux.

5.2.2 Le bulbe

Le bulbe est la partie centrale de la Galaxie. La plupart des étoiles du bulbe
sont concentrées dans un rayon de 2 ou 3 kpc autour du centre galactique, situé
approximativement & 8.5 kpc du Soleil dans la direction du Sagittaire.

Notre connaissance du bulbe galactique n’a vraiment progressé qu’avec les obser-
vations dans les domaines radio, infrarouge, et X. En effet, dans le visible, la présence
de poussiéres dans le disque, sur la ligne de visée, obscurcit les étoiles du bulbe :
cette extinction peut dépasser 30 magnitudes visibles par endroit (voir (Schultheis
et al., 2000), et I'image optique de la figure 5.2).

Le noyau

La partie la plus interne du bulbe, le noyau, est une région de quelques parsecs
renfermant une trés grande densité de matiére. Le centre de notre Galaxie est trés
peu actif, contrairement a certaines galaxies extérieures, dont le noyau est parfois
plus lumineux que la Voie Lactée toute entiére (ce sont les noyaux actifs de galaxie,
AGN). On trouve dans le noyau de la Voie Lactée une source radio étendue, Sagit-
tartus A, qui entoure une région trés compacte, Sgr A*, considérée comme le centre
galactique. L’émission intense de cette petite zone dans I'infrarouge et en rayons X,
et I'observation de nuages de gaz se déplagant rapidement indiquent qu’un trou noir
de 3-10% Mg, se situe vraisemblablement au cceur du centre galactique. En étudiant le
déplacement des étoiles situées & proximité de Sgr A*, Genzel et al. (2000) avancent
également la présence d’un objet compact de 2.6-10® M & 3.3-10® Mg, situé a 8 kpc
du Soleil.

Meétallicité

Frogel (1988) a publié une revue reprenant 1’évolution de notre vision du reste
du bulbe, depuis la définition du concept de populations stellaires par Baade (1944).
L’idée d'un bulbe strictement composé d’étoiles de la population I a été progres-
sivement abandonnée. Le bulbe de la Galaxie est dominé par des géantes de types
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K et M. Arp (1959) fut le premier & mettre en évidence une différence importante
entre des géantes du bulbe et les géantes d’un amas globulaire (M22, typique de la
population II) : les étoiles du centre galactique étaient bien moins lumineuses que
des étoiles de la population IT de méme couleur.

Cette différence fut associée & une différence de métallicité. Les étoiles du bulbe
sont bien plus riches en éléments lourds que la population II. Rich (1988) trouve
méme pour un échantillon de géantes K du bulbe une métallicité moyenne deux fois
supérieure a la métallicité solaire.

Les travaux plus récents (détaillés dans la revue de Wyse et al. (1997)) donnent
une valeur légérement plus basse de la métallicité moyenne, de 'ordre de -0.3 dex”,
mais surtout ils confirment une trés importante dispersion des valeurs. Les tentatives
de mesurer un éventuel gradient de métallicité dans le bulbe sont compliquées par
la présence d’étoiles du disque sur la ligne de visée, mais le fait que les étoiles du
bulbe sont beaucoup plus métalliques que celles du halo n’est pas contesté.

Age

Méme si ’on trouve dans la région la plus centrale du bulbe des preuves d’une
récente activité de formation d’étoiles (Gredel, 1996), le reste du bulbe est composé
en majorité d’étoiles vieilles (au moins 10'° ans). Cette constatation repose sur 1’ob-
servation d’un diagramme HR du bulbe, ou les étoiles de type A-F ont déja évolué,
mais la détermination d’un age précis pour les étoiles souléve deux problémes :

— I’évolution des étoiles dépend fortement de leur métallicité ;

— 1l est difficile d’obtenir un échantillon d’étoiles qui ne soit pas biaisé ou conta-
miné par des objets situés a 1’avant-plan.

Morphologie

La forme du bulbe ne peut pas étre étudiée directement dans le visible, toujours
a cause de l'extinction. Les observations dans l'infrarouge ou en radio fournissent
par contre de précieux renseignements sur la répartition des étoiles ou du gaz vers
le centre de la Galaxie.

On a de nombreux indices prouvant que le bulbe n’est pas axisymeétrique.
La dynamique des étoiles et des nuages de gaz vers le centre galactique, ainsi que
le profil de luminosité dans l'infrarouge suggérent une forme allongée du bulbe,
indiquant la présence d’une barre. Cette découverte n’est pas exceptionnelle, car
de nombreuses galaxies spirales extérieures possédent en leur centre une barre (voire
méme plusieurs) plus ou moins importante.

Différents résultats indiquent que ’extrémité la plus proche de la barre se trouve
dans le premier quadrant galactique, mais la morphologie exacte de la barre et du
bulbe n’est pas encore connue précisément. Dwek et al. (1995) trouvent, a partir des
données infrarouges DIRBE, un rapport d’axes (1:0.33:0.23) et un angle de 20° entre

"dex est une abréviation de decimal exponent. Les métallicités sont exprimées par rapport & la
meétallicité solaire : n dex correspondent & 10™ fois la valeur solaire.
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la barre et la ligne de visée vers le centre galactique. A partir d’observations du plan
galactique dans l'infrarouge, Hammersley et al. (2000) indiquent une extension de la
barre 4 4 kpc du centre galactique, avec un angle de 43°. Il pourrait donc y avoir, au
centre de la Voie Lactée, un bulbe triaxial et une barre, ou bien une double barre.

5.2.3 Le halo

Le halo galactique présente la forme d’un sphéroide légérement aplati, s’étendant
sur plus de 30 kpc de rayon. On y trouve des objets de la population II, caractérisés
par un age important et une métallicité nettement sous-solaire (-1.0 & -3.0 dex, avec
une moyenne de -1.7 dex).

Les principaux traceurs du halo sont les amas globulaires et les variables de type
RR Lyrae. On connait environ 150 amas globulaires dans la Voie Lactée. Leur dis-
tribution suit une loi de densité décroissant radialement comme une loi de puissance
d’indice @ = —3.5 (Harris, 1976; Djorgovski & Meylan, 1994). Ainsi, si on note R
le rayon galactocentrique, z la hauteur au dessus du plan, et ¢ ’aplatissement du

halo :

p=po- (R +2°/) /" (5.1)

On trouve une loi de densité similaire & partir de la distribution des RR Lyrae :
a = —3.140.2 avec ¢ = 0.9 pour Hawkins (1984), a = —3.0244+0.077 avec ¢ = 1 ou
a = —3.530 £ 0.077 avec ¢ = 0.5 pour Wetterer & McGraw (1996). Les échantillons

sont cependant petits, et les incertitudes non négligeables.

Le halo contient bien stir des étoiles en dehors des amas globulaires. La dis-
tribution en densité de ces objets suit également une loi de puissance. A partir
de comptages profonds dans plusieurs directions, Robin et al. (2000) trouvent un
aplatissement de 0.76, et un indice plus petit que celui obtenu & partir des autres
traceurs : @ = —2.44. Dans la méme étude, Robin et al. (2000) contraignent égale-
ment la fonction de masse initiale® (IMF) pour le halo. Ils trouvent une pente de 1.9,
ce qui donne une densité locale (au voisinage solaire) de 1.64-107* étoiles-pc™2 pour
le halo. La densité de masse locale du halo correspondante est 4.15-1075 Mg - pc~3.

Les étoiles du halo circulent sur des orbites dont 1’orientation semble aléatoire.
Puisque le Soleil, et les étoiles du disque dans son voisinage, suivent un mouvement
orbital dans le plan galactique & des vitesses voisines, les étoiles du halo dans le voisi-
nage solaire se distinguent par leur grande vitesse relative (on peut les sélectionner
en imposant v > 220 km - s™!, par exemple).

Halo et formation galactique

L’age important des étoiles du halo (plus de 10'° ans), I’absence de signes d’une
récente formation d’étoiles dans cette partie de la Galaxie, et la faible métallicité de

8L’IMF donne la répartition en masse des étoiles lors de leur formation. On utilise classiquement
une loi de puissance pour I’exprimer.
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cette population indiquent que ces objets se sont formés au tout début de I’histoire
de la Galaxie. Leur étude revét donc un intérét tout particulier pour contraindre
I’histoire de la formation de la Galaxie.

Eggen, Lynden-Bell et Sandage (1962) ont avancé ’hypothése d’une formation de
la Galaxie par l'effondrement rapide (non dissipatif) d’un nuage de gaz homogéne.
Dans ce scénario (noté ELS), les étoiles du halo se forment toutes & la méme époque
(en moins de 200 millions d’années), sur des orbites fortement excentrées, tandis que
le gaz s’effondre dans le plan et vers le centre galactique.

Searle & Zinn (1978) proposent un scénario plus turbulent, ol les parties ex-
ternes du halo galactique se forment par accrétion de fragments de protogalaxies,
qui continuent & évoluer pour atteindre 1’équilibre dynamique, avec un temps de
formation plus long, de l'ordre de 10° ans (scénario SZ). Chaque fragment évolue
individuellement en termes de contraction, de dissipation, ou d’enrichissement en
métaux.

Il existe des contraintes observationnelles pour et contre chacun de ces deux
scénaril extrémes, et les travaux les plus récents privilégient une évolution galactique
hybride. La partie externe du halo se serait formée par agrégation de protogalaxies®
(Bekki & Chiba, 2000). On retrouve d’ailleurs dans la cinématique du halo des sous-
structures interprétées comme des résidus des groupes ayant fusionné (Majewski,
1999).

A moins de 20 kpc du centre galactique, un effondrement dissipatif (Sandage &
Fouts, 1987) aurait entrainé la formation d’un halo interne ayant un faible mouve-
ment de rotation, puis la formation du disque (Chiba & Beers, 2000), en un temps

plus long que proposé dans le scénario ELS, de 1'ordre de 10° ans.

Masse cachée

Si 'on ne sait pas exactement comment s’est formée la Galaxie, il existe un
probléme non résolu encore plus intrigant : on ignore ce qui constitue 90% de la
masse de la Galaxie. La courbe de rotation (Fig. 5.3) indique la présence d’une
masse répartie dans un grand halo englobant la Voie Lactée, mais cette masse ne
correspond & aucune matiére lumineuse. On détecte sa présence uniquement par son
action gravitationnelle.

Cette couronne de masse cachée (ou matiére noire) englobe la Voie Lactée, mais
on détecte un phénomeéne similaire dans la grande majorité des galaxies extérieures.

La nature de ce halo de matiére noire reste hypothétique, et on avance comme
possibles constituants :
— une matiére noire baryonique :

— les MACHOs (Massive Compact Halo Object), qui pourraient étre des
naines brunes (moins de 0.08 Mg), des planétes joviennes (0.001 M), de
vieilles naines blanches (Ibata et al., 1999) ou des trous noirs de 10*> Mg ;

9La découverte de la galaxie naine du Sagittaire (Ibata et al., 1995), en orbite autour de la Voie
Lactée et déformée par les forces de marée, vient renforcer cette version.
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Fig. 5.3: La courbe de rotation de la Voie Lactée reste remarquablement plate jusqu’a
plus de 20 kpc. La masse des composantes visibles (bulbe, disque, halo) ne permet pas
d’expliquer ce comportement et il faut faire intervenir une couronne de masse cachée pour
ajuster les observations. (Figure adaptée de la Fig. 9 de Merrifield (1992)).

— des nuages d’hydrogéne moléculaire (Pfenniger et al., 1994);

— une matiére noire non baryonique, formée de particules élémentaires en-
core inconnues, ou aux propriétés étranges. Parmi les nombreuses spéculations
théoriques, on peut citer :

— les WIMPs ( Weakly Interacting Massive Particle), dont ’exemple le plus
connu est le neutralino prédit par la supersymétrie ;

— les neutrinos massifs. Si les neutrinos tauique ou muonique ont une masse
non-nulle, méme trés faible, ils pourraient constituer la matiére noire.

5.2.4 Le disque

Les disques sont les structures les plus proéminentes des galaxies spirales (voir
Fig. 5.4). Leur forme trés aplatie, la présence de gaz, d’étoiles jeunes et de bras
spiraux leur donne une grande variété de formes, ce qui en fait des objets de choix
dans les galeries d'images astronomiques.
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Fig. 5.4: La galaxie spirale NGC3198. On distingue dans le disque de cette galaxie des
bras spiraux. (Cliché DSS1).

Le gaz

L’hydrogéne est de loin I’élément le plus abondant dans I'Univers. Sous forme
atomique (notée H1 pour 'atome neutre), la transition hyperfine (due a l'interaction
spin-spin) se traduit par ’émission d’une raie & 21.1 cm (domaine radio). L’émission
a ces longueurs d’onde présente ’avantage considérable de ne pas étre absorbée par
les poussiéres.

L’intensité de 1’émission & 21 cm est proportionnelle a la densité d’hydrogéne
atomique neutre sur la ligne de visée. En adoptant une courbe de rotation pour
la Galaxie (en supposant que les nuages d’hydrogéne se déplacent sur des orbites
circulaires autour du centre galactique), on peut utiliser le décalage Doppler de la
raie pour déterminer les distances des nuages, et donc cartographier la répartition
de ’hydrogéne neutre dans la Galaxie.
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Les premiéres observations radio & 21 ¢m ont donné pour la premiére fois une
vision a grande échelle de la structure de la Galaxie (Oort et al., 1958) :

— D’essentiel du gaz est confiné dans un disque plat (avec une échelle de hauteur
de 100 a 220 pc selon le rayon galactique (Malhotra, 1995)) ;

— la distribution des nuages trahit la présence d’une structure spirale dans le
plan, et permet de suivre le tracé de plusieurs bras;

— le disque apparait gauchi au-dela d’un certain rayon (le gauchissement et 1’éva-
sement du disque seront approfondis dans la section 6.3)

L’étude du gaz dans la Galaxie est importante pour comprendre I’évolution de
celle-ci, car le taux de formation d’étoiles dans le disque dépend de la densité de
masse surfacique dans le disque. La chute de gaz en provenance du halo vers le plan
galactique (infall) permet de conserver une quantité de gaz suffisante pour entretenir
la formation d’étoiles. Les estimations actuelles de la densité surfacique de gaz (H1
et H,) dans le voisinage solaire vont de 7 & 13 Mg, - pc™? (Romano et al., 2000).

Le disque mince

Le disque mince de la Galaxie contient des étoiles couvrant une trés grande
gamme d’ages, preuve d’une activité de formation d’étoiles sur une longue période.
La métallicité moyenne dans le disque (population I de Baade (1944)) est plus im-
portante que dans le halo.

La formation d’étoiles dans le disque se fait essentiellement au sein de nuages
moléculaires géants. Beaucoup de ces nuages sont localisés dans les bras spiraux.
Ceci explique que les étoiles massives de type O-B, a durée de vie courte (et donc
formées récemment), soient localisées majoritairement dans la spirale, comme on le
voit dans les galaxies extérieures.

Un ensemble d’étoiles formées dans une méme région, issues d’un méme nuage,
peut constituer par la suite un amas ouvert. Les étoiles d'un amas ouvert ont une
cinématique assez voisine, elles sont liées gravitationnellement et restent donc assez
proches spatialement sur des durées trés longues (plusieurs périodes de rotation
galactique), avant que les interactions gravitationnelles ne dissipent progressivement
I’amas.

Il existe pour les étoiles du disque une relation dge—dispersion des vitesses :
les étoiles les plus vieilles ont une plus grande dispersion o, (composante perpendicu-
laire au plan galactique). En effet, les étoiles jeunes, formées dans le plan, possédent
a leur naissance un faible oy, (celui du gaz). Ensuite, sur leurs orbites autour du
centre galactique, les étoiles rencontrent des perturbations gravitationnelles dues a
des nuages moléculaires géants et aux bras spiraux'® qui vont accroitre la dispersion
des vitesses perpendiculairement au plan (Spitzer & Schwarzschild, 1953)

1°D’autres sources possibles de chauffage du disque ont été invoquées, par exemple la présence
de trous noirs dans un halo sombre relativement aplati (Sanchez-Salcedo, 1999), ou I’accrétion de

satellites (Velazquez & White, 1999).
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Les dispersions o,, pour le disque mince vont de 6 km-s~! pour les étoiles les plus
jeunes a 18 km-s~* pour les plus agées (voir Haywood et al. (1997a), Gémez et al.

(1997) et le tableau 6.1, p. 125).

L’age du disque n’est pas connu précisément. On peut l'estimer en ajustant
des isochrones sur de vieux amas ouverts, ou bien en confrontant la fonction de
luminosité des naines blanches du disque aux modéles de refroidissement de ces
objets (voir Carraro (2001) pour une comparaison de ces méthodes). Les estimations
donnent un age d’environ 10 milliards d’années pour les étoiles les plus vieilles du
disque.

L’origine du disque reste également assez mal définie. Dans un scénario de type
ELS, le disque se forme rapidement suite a 1’effondrement du gaz du halo. Les mo-
déles récents d’évolution chimique du disque galactique (Portinari & Chiosi, 2000),
qui tentent de reproduire le gradient radial de métallicité observé dans les étoiles du
disque (Rolleston et al., 2000), semblent cependant plutét indiquer une formation
progressive du disque, comme proposé par Larson (1976). Dans ce genre de modéle,
le disque se forme en plusieurs milliards d’années, du centre galactique vers l'exté-
rieur. Les régions internes du disque sont donc plus vieilles, mais aussi plus riches en
métaux que ’extrémité du disque, qui pourrait d’ailleurs toujours étre en formation.
On retrouve ces caractéristiques dans des galaxies spirales extérieures (Bell & de

Jong, 2000).

La densité d’étoiles dans le disque mince est généralement décrite par une loi
double exponentielle!!, radialement et perpendiculairement au plan. Ces lois repro-
duisent en effet de facon satisfaisante les profils de luminosité de galaxies extérieures
(Misiriotis et al., 2000). Leur validité dans le cas de la Voie Lactée a cependant été
remise en cause (Haywood et al., 1997a; Haywood et al., 1997b).

Dans le cadre des lois exponentielles, on a pour le disque mince une échelle de
hauteur de 250 pc, et une échelle de longueur voisine de 2.5 kpc (Robin et al., 1992;
Fux & Martinet, 1994; Ruphy et al., 1996; Porcel et al., 1998). On peut noter que, si
les estimations de 1’échelle de longueur variaient de 1 &4 5.5 kpc il y a encore quelques
années, les travaux les plus récents favorisent une valeur assez courte. L’étude de
galaxies extérieures indique que 1’échelle de longueur du disque mesurée dans 1'in-
frarouge est plus courte que dans le visible (de Jong, 1996). Ce résultat peut étre
interprété comme un indice d’'une formation du disque de l'intérieur vers ’extérieur.

Le disque épais

L’existence du disque épais, ou population intermédiaire, fut avancée lors de la
célebre conférence du Vatican (O’Connell, 1958). Comme son nom l'indique, cette
population posséde des propriétés intermédiaires entre le disque mince et le halo. La
dispersion des vitesses (0, ~ 40 km-s™') y est plus grande que dans le disque mince,
et la métallicité moyenne est de ’ordre de -0.7 dex.

110n utilise aussi parfois une loi en sech?, correspondant & un disque isotherme auto-gravitant,
pour le profil vertical (Camm, 1950).
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La structure du disque épais est assez mal connue. Les estimations de la densité
locale d’étoiles du disque épais vont de 2 & 15% de la densité du disque mince.
L’échelle de hauteur, plus importante que pour le disque mince, varie de 750 a
1500 pc selon les études, et 1’échelle de longueur semble légérement plus grande que
celle du disque mince.

Le disque épais est un élément essentiel dans la compréhension de 1’évolution
de la Galaxie (Bienaymé, 1999). De nombreuses hypothéses ont été avancées pour
expliquer l'origine de cette population (voir Majewski (1993) pour une revue), mais
il semble que 'accrétion d’un satellite soit la plus vraisemblable (Robin et al., 1996).
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Chapitre 6

Modéles de la Galaxie

6.1 Quelques exemples

déles de la Galaxie n’ont bien évidemment pas la prétention de décrire exac-

tement son contenu dans les moindres détails, mais plutét de modéliser diffé-
rentes composantes (bulbe, halo, disque, spirale. . . ) par des lois générales permettant
de reproduire de fagon satisfaisante les diverses observations (distribution des étoiles
en magnitudes, mouvements propres, dans différentes directions).

I A VOIE LACTEE contient plusieurs centaines de milliards d’étoiles. Les mo-

La mise au point de modéles de la Galaxie a véritablement pris son essor avec
le développement de I'informatique et des méthodes numériques, qui ont permis de
construire des modéles de plus en plus complexes et de les comparer aisément & des
volumes de données toujours croissants.

L’utilisation d’un modéle permet de vérifier que I’on comprend bien les phéno-
ménes. On peut tester un scénario, et vérifier les théories physiques.

6.1.1 Modéles de masse

Les premiers efforts de modélisation de la Voie Lactée portaient sur la réparti-
tion de la masse dans la Galaxie et I’étude du potentiel galactique, afin de mieux
comprendre la courbe de rotation.

Des progrés importants ont été faits dans les années 1950. Schmidt (1956) uti-
lise plusieurs ellipsoides, avec des fonctions de densité polynomiales, pour décrire
différentes populations.

Einasto (1979) proposera par la suite de remplacer les polynémes par des expo-
nentielles modifiées. Dans cet article, Einasto indique ce qu’il entend par modéle de
la Galaxie : « un ensemble de fonctions et de paramétres qui décrivent quantitative-
ment les principales propriétés de la Galazie et de ses populations».

Parmi les fonctions & décrire figurent le potentiel galactique ¢ et ses dérivées, Kg
et K,. Chaque population est décrite par une fonction de distribution dans I’espace
des phases (positions et vitesses). En faisant ’hypothése que les distributions des
vitesses sont gaussiennes pour une population isotherme, et que les composantes de
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vitesse perpendiculaires & la rotation sont nulles, on peut décrire une population

(Einasto, 1979) par :
— sa densité spatiale p (et sa densité projetée P);
— les dispersions des vitesses : og, 0o, 0;;

— la vitesse de rotation du centroide : V.

Les populations considérées par Einasto sont : le noyau, le bulbe, le halo, le
disque, un ensemble gaz — étoiles jeunes (composante trés aplatie), et une couronne
massive (halo de matiére noire).

6.1.2 Modéles de premiére génération

La méthode la plus répandue pour 1’étude de la structure galactique repose sur
les comptages d’étoiles. En effet, la distribution en magnitude absolue des étoiles
(fonction de luminosité ®(M)) et la densité spatiale des objets (loi de densité p)
permettent d’obtenir le nombre d’objets de magnitude apparente m observés dans
une direction donnée :

N(m) =Y / &;(M)pi(r)rwdr . (6.1)

L’équation 6.1 est appelée équation de la statistique stellaire; elle est expri-
mée ici dans un cas général ou plusieurs populations z interviennent. r est la distance
héliocentrique, et w 1'angle solide’.

Cette loi est en général non inversible : plusieurs combinaisons de ®;(M) et p;(r)
peuvent conduire & des comptages d’étoiles identiques.

Pour contourner cette difficulté, on adopte en général, pour les lois de densité, des
formes empiriques déduites de I’observation de galaxies spirales extérieures supposées
semblables & la Voie Lactée. Les fonctions de luminosité sont obtenues a partir des
observations au voisinage solaire. On peut ensuite faire varier les quelques paramétres
qui contrélent ces lois afin d’obtenir le meilleur ajustement aux observations.

Au cours des années 1980, de trés nombreux travaux ont porté sur ce type d’ajus-
tements, effectués principalement sur des régions a haute latitude galactique afin
d’éviter les problémes dis & ’extinction dans le plan galactique.

On peut en citer quelques exemples :

— Bahcall & Soneira (1980) ont proposé un modéle a deux composantes (disque
et sphéroide) pour prédire les comptages d’étoiles a plus de 20° de latitude,
afin de préparer les observations du Télescope Spatial Hubble. Ils utilisent une
loi de densité exponentielle pour le disque, un sphéroide de de Vaucouleurs,
et différentes fonctions de luminosité déterminées dans le voisinage solaire,
qui permettent de reproduire grossiérement 1’ensemble des observations alors
disponibles.

!L’annexe A, p. 171, regroupe ’ensemble des notations utilisées dans ce chapitre
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Ils doivent toutefois introduire également un halo de matiére noire pour obtenir
une courbe de rotation plate pour la Galaxie;

— Caldwell & Ostriker (1981) présentent un modéle & trois composantes : disque,
sphéroide et halo de matiére noire (HMN). Ce modéle comporte peu de para-
métres, et décrit grossiérement la répartition de la masse dans la Galaxie;

— Gilmore & Reid (1983) font intervenir un disque épais pour tenir compte de
la distribution des étoiles & grande distance au dessus du plan, vers le poéle
galactique.

On trouvera dans la deuxiéme section de l’article de Gilmore et al. (1989) les
références de nombreux modéles avancés dans les années 1980. J’aborderai en détail
dans la section 6.2 la description du modéle de Besangon, également apparu a cette
époque.

Le foisonnement de modéles pendant cette décennie s’explique par les progrés
considérables des capacités de calcul, avec les performances croissantes des ordi-
nateurs, mais aussi par les progrés des observations (notamment avec les capteurs
CCD), qui offrent toujours plus de données pour contraindre et affiner les modéles.

6.1.3 Les années 1990

Les comptages d’étoiles de plus en plus profonds dans de nombreuses directions,
mais aussi les progrés considérables dans de nouveaux domaines spectraux (en par-
ticulier I'infrarouge, moins sensible & I'extinction, avec des missions spatiales comme
IRAS ou COBE), donnent une vision de plus en plus profonde et détaillée de la
Galaxie.

Les modéles prennent en compte la complexité observée en faisant intervenir
de plus en plus de structures non axisymétriques, en particulier & basse latitude
galactique.

Ainsi, le modéle SKY, développé par Wainscoat et al. (1992) pour rendre compte
des observations du satellite IRAS dans 'infrarouge moyen, fait intervenir un disque
exponentiel, un bulbe et un halo stellaire, mais également des bras spiraux (y compris
le bras local) et un anneau moléculaire.

Ce modéle a par la suite été étendu jusqu’au domaine ultraviolet (Cohen, 1994),
avec 'ajout d’autres composantes (ceinture de Gould, ...).

Les données COBE/DIRBE ont été utilisées par Drimmel & Spergel (2001) pour
construire un modéle de la distribution de la poussiére et des étoiles dans le disque
de la Galaxie. Les auteurs font intervenir une structure spirale et tiennent compte
du gauchissement du disque?.

Les modélisations récentes des parties les plus internes de la Galaxie adoptent
également des formes non axisymétriques pour le bulbe (Dwek et al., 1995; Freuden-

reich, 1998).

2Les phénomeénes de gauchissement et d’évasement seront décrits dans la section 6.3.
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6.2 Le modéle de Besangon

6.2.1 Caractéristiques du modéle

C’est Crézé (1979) qui est a 'origine du modéle de synthése de populations
stellaires de la Galaxie (ou, plus simplement, modéle de Besangon) que je vais
décrire dans cette section. Bien qu’ayant bénéficié d’améliorations successives depuis
la toute premiére version (Robin & Crézé, 1986a), le modéle de Besancon est resté
fidele au principe sur lequel il a été construit :

e Décrire le contenu stellaire de la Galaxie en utilisant une ap-
proche globale, tenant compte a la fois :

— de I’évolution stellaire ;
— de I’évolution galactique;
— de la dynamique galactique.

e Fournir en sortie, outre les paramétres fondamentaux des
étoiles (masse, gravité, ...), des valeurs (magnitudes, cou-

leurs, mouvements propres, ...) directement comparables
aux observations.

Cette approche fait appel a des résultats théoriques obtenus dans des domaines
variés de 'astrophysique. L’évolution stellaire décrit la structure interne des étoiles,
principalement conditionnée par leur masse, leur age et leur composition chimique.

L’évolution galactique repose sur un scénario de formation des étoiles en relation
avec la matiére interstellaire. On décrit généralement cette évolution en termes de
fonction de masse initiale (IMF) (Salpeter, 1955) et de taux de formation
d’étoiles (SFR) (Schmidt, 1959). Les étoiles enrichissent pendant les phases finales
de leur évolution le milieu interstellaire en éléments lourds, qui vont pouvoir étre
incorporés par les générations suivantes d’étoiles. L’évolution chimique du milieu
interstellaire induit la relation 4ge—métallicité des étoiles.

Enfin, les théories dynamiques décrivent le mouvement des objets sous 1'influence
du potentiel galactique, et 1’évolution des orbites avec le temps.

Dans un premier temps, un modéle empirique simple a été construit : on part de la
distribution en magnitude et type spectral des étoiles proches, et on fait I’hypothése
que la fonction de luminosité au voisinage solaire est représentative de ’ensemble des
étoiles de la Galaxie. On peut ainsi, en extrapolant avec des lois de densité simples,
ajuster la distribution des étoiles en magnitude et couleur.

Le modéle s’inspire & ’origine d’un code développé par Rocca-Volmerange et al.
(1981) pour ’étude de l’évolution photométrique et spectroscopique des galaxies
externes (et appliqué aux nuages de Magellan).

Avec les lois de densité trouvées, Robin & Crézé (1986a) ont introduit un potentiel
galactique (de type Oort) pour modéliser en premiére approximation la dynamique



Le modéle de Besangon 119

galactique (et relier les échelles de hauteur a I’age des populations). Cette premiére
version du modéle a été validée par comparaison avec des comptages d’étoiles dans
différentes directions (Robin & Crézé, 1986b). Le modéle ayant passablement évolué
depuis, je vais en présenter les principaux ingrédients dans la suite de ce chapitre.

J’aborde dans les sections 6.2.2 et 6.2.3 la description des fonctions de luminosité
et des lois de densité utilisées pour les différentes populations. La section 6.2.4 décrit
I’auto-cohérence dynamique du modéle. Enfin, la section 6.2.5 détaille le processus
itératif de fabrication des catalogues de pseudo-étoiles.

6.2.2 Fonctions de luminosité
Les populations

On a vu, au chapitre 5, les principales composantes de la Galaxie. Pour en simuler
le contenu en étoiles, on retient 4 populations, qui se distinguent notamment par leur
age :

¢ le disque mince;

e le disque épais;

e le halo;

e le bulbe.

On considére dans le modéle de Besancon que chaque population est homogéne,
et que la répartition des étoiles dans le diagramme de Hertzsprung-Russel (HR) pour
une population 7 est donnée par une fonction

Fi(MV,log Teﬁ‘,Age). (62)

Cette fonction est calculée d’aprés le modeéle d’évolution de (Haywood, 1994a)
pour le disque mince, d’aprés Bergbusch & Vandenberg (1992) pour le disque épais
et le halo, et Bruzual & Charlot (1993) pour le bulbe.

On verra plus loin que le disque mince est subdivisé en 7 composantes d’ages
différents. Le disque épais, le halo et le bulbe sont considérées comme des populations
ayant une seule génération d’étoiles, en premiére approximation.

On simule ’évolution chimique en attribuant a chaque &4ge une métallicité (avec
une dispersion autour de cette valeur). On utilise la relation 4ge—meétallicité empi-
rique de Twarog (1980), notée 9 (Z, Age) dans la suite.

Lorsqu’on parle de fonction de luminosité, on donne en général la distribution
®(M,) a une dimension, qui s’exprime en étoiles par unité de magnitude absolue et
par parsec cube. On voit qu’elle se déduit simplement de la fonction F; ci-dessus, en
général normalisée au voisinage solaire.

Contraintes observationnelles

La fonction de luminosité ®(M,) est surtout connue pour le voisinage solaire.
Ainsi, Wielen et al. (1983) donnent la fonction de luminosité & partir de comptages
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d’étoiles dans une sphére de 20 pc centrée sur le soleil. JahreiR & Wielen (1997) uti-
lisent les résultats du satellite HIPPARCOS pour donner une fonction de luminosité
plus précise, toujours dans un rayon de 20 pc autour du soleil.

Les études d’amas dans notre Galaxie, mais aussi dans quelques galaxies proches
laissent penser que 'IMF a une forme universelle (Hunter et al., 1997). La fonction de
luminosité actuelle s’obtient & partir de 'IMF en tenant compte de la relation masse—
luminosité et du taux de formation d’étoiles (SFR). La relation masse—luminosité
dépend de ’age et de la métallicité des étoiles (Kroupa & Tout, 1997).

Les fonctions F;(My,log Tes, Age) pour chaque population dans le modéle sont
contraintes par les fonctions de luminosités ®;(M,) observées pour des échantillons
représentatifs de ces populations.

Le disque mince

La détermination de I'IMF, qui va conditionner la forme de Fyisque mince, €st dé-
crite dans ’article de Haywood (1994b). Je rappelle briévement ici le principe de la
méthode.

On se donne une IMF suivant classiquement une loi de puissance®

o(m) o« m~(+2), (6.3)

L’IMF est normalisée de sorte que

/m“‘¢@u&n:1, (6.4)

Mmin

avec Mpyin = 0.1 Mg et mpa = 120 Mg.

On se donne également une composition chimique initiale du milieu interstellaire,
un SFR ¥(¢), et un jeu de tracés évolutifs (grace aux modéles d’évolution stellaire).

Le nombre d’étoiles nées dans un sous-intervalle de masse [Mins, Msup] pendant
un temps A7 est

N:/%Wﬂmﬂm/ﬂhwm&. (6.5)

minf T

Haywood a utilisé 33 tracés évolutifs différents, issus respectivement de Van-
denBerg pour les étoiles de 0.12 a 1.00 Mg, et de Schaller et al. (1992) pour des
masses de 1.00 & 120 M. En interpolant (avec des intervalles de temps et de masse
adéquats) le long de chaque tracé, ainsi qu’entre les tracés de masses successives, il
est possible de trouver la position dans le diagramme HR de n’importe quelle étoile
(de masse initiale et composition chimique donnée), a n’importe quel stade de son
évolution.

3Dans le cas d’une loi de Salpeter, I’indice z est constant, et vaut 1.35. On pourra, par la suite,
étre amené a utiliser une loi de puissance en plusieurs parties, avec différentes valeurs de z selon
I'intervalle de masse considéré.
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On peut noter que le simple fait d’utiliser des tracés évolutifs suppose que 1’on
accepte implicitement le postulat énoncé par Heinrich Vogt et Henry Norris Russel
dans les années 1920, disant que la masse initiale et la composition chimique d’une
étoile déterminent de fagon unique sa structure interne et son évolution.

Diagramme HR pour le disque Thick disc
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Fig. 6.1: Les différentes fonctions F; utilisées dans le modéle pour les 4 populations stel-
laires : disque mince (a), disque épais (b), halo (c) et bulbe (d). Le niveau de gris est
proportionnel au logarithme de la densité dans chaque cellule du diagramme.

Regardons maintenant 1’évolution du disque. On tire & des intervalles de temps
A7 un nombre d’étoiles (équation 6.5) que I’on fait évoluer le long des tracés évolutifs.
On peuple ainsi progressivement le diagramme HR. A7 dépend de la masse des
étoiles considérées, puisque les étoiles les moins massives évoluent beaucoup moins
vite. Les étoiles en fin de vie donnent des résidus (naines blanches, étoiles a neutrons,
trous noirs) et réinjectent du matériel dans le milieu interstellaire. Aprés un temps
d’environ 10 milliards d’années pour le disque, on obtient un diagramme HR que
I’on peut comparer aux observations.
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Cette comparaison nécessite de convertir les températures effectives et luminosi-
tés (utilisées dans les modéles d’évolution stellaire) en types spectraux et magnitudes
absolues. Haywood utilise pour cela les grilles de conversion de de Jager & Nieuwen-
huijzen (1987) (type spectral — température), et les corrections bolométriques de
Flower (1977) ou Flower (1975) selon le type spectral.

Haywood a utilisé comme contrainte observationnelle la fonction de luminosité
de Wielen et al. (1983) pour les magnitudes absolues 4 < M, < 12, complétée pour
les étoiles faibles par celle de Dahn et al. (1986).

Avec un SFR constant (¥ = 0.4(mga, /M40t )), il parvient a ajuster les fonctions de
luminosité observées avec une IMF d’indice ¢ ~ 0.7 pour les objets de moins d’1 Mg,.
Pour les masses supérieures, on adopte un indice de 2.0 (Haywood et al., 1997a). On
dispose ainsi d’une fonction Fgisque mince utilisable pour le modéle de Besancon (voir

figure 6.1-a).

Autres populations

— On utilise pour décrire le disque épais les isochrones et fonctions de luminosité
du modéle enrichi en oxygéne de Bergbusch & Vandenberg (1992) pour les amas
globulaires. Ce modéle est en effet utilisable pour 'amas 47 Tuc, considéré
comme représentatif de la population intermédiaire.

On adopte un age unique de 10 & 11-10° ans pour la population intermédiaire,
et une métallicité de -0.7 dex, avec une dispersion de 0.25 dex.

La figure 6.1-b schématise la fonction de luminosité utilisée dans le modéle.

— Le halo est représenté par une population homogeéne d’age 14 - 10° ans. L’évo-
lution des étoiles retenue suit aussi le modéle de Bergbusch & Vandenberg
(1992), avec une métallicité de -1.7 dex et une dispersion de 0.25 autour de
cette valeur.

La fonction de luminosité est semblable & celle de I’amas globulaire M3 (voir
par exemple les résultats de Rood et al. (1999) obtenus avec des observations
HST), typique d’une population pauvre en métaux.

La figure 6.1-c schématise la fonction de luminosité utilisée dans le modéle.
— Le bulbe est représenté par une population de métallicité solaire de 10-10° ans,

avec une IMF de Salpeter, suivant le modéle d’évolution de Bruzual & Charlot

(1993) (voir figure 6.1-d).

Pour le disque épais et le halo, on ajoute une branche horizontale, qui ne figure
pas dans le modeéle de Bergbusch & Vandenberg (1992). On utilise celle décrite par
Dorman (1992).

Naines blanches

Les naines blanches du disque ne sont pas calculées a partir du modéle d’évolu-
tion. On utilise une fonction de luminosité empirique (Sion & Liebert, 1977) avec
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les modéles d’atmosphére de Bergeron et al. (1995), complétés par ceux de Hansen
& Phinney (1998) pour la fin de la séquence de refroidissement des naines blanches.

Pour le disque épais, on utilise la fonction de luminosité calculée par Garcia-Berro
(communication privée), tout comme Isern et al. (1998), en supposant une IMF de
type Salpeter et un 4ge de 12 milliards d’années. Ces paramétres restent hautement
spéculatifs car aucune naine blanche isolée du disque épais n’a encore été trouvée.

Des tests sont en cours pour mettre en évidence les naines blanches du halo, qui
sont modélisées avec les mémes modéles d’atmosphére, avec des hypothéses variables
sur leur densité locale et sur leur fonction de luminosité.

6.2.3 Les lois de densité

Les lois de densité p;(r, ©, z, Age) décrivent la répartition spatiale des différentes
composantes dans la Galaxie. On peut en général choisir entre plusieurs formes dans
le modéle de Besangon ; je ne présenterai ici que les lois que j’ai effectivement utilisées
dans mes simulations.

On notera R le rayon galactocentrique et z la hauteur au dessus du plan galac-
tique. On utilisera la variable a définie par a® = R? + 2?/c?, ou ¢ est le rapport
d’axes de l’ellipsoide.

Le disque mince

Dans le scénario d’évolution dynamique de la Galaxie, les échelles de hauteur
des étoiles dans le disque mince sont directement reliées & leur 4ge. Le découpage
du disque mince en 7 composantes d’ages différents est décrit dans la section 6.2.4.

La composante la plus jeune (4ge < 0.15 - 10° ans) du disque mince suit une loi

de la forme
a? a?
P = po [exp (_K—i) — exp (_K—E)] . (6.6)

Cette composante est trés aplatie puisque ¢ = 0.014.
Les autres composantes du disque mince (0.15-10° < age < 10'° ans) sont décrites
par des exponentielles modifiées de type Einasto (1979)

1/2N 1/2N
B - - a2 / - - - a2 / .
p=polexp |z x —I——K2 exp |z x —I——K2 ) (6.7)
_l_ —

z et N sont des paramétres structurels valant respectivement 0.5 et 1 dans notre
cas. Le rapport d’axes c¢ intervenant dans la variable a dépend de I’age de la compo-
sante considérée, pour tenir compte de I’augmentation de I’échelle de hauteur pour
les étoiles les plus vieilles. Ky et K_ sont des échelles de longueur mesurées dans le
plan.
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Le disque épais

On adopte pour le disque épais une loi exponentielle radialement et verticalement,
mais pour éviter une discontinuité de la pente & la traversée du plan, on compléte
le profil vertical par une parabole pour des hauteurs faibles (|z| < h.), en imposant
la continuité de p et de sa dérivée en |z| = h, :

( R—Re) 1—# pour |z| < h. (6.8)
p=poexp|——— exp(ha iy e ; )
hgr —(—llfh':/z'i, exp( —%) pour |z| > A,

hg et h, étant respectivement les échelles de longueur et de hauteur. pg est la
densité locale ('intégrale de la fonction de luminosité).

Le halo

Le densité du halo décroit comme une loi de puissance, et on impose une densité
constante pour les régions internes de la Galaxie (pour éviter qu’il n’y ait diver-
gence) :

p = po.a ™ pour a > 500 pc

p = po.5007* pour a < 500 pc (6.9)

Les valeurs de I’aplatissement* (¢ = 0.7) et de 'indice & = 2.6 ont été déterminées
par ajustement sur des comptages profonds dans plusieurs directions. Robin et al.
(2000) ont récemment affiné la détermination de ces paramétres.

Le bulbe

On adopte pour le bulbe la loi de densité correspondant au modéle G2 proposé
par Dwek et al. (1995).

Les régions qui seront considérées dans la suite de ce travail de thése ont été
choisies éloignées du centre galactique, car le modéle de Besangon est encore assez
mal contraint pour le bulbe®.

Les paramétres du bulbe sont en cours d’ajustement, & 1’aide des données DENIS
(Chereul et al., en préparation).

6.2.4 Cohérence dynamique

Bienaymé et al. (1987) ont modifié la premiére version du modéle de Besangon
(Robin & Crézé, 1986a) pour le rendre dynamiquement cohérent. Ils remplacent
le potentiel de Oort initialement adopté par un potentiel obtenu par résolution de
I’équation de Poisson avec le modéle de masse utilisé. Un des résultats de cet article

%On a toujours a? = R? + 22/c2.
SLa présence d’une barre étendue (Hammersley et al., 2000), par exemple, n’est pas prise en
compte.
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a été de contraindre la densité de masse au voisinage solaire, et d’estimer ainsi la
quantité de masse cachée présente localement dans le disque.

Le disque mince est décomposé en 7 composantes d’ages différents (Tab. 6.1),
chaque 4ge étant associé a une dispersion des vitesses dérivée des travaux de Mayor

(1974).

Age (10° ans) oy (km-s™1)
Mayor Haywood

0—0.15 6 6.0
0.15—1 10 8.0
1—2 14 10.0
2—3 18.5 12.1
3—5 23 14.9
5— 17 25 17.9
7—10 25 21.0

Tab. 6.1:Les 7 composantes du disque mince.

Outre la composante stellaire des disques (mince et épais) et du halo, divers
éléments sont pris en compte dans le modéle de masse de la Galaxie de Bienaymé

et al.

(1987) :
un disque de matiére interstellaire ;

le bulbe, considéré comme une masse ponctuelle (seule son influence sur la
dynamique au-deld d’un certain rayon est prise en compte);

un halo de matiére noire (HMN), nécessaire pour expliquer la forme de la
courbe de rotation (voir p. 109);

une composante hypothétique de masse cachée dans le disque (MCD).

Le procédé pour aboutir & un modéle dynamiquement cohérent est le suivant :

1—

On part de lois de densité raisonnables pour le disque (on choisit une excentri-
cité pour chaque composante) et la MCD, et on fixe une premiére estimation
pour la masse du bulbe et la forme du HMN. Par résolution numérique de
I’équation de Poisson

V2¢(r,2) = 47TGZP1'("°, z), (6.10)

on obtient une premiére valeur du potentiel galactique ¢(r, z). On peut déduire
de ce potentiel la force radiale K,(r,z), et donc la vitesse circulaire & une
distance 7 :

Vinod(r) = /— Ky (1,2 = 0) - 7. (6.11)

On modifie ensuite la forme du HMN et la masse du bulbe de maniére &
ajuster la courbe de rotation galactique observée (Caldwell & Ostriker, 1981).
Ceci conduit & un nouveau potentiel ¢(r, z). On boucle sur les deux premiéres
étapes pour obtenir une solution cohérente pour le bulbe et le HMN.
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3— On injecte ensuite ce potentiel dans ’équation de Boltzmann sans collision

21202 g )4 (e 0) (6.12)

Cette équation n’est valable que pour une population stellaire isotherme et
relaxée et n’est donc valable que pour les populations suffisamment vieilles.
La composante la plus jeune du disque ne satisfait pas cette condition et le
rapport d’axes a été fixé & ¢ = 0.014. On joue sur les rapports d’axes des
autres populations pour obtenir, avec le potentiel ¢(r, z) trouvé & 'étape 2 et
les relations age — dispersion de la table 6.1, la validité de 1’équation 6.12.

Ceci donne de nouvelles lois de densité, avec lesquelles on peut reprendre
I’étape 2.

Le processus est répété jusqu’a convergence. On obtient ainsi un modéle dyna-
maquement cohérent, puisque le potentiel galactique obtenu est celui effectivement
créé par les différentes composantes massives du modéle.

Bienaymé et al. (1987) ont étudié plusieurs modéles en faisant varier la compo-
sante de MCD. Ils sont arrivés a la conclusion que la densité locale de masse cachée
dans le disque est, sinon nulle, trés faible, inférieure a 0.03 Mg, - pc™3. Ils ont éga-
lement déduit une densité de masse locale au voisinage solaire comprise entre 0.092
et 0.12 Mg - pc™3.

Ces résultats peuvent étre rapprochés de ceux de Crézé et al. (1998) qui trouvent,
avec les données HIPPARCOS, une densité locale de py = 0.076 4 0.015 Mg, - pc™3,

ne laissant pas de place a4 une masse cachée dans le disque®.

Haywood (1994a) a repris cette méthode avec le nouveau modeéle d’évolution du
disque, et revu a la baisse la relation age—dispersion des vitesses (deuxiéme colonne
du tableau 6.1).

C’est cette nouvelle relation qui sera utilisée par la suite.

6.2.5 Catalogues de pseudo-étoiles

Le modéle de Besangon ne simule bien évidemment pas avec exactitude chaque
étoile de la Galaxie. Mais il peut produire en sortie des catalogues de pseudo-étoiles,
c’est a dire des catalogues synthétiques d’étoiles dont les propriétés globales sont
représentatives des objets dans une direction donnée, avec pour chaque étoile un en-
semble de paramétres directement comparables aux observables (magnitudes, mou-
vement propres, ... ).

L’organigramme de la figure 6.2 détaille le processus de fabrication d’un tel ca-
talogue.

6Ce résultat est encore controversé : ils ont soustrait & la densité totale locale la contribution
supposée des étoiles et de la matiére interstellaire. Or il y a dans la Bulle Locale (100 pc autour
du Soleil) un déficit de gaz, et la valeur utilisée pour la contribution de la matiére interstellaire est
une moyenne sur une portion du disque bien plus étendue. Il pourrait donc rester un peu de place
pour de la matiére noire dans le bilan local.
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Les ingrédients

On définit avant tout les éléments suivants :
— la position du Soleil : Rg, 25 ;
— une direction d’observation (,b), ainsi qu’une surface (ou un angle solide w);

— les lois de densité des différentes populations p;(R, ©, z, Age), en accord avec
les contraintes dynamiques définies a la section 6.2.4;

— la distribution moyenne de la métallicité pour chaque age ainsi que les gradients
galactiques;

— les fonctions F;(My,log Teq, Age), en accord avec les modéles d’évolution stel-
laire et galactique;

— D’extinction interstellaire. On modélise cette extinction par un disque de ma-
tiere absorbante, avec une loi de densité d’Einasto (1979), avec une échelle de
hauteur de 140 pc, et une échelle de longueur de 5000 pc. On peut également
introduire ponctuellement des nuages absorbants.

Le processus

On définit des éléments de distance §r (correspondant a des volumes V), le long
de la ligne de visée. Le barycentre de chaque case spatiale correspond & un point en
coordonnées galactocentriques (R,0,z).

Pour chaque pas en distance, on peut calculer un nombre théorique d’étoiles
présent z, par population et par case du diagramme HR (et dans le cas du disque
mince par tranche d’age) dans cette case. On effectue un tirage aléatoire d’espérance
z pour déterminer le nombre d’étoiles N de propriétés identiques qui vont étre prises
en compte’.

Le résultat

Pour chaque étoile, on tient compte de I’absorption calculée sur la ligne de visée,
et on peut calculer magnitude, couleurs et métallicité®, en prenant bien soin d’in-
troduire des dispersions pour compenser 1'aspect discret du découpage en valeurs
discrétes du diagramme HR.

Le catalogue de pseudo-étoiles peut contenir les propriétés physiques intrinséques
des objets (température effective, gravité, masse, etc...) et des valeurs directement
comparables aux observables (magnitudes, couleurs, mouvements propres). Pour ces
observables, le modéle simule donc les lois d’erreurs observées dans les mesures. Par
exemple, les erreurs photométriques pour des catalogues issus d’observations avec

11 convient de noter que # est un nombre décimal, qui est, dans I’immense majorité des cas,
trés inférieur a 1 (c’est en effet le nombre d’étoiles attendu dans une case du diagramme HR, pour
une population, pour un pas en distance donné). On tirera donc le plus souvent 0 ou 1 étoile.

8La métallicité dépend de 1’age et de la position de I’étoile (pour tenir compte des gradients
galactiques). Elle n’influe que sur la photomeétrie, par les effets de blanketing (Buser & Kurucz,

1992).
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capteurs CCD sont bien approximées par des lois exponentielles. L’erreur sur la
magnitude augmente exponentiellement pour les objets faibles. On en tient compte
dans le modéle en introduisant une dispersion sur les magnitudes

om = A+exp(C-m— B). (6.13)

L’intervalle de valeurs possibles pour les observables est d’autre part nécessairement
limité (limite de complétude pour les magnitudes, précision sur les mouvements
propres). On ne conserve donc les étoiles simulées que si les observables se situent
dans des limites prédéfinies.

Le catalogue produit est alors directement comparable aux observations.

6.3 Gauchissement et évasement

6.3.1 Description
Le gauchissement®

On entend par gauchissement (warp, en anglais) la déformation du disque d’une
galaxie spirale, qui, au-deld d’un certain rayon galactocentrique, présente une torsion
et s’éloigne du plan défini par les parties plus internes du disque, de fagon symétrique
(voir Fig. 6.3 et 6.4).

Briggs (1990) a tiré de ’analyse de 12 galaxies gauchies quelques caractéristiques
décrivant le gauchissement :

— le gauchissement commence entre Ry5 (rayon galactocentrique ou la magnitude
B vaut 25 mag/arcsec?) et Rag5 (rayon de Holmberg Ry, );

— la ligne de nceuds'® est & peu prés droite jusque Ry, ;
— la ligne de nceuds spirale légérement dans le sens de la rotation au dela de Ry,.

Les deux galaxies les plus proches, M31 et M33 sont gauchies. De nombreuses
galaxies externes présentent également un disque gauchi (Bosma, 1991), et Sanchez-
Saavedra et al. (1990), observant un gauchissement pour 42 des 86 galaxies de leur
échantillon, en déduisent que le phénoméne pourrait étre commun & toutes les ga-
laxies spirales (le gauchissement n’est en effet visible que sous certaines conditions
d’inclinaison du disque).

Ce résultat penche en faveur d’une durée de vie longue pour le gauchissement
d’un disque galactique. La question de savoir si le gauchissement est un phénoméne
transitoire ou de longue durée'! reste cependant ouverte, et dépend du mécanisme
a l'origine de la déformation. Plusieurs hypothéses pour expliquer le gauchissement
sont en effet envisagées. On peut citer :

90n pourra se reporter & la revue de Binney (1992) pour plus de détails.

1°0n appelle ligne de nceuds ’axe de symétrie. Le long de cette ligne, le disque n’est pas déplacé
(voir Fig. 6.4).

!1Le maintien d’un gauchissement sur de longues durées implique que le disque subisse un couple
extérieur ; de plus, comme le disque est en rotation, ce couple va entrainer une précession rigide du
disque gauchi.
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— la réponse du disque galactique & un champ magnétique extragalactique (Bat-
taner & Jimenez-Vicente, 1998). Le mécanisme de gauchissement des disques
d’accrétion en présence d’'un champ magnétique est un phénomeéne bien étudié.
Cette hypothése pour expliquer le gauchissement des disques galactiques a été
suggérée par Battaner et al. (1990) qui ont trouvé & grande échelle une cor-

rélation entre les directions du gauchissement pour un échantillon de galaxies

12,

qu’ils attribuent a ’action des lignes du champ magnétique intergalactique*” ;

— la rotation d’un disque «mal aligné» & l'intérieur d’un halo massif aplati
(Toomre, 1983; Dekel & Shlosman, 1983; Sparke & Casertano, 1988). Dans
ce cas, les axes de symétrie du disque et du halo ne sont pas alignés. Les par-
ties internes du disque vont surtout étre influencées par le disque lui-méme,
et donc présenter une géométrie coplanaire, alors que les parties externes du
disque vont étre sensibles au potentiel du halo, et donc avoir tendance a s’ali-
gner dans son plan principal. Le gauchissement peut alors étre vu comme une
onde stationnaire dans le disque qui précesse autour de ’axe de symétrie du
halo (Kuijken, 1991);

— un effet de marée, dit & des compagnons proches, et plus spécialement des
galaxies satellites. Cet argument a été avancé trés to6t (Burke, 1957; Kerr,
1957) pour expliquer le gauchissement de la Galaxie, avec comme principaux
suspects les Nuages de Magellan. Mais les Nuages, seuls, sont trop lointains
et trop peu massifs pour expliquer I’amplitude du gauchissement de la Voie
Lactée (Hunter & Toomre, 1969). La prise en compte des perturbations du
satellite sur un halo massif, qui peuvent amplifier I’effet du satellite seul, n’est
pas convaincante dans le cas des Nuages de Magellan : Garcia-Ruiz et al.
(2000) trouvent que ’orientation de la ligne de nceuds du gauchissement induit
serait décalée de 90 degrés par rapport a celle observée. La galaxie naine du
Sagittaire apparait alors comme un candidat potentiel pour un tel effet (Ibata

& Razoumov, 1998).

L’évasement

L’évasement (flare en anglais) se traduit par une augmentation de 1’échelle de
hauteur du disque galactique & grand rayon galactocentrique (voir Fig. 6.4).

La densité surfacique étant plus faible & grande distance du centre galactique, la
force de rappel K, est moindre et le disque peut s’évaser. Mais I’échelle de hauteur
peut étre modifiée, sans que la loi de densité ne soit affectée (Schwarzkopf & Dettmar,

2000).

La Voie Lactée

On sait depuis relativement longtemps que la Galaxie présente un disque gauchi
et évasé dans ses parties externes. Les observations dans la raie a 21 cm permettent

121 observation d’une contrepartie stellaire rend cette hypothése caduque car les étoiles ne sont
pas sensibles a I’effet d’un tel champ magnétique, qui n’agit que sur le gaz.
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d’observer en détails le gauchissement de la couche d’hydrogéne neutre (Burton &

te Lintel Hekkert, 1986; Burton, 1988).

Le gauchissement commence approximativement & un rayon galactocentrique de
11 kpc. Le disque est incliné au dessus du plan moyen dans I’hémisphére nord, et
en dessous dans ’hémispheére sud, la ligne de nceuds correspondant (& 10° prés) a la
direction Soleil — centre galactique (Diplas & Savage, 1991).

Le comportement est légérement différent dans les deux hémisphéres : au nord,
I’amplitude du déplacement par rapport au plan augmente contintiment, jusqu’a
atteindre 3 kpc a une distance de 20 kpc. Dans ’hémisphére sud, la couche de gaz
s’éloigne jusqu’a 1 kpc sous le plan avant de revenir quasiment dans le plan a 20 kpc

(voir la Fig. 2 de Porcel et al. (1997), adaptée des données de Burton (1988)).

On observe le méme genre de distribution pour la poussiére interstellaire (Freu-
denreich et al., 1994), ainsi que pour le gaz ionisé (Azcarate et al., 1990).

La distribution des nuages moléculaires (May et al., 1997) met aussi en évidence
un gauchissement et un évasement. A partir de sources IRAS nichées dans des nuages
moléculaires, Wouterloot et al. (1990) ont quantifié I’évasement, qui commence &
peu prés au rayon (galactocentrique) du Soleil : ’échelle de hauteur augmente d’un
facteur 2 entre 10 et 17 kpc. Cette valeur est comparable aux observations dans le
gaz.

Les détections d’une contrepartie stellaire au gauchissement et a 1’évasement
observés dans la couche d’hydrogéne neutre sont difficiles, car il faut trouver des
traceurs du disque galactique sur de longues distances. Les étoiles de type O — B,
trés brillantes, ont permis de voir une composante stellaire (Miyamoto et al., 1988;
Reed, 1996; Drimmel et al., 2000), mais sur des échantillons de taille limitée par
la rareté de ces objets. On s’attend (a priori) & ce que les étoiles jeunes suivent le
gauchissement du gaz dans lequel elles se forment. Ce n’est pas forcément le cas des
étoiles vieilles : tout dépend de la stabilité dans le temps du gauchissement et du
mécanisme qui le maintient.

On peut noter enfin le travail de Carney & Seitzer (1993), qui a utilisé la position
décalée par rapport & b = 0 des étoiles du disque externe (supposé gauchi), pour
étudier dans le domaine optique les propriétés du bord du disque.

6.3.2 Prise en compte dans le modéle

Dans sa version standard, le modéle de Besangon pouvait seulement simuler un
disque plat et non évasé. J’ai donc été amené pendant cette thése a introduire des
modifications dans les lois de densité pour rendre compte du gauchissement et de
I’évasement du disque.

Pour cela, je me suis inspiré des lois observées pour le gauchissement et 1’évase-
ment du gaz, et fait I’hypothése que le disque stellaire (disque mince et disque épais)
suit des lois de la méme forme.
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Le gauchissement

Pour le gauchissement, nous adoptons une représentation similaire a Porcel et al.
(1997), ot le disque est découpé en une série d’anneaux concentriques que ’on peut
incliner par rapport a la ligne de nceuds (tilted ring model).

En adoptant le systéme de coordonnées galactocentriques (R, ©, z), le gauchisse-
ment intervient & partir d’un seuil Ryarp, et se traduit par un déplacement vertical
des anneaux

Zwarp = Z¢ €08(0 — Opax) (6.14)

ou 'amplitude z. du gauchissement augmente linéairement avec le rayon :

Ze = 7warp(R - Rwarp)- (615)

En accord avec les résultats de Burton (1988), on supposera que le Soleil se trouve
sur la ligne de nceuds du gauchissement, et donc O, = 90°.

L’évasement

Comme dans le travail de Gyuk et al. (1999), on rend compte de ’évasement
du disque en introduisant un facteur kg... dans les échelles de hauteur. Ce facteur
permet de «diluer» le disque sur une plus grande hauteur, au-deld d’un certain
rayon galactocentrique Rgare, ’évasement étant de plus en plus prononcé lorsque R
augmente. On contréle par un facteur g I’amplitude de 1’évasement.

kﬂal‘e = { 1 Pour R < Rﬂare (6-16)

1 + ’Yﬁare(R - Rﬂare) pour R Z Rﬂare

La modification des échelles de hauteur pour tenir compte de I’évasement (pas-
sage de h, & h, - kgare) implique un facteur correctif sur la loi de densité. En effet,
il faut s’assurer que la densité surfacique du disque n’est pas modifiée par
I'introduction de l’évasement. Une augmentation de 1’échelle de hauteur de la loi
de densité (pour reproduire ’évasement) sans correction de la densité en z = 0 se
traduirait par une augmentation de la densité surfacique du disque. On impose donc
que

/Zpsans évasement — /Zpavec évasement (6.17)

Pour le disque mince, on reprend la loi de densité 6.7. Seul le terme en K
est important pour les rayons auxquels intervient 1’évasement, et la condition 6.17
impose de multiplier la loi de densité par un facteur f = 1/kgare quand on introduit
I’évasement.

La situation est un peu plus compliquée avec le disque épais. En imposant la
condition 6.17 dans I’équation 6.8, le facteur correctif devient

(2kﬂarehz —I' hc)(?)hzhc ‘|‘ 3h§ —|— hz)
(2hz + hc)(3kﬂarehzhc + 3k2 h? + hg) ‘

flare’“z

f=
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Pour une direction d’observation (I,b) et un angle solide w.

(Boucle sur la DISTANCE avec intervalle §r )

Absorption A, sur la ligne de visée;

Coordonnées galactocentriques (I,b,7) — (R, 0, 2)
(avec position du soleil zg)

Volume de la case §V et absorption A4,

Calcul des densités p(R, ©, z) et gradients de densité.

Boucle sur les POPULATIONS)

Boucle sur les cases du DIAGRAMME HR)

M,, T.Sp., Teg, C.L.,log g dans la case.
m, = 5logr —5+ M, + A,

Boucle sur les N étoiles

Calcul des couleurs et du rougissement
Calcul de la métallicité, de la dispersion intrinséque en couleurs.
Erreurs photométriques, calcul des observables.
Si I’étoile n’est pas rejetée :
—> [NSCRIPTION DANS LE CATALOGUE

Fig. 6.2: Production d’un catalogue de pseudo-étoiles 4 I'aide du modéle de Besancon.
Voir section 6.2.5 pour une description compléte.
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Fig. 6.3:ESO 510-13 : une galaxie présentant un disque gauchi. Cliché FORS1/ESO.
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— Ligne de
4 e noeuds

Soleil Vers le
LHC

Evasement

Gauchissement

Fig. 6.4: La figure du haut montre effet d’un gauchissement du disque galactique (ici,
pour un rayon Ry., > Rg). Le Soleil se situe sur la ligne de nceuds. Le plan moyen
se trouve déplacé vers le haut (z > 0) pour les premier et deuxiéme quadrants, et vers
le bas (z < 0) dans les troisiéme et quatriéme. La figure du bas représente une coupe
perpendiculairement au plan dans le cas d’un disque gauchi et évasé. Le gauchissement
se traduit par un déplacement du plan moyen, et I’évasement par une dispersion sur des
hauteurs plus grandes. Les figures sont adaptées de Evans et al. (1998).



Chapitre 7

Relevés IR et structure galactique

I’étude de la structure galactique. Dans le domaine optique, les observations
dans le plan galactique ou vers le bulbe sont limitées & des distances héliocen-
triques de 3 kpc environ, en raison de la forte extinction interstellaire & basse latitude

I ES RELEVES dans 'infrarouge proche sont un support de premier choix pour

(Schmidt-Kaler, 1975). Seules quelques rares régions, bénéficiant par chance d’une
extinction moindre (la fenétre de Baade, par exemple) permettent des sondages un
peu plus profonds.

L’infrarouge proche présente deux avantages :

— l'extinction est considérablement plus faible que dans le visible. On gagne
presque un facteur 10 & 2.2 pm : Ag, /Ay = 0.11 (Bessell & Brett, 1988);

— si on observe les distributions spectrales d’énergie des objets stellaires, on
constate que le flux émis par des étoiles de types spectraux variés & ces lon-
gueurs d’onde reste important.

On peut donc détecter des étoiles jusqu’a de grandes distances, méme a basse
latitude galactique, ou ’extinction pose probléme dans le visible. Avec les sensibilités
atteintes par les relevés DENIS et 2MASS (cf. Chapitre 1), les étoiles géantes peuvent
étre observées jusqu’aux frontiéres de la Galaxie 1a ou l'extinction est faible, et
jusqu’au-deld du bulbe vers le centre galactique.

Je présente dans ce chapitre les résultats d’ajustements du modéle de Besan-
con sur des données DENIS, et les résultats obtenus en particulier en termes de
gauchissement et d’évasement du disque stellaire.

7.1 Sélection des données

Bénéficiant d’un accés privilégié aux catalogues du projet DENIS, suite au tra-
vail de codage et de mise en ligne, nous avons utilisé ces données pour faire les
comparaisons avec le modéle, avant leur diffusion & ’ensemble de la communauté
astronomique.
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7.1.1 Les catalogues PDAC

Nous avons vu au chapitre 3 les caractéristiques des deux chaines de traitement
de données DENIS du LDAC et du PDAC.

Les comparaisons entre les réductions effectuées au PDAC et au LDAC (voir
p. 78) indiquent que la qualité des catalogues produits au PDAC est supérieure
a celle des catalogues LDAC. En particulier, la limite de complétude semble plus
profonde en K au PDAC, ce qui est un argument de poids pour l'étude de la
structure galactique. Nous avons donc utilisé exclusivement des données réduites au
PDAC par la suite.

Ce choix est également motivé par la présence de problémes occasionnels dans
les catalogues du LDAC (comme les décalages de calibration astrométriques décrits
p. 58), qui n’ont pas été observés dans les données PDAC. Enfin, la progression de
la réduction de données se fait & un rythme plus soutenu au PDAC qu’au LDAC, ce
qui devrait permettre d’obtenir plus rapidement une couverture du ciel plus large.

Filtrage

J’ai déja décrit dans la section 3.4 (p. 62) les caractéristiques des données PDAC,
et la nécessité d’appliquer un filtrage a la base de travail pour produire des catalogues
exploitables.

Les critéres de filtrage et d’appariement retenus sont ceux décrits p. 76.

7.1.2 Zones sélectionnées

Les observations DENIS couvrent uniquement la zone entre -88° et +2° en décli-
naison. La figure 7.1 montre la surface correspondante en coordonnées galactiques.

Fig. 7.1: Couverture du relevé
DENIS en coordonnées galac-
tiques (projection Aitoff). Les ob-

servations (zone grisée) couvrent

notamment le centre galactique,
le podle galactique sud, et une
grande partie des troisiéme et

quatriéme quadrants.

On notera parmi les régions couvertes tout le centre galactique et le péle galac-
tique sud. Le péle galactique nord et ’anticentre, situés dans I’hémisphére nord, ne
sont pas observables.

Afin d’étudier la structure galactique, on utilise classiquement un ensemble de
zones distribuées a diverses longitudes et latitudes. Le tableau 7.1 contient la liste
des zones que j’ai sélectionnées en tenant compte de plusieurs contraintes :
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— couvrir un intervalle assez grand en longitude;

— rester assez éloigné du centre galactique (car l’extinction peut étre trés im-
portante, et la structure du bulbe est encore en cours d’ajustement dans le
modéle) ;

— disposer d’un nombre de strips traités adjacents suffisamment grand pour ex-
traire une zone circulaire continue qui contienne un nombre raisonnable de
sources (quelques milliers). Ceci est surtout vrai a plus haute latitude;

— vérifier que les strips concernés sont de bonne qualité;

— enfin, vérifier qu’il n’y a pas de fluctuation de la densité de sources a 'inté-
rieur de la zone. En effet, ceci peut indiquer des fluctuations de ’extinction a
I'intérieur d’une zone, or nous voulons des zones homogénes.

Le choix des zones possibles étant également restreint par la quantité de strips
observés et réduits au PDAC.

Zone I(°) b() R (") Nb. I J K,
01A 293 462 3000 6741 184 16.0 13.6
02A 325 -01 1500 48918 174 14.8 134
02B 327 +01 1500 36981 17.8 154 13.2
03C 274 -48 3600 11161 18.2 16.0 13.6
07TA 270 -02 850 6552 18.0 158 134
07B 264 +02 900 5001 18.0 15.8 13.6
08A 240 -02 1100 10104 18.0 16.0 13.6
08B 231 +02 1100 9289 18.0 16.0 13.8
09C 270 -12 1150 6112 18.2 16.0 13.6
12A 295 -02 1000 15971 174 154 134
12B 294 402 1100 17671 17.2 156 13.4
13C 272 427 1500 4251 18.4 16.2 134

Tab. 7.1: Positions des zones sélectionnées, rayon et nombre total de sources retenues
(toutes bandes confondues). Les limites de complétude adoptées dans les trois bandes
figurent dans les trois derniéres colonnes.

Un de nos objectifs est d’étudier le gauchissement et I’évasement du disque. Le
tableau 7.2 résume les principales caractéristiques que ’on trouve dans la littérature
pour ces deux effets, & partir d’observations dans différents domaines.

L’ensemble des études indique que le Soleil se trouve approximativement sur la
ligne de nceuds (Opax & 90°), et donc 'amplitude du gauchissement est négligeable
vers | = 0 ou [ = 180°. C’est vers une longitude de 90° que ’amplitude du gauchis-
sement est maximale dans I’hémisphére nord. Mais cette zone n’est pas observée par
DENIS, et de plus la présence du bras spiral d’Orion-Cygnus sur la ligne de visée
rendrait la détection du gauchissement difficile dans cette direction (Porcel et al.,

1997).



Référence

Observations

Gauchissement

Evasement

Commentaires

Henderson

et al. (1982)

Hi (21 cm)
10° < I < 350°
—10° < b < +10°

Maximum z, = —850 pc
a R=17 kpc vers ©=260°
(Ywarp =~ 0.12)

h, de 0.4 a4 2 kpc

Ry=10 kpc, V=250 km-s™*

Burton & te | H1 (21 cm) Omax ~ 80° Détecté Ry=10 kpc, V=250 km-s™*
Lintel  Hek- Cartes de densité en H1
kert  (1986);
Burton (1988)
Grabelsky CO (traceur de Hy) | R=10.5 kpc : z. = —46 pc | R=10.5 kpc : h,=112 pc | Rg=10 kpc, V=250 km-s~*
et al. (1987) 270° < I < 300° R=12.5 kpc : z. = —167 pc | R=12.5 kpc : h,=182 pc | Discussion sur le bras spiral

—1"<b< +1° (Ywarp =~ 0.06) (Yfiare &~ 0.31 - 1073) de Carina
Miyamoto Nord, 518 étoiles | Plan incliné de 3° Non discuté Aspect cinématique du gau-
et al. (1988) OB (Ywarp = 0.05), Omax =~ 90°, chissement

Ryarp > Rg = 8.5 kpc

Djorgovski & | Sources IRAS | Qualitativement identique | Non discuté Soit le disque est tronqué

Sosin (1989)

(étoiles vieilles)

a H1, mais amplitude plus

faible

vers R=12 kpc, soit la forme
des gauchissements stellaire
et gazeux est différente

Wouterloot
et al. (1990)

~ 1000 nuages mo-

léculaires (IRAS)

Ryarp=11 kpc;
sud : z. = —1 kpc
a R=20 kpc (Ywarp =~ 0.11)

Non linéaire; h, double
entre R=10 et 17 kpc,
x9 entre Rg et
25 kpc (Yfare entre 0.1 -
1073 et 0.6 - 1073)

mais

Ry=8.5 kpc, V=220 km-s~!
voir Fig. 9 pour la forme de
I’évasement

Azcarate et al.

(1990)

H166a (H ionisé)
270° < 1 < 300°
—0.5° < b< +0.5°

Vers b < 0 dans le sud

Non mentionné

Tab. 7.2 (suite page suivante)
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Référence Observations Gauchissement Evasement Commentaires
Diplas & Sa- | H1 (21 cm) Nord : 2z, = +4 kpc pour | h, =~ 3 kpc pour R = | Rg=10 kpc, V5=250 km-s~!
vage (1991) 0 < 220° R = 24 kpc 24 kpc Voir Fig. 7 pour les profils en

Rde z. et h,

Binney (1992)

Ryarp = Rg,

Omax = (90 +10)°; nord :
z.=+3 kpc pour R=16 kpc;
sud : z. atteint —1 kpc, et
redevient nul & R=15 kpc

Non discuté

Revue des causes possibles

Freudenreich

et al. (1994)

Poussiéres (DIRBE)

Qualitativement identique
a H1, mais amplitude plus

faible

Non discuté

Rg=8.5 kpc, V=220 km-s~!

Reed (1996)

1300 étoiles OB (hé-

misphére sud)

Comparable a H1 :
z. = —1.5 kpc pour R =
15 kpc (Ywarp ~ 0.23)

Non discuté

May et al
(1997)

Nuages moléculaires
(CO) 194° < I < 270°

Maximum z, = —700 pc

h, de 200 & 800 pc entre
R =9 et 19 kpc

Ry=8.5 kpc, V=220 km-s~!

Porcel et al.

(1997)

COBE, comparai-
avec HI de
Burton

son

Omax = 90°; Sud : 2. de
200 a 800 pc entre R = 10
et 15 kpc (Ywarp = 0.11);
Nord : de 200 a 2700 pc
entre 12 et 20 kpc (Ywarp =
0.31); (voir Fig. 2)

Non pris en compte dans
leur modéle

Ry=8.5 kpc, V=220 km-s~!
Un gauchissement identique
au gaz est incompatible avec
COBE : soit warp est plus
faible pour les étoiles, soit le
disque stellaire est tronqué
pour R =~ 13 kpc

Freudenreich

(1998)

COBE (de 1.25 &
4.9 um)

®max = 9007 Rwarp =
4.3 kpc! Polynéme de degré
3 en R pour z, (voir Fig. 12)

Pas d’évasement

Ro=8.5 kpc; z5=16.5 pc;
disque tronqué 4 kpc aprés

Ro

Tab. 7.2 (suite page suivante)
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Reéférence Observations Gauchissement Evasement Commentaires

Evans et al. | e de MACHO z. de 0 & —1.5 kpc entre R | Facteur 10 entre R et | Rg=8 kpc; les auteurs en-

(1998) et R = 15 kpc (Ywarp ~0.21) | 25 kpc visagent des hp trés élevés
(jusque 5.5 kpc) pour aug-
menter la valeur de m1,mc

Gyuk et al. | Comptages HST | Ryarp = Ro, Omax = 907, Yare ~ 0.23 - 1072 3 0.54- | Ry=8 kpc, disque tronqué &

(1999) 30° < b < 40° et | Ywarp ~ 0.21 1073 ; Rgare = Rg 25 kpc; méme avec 25% de

TLMC

disque épais et h, = 4.5 kpc,
le disque gauchi et évasé ne
peut pas expliquer seul la va-
leur de mMmc

Drimmel et al.

10544 étoiles OB de

Omax = 907,

Rwarp —

Non discuté

La signature cinématique de

(2000) HIPPARCOS 6.5 kpc; amplitude quadra- ces étoiles n’est pas compa-
tique en R tible avec un gauchissement a
longue durée de vie
Drimmel & | COBE/DIRBE Amplitude quadratique en | h, de 134 & 188 pc entre | Ry = 8 kpc; hg = 0.28R,

Spergel (2001)

(étoiles/poussiéres)

R; Ryarp = 0.85Rg

Etoiles : 2z, = 0.25 kpc
pour R = 10 kpc et 2.7 fois
plus pour la poussiére

R=05et1.0 Rg

zg = 14.5 pc; disque tron-

qué a 10.5 kpc

Tab. 7.2: Comparaison des caractéristiques du gauchissement et de I’évasement du disque de la Galaxie, relevées dans la littérature.

La deuxiéme colonne indique le domaine d’observation, le type de données et éventuellement la zone sondée. Les deuxiéme et

troisiéme colonnes résument les résultats obtenus pour le gauchissement et I’évasement, respectivement. Les variables utilisées sont

celles intervenant dans les équations 6.14, 6.15 et 6.16 (voir p. 131). Dans la mesure du possible, j’ai estimé les amplitudes du

gauchissement et de I’évasement en termes de Yyarp €t Yaare-

La derniére colonne donne quelques indications supplémentaires (troncature du disque, par exemple). La détermination des distances

dépend pour les études en H1 d’un modéle de rotation, et j’ai donc signalé les R et Vi utilisés, le cas échéant.

4!
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Strip  Slot a® 8
7367 2858 134.2 1
8787 641 106.8 E
7368 3004 162.3 1
7238 652 1086 E
8779 642 107.0 E
7752 2917 1455 1

Tab. 7.3: Liste des strips DENIS sélectionnés, ascension droite centrale et zone de décli-

naison (I : intermédiaire; E : équatoriale).

Restent les troisiéme et quatriéme quadrants galactiques, ou le gauchissement se

traduit par une inclinaison du disque & des latitudes négatives. La faible amplitude du
gauchissement impose de rechercher ses effets & basse latitude. J’ai donc sélectionné
plusieurs strips DENIS traversant le plan galactique & différentes longitudes pour
contraindre les paramétres du gauchissement dans le modéle. Le tableau 7.3 donne

la liste de ces strips.

La figure 7.2 montre la distribution en coordonnées galactiques des zones et des

strips retenus (Tab. 7.1 et 7.3).

180° 135° g0° 457

Golactic lotitude &

=30
457
—B0°

=75"

- 315": }

i

Golactic longitude I

YN
¥

-

Fig. 7.2:Emplacement des zones et strips sélectionnés.

7.2 Premiers ajustements

180°

L’utilisation des comptages d’étoiles pour 1’étude de la structure galactique parait
intuitive : les modéles de Galaxie permettent de faire des prédictions de comptages
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d’étoiles (comptages différentiels en magnitude, en couleurs, ...) qui sont directe-
ment comparables aux observations.

Cette approche a été largement appliquée avec succés (voir Bahcall (1986) pour
une revue, mais aussi Robin & Crézé (1986b); Bienaymé et al. (1987); Wainscoat
et al. (1992); Cohen (1994); Haywood et al. (1997b); Ruphy et al. (1997); Hammers-
ley et al. (1999); Robin et al. (2000), ...). Dans la majorité des cas, cependant, les
auteurs se restreignent aux hautes latitudes galactiques afin de minimiser les effets
de l'extinction interstellaire sur les comptages.

7.2.1 Observables et estimateurs

Nous disposons avec les données DENIS de trois bandes photométriques (I, J,
K, ), mais un objet n’est pas forcément détecté simultanément dans toutes les bandes
(a cause de sa couleur et/ou des limites de détection). Pour que les catalogues simulés
solent directement comparables aux comptages, nous devons les affecter des mémes
effets de sélection®.

Limites de complétude

A partir de comptages différentiels en magnitudes, j’ai estimé les limites de
complétude des 12 zones du tableau 7.1, dans chacune des trois bandes, afin de
pouvoir effectuer une sélection identique sur les catalogues simulés par le modéle
(voir Fig. 7.3)2.

Il est toujours délicat de déterminer exactement la limite de complétude d’un
échantillon. Dans le cas extréme d’un espace rempli d’une densité uniforme d’étoiles
de méme magnitude absolue, le logarithme du nombre d’étoiles détectées en fonction
de la magnitude apparente augmenterait linéairement. Il suffirait alors de détecter a
partir de quelle magnitude les comptages observés dévient de cette loi pour trouver
la limite de complétude de ’échantillon.

En pratique, on traverse des zones de densité variable contenant des populations
d’étoiles diverses. On ne connait donc pas la véritable forme de la distribution du
nombre d’objets en fonction de la magnitude. J’ai considéré, comme sur la figure
7.3 que la limite de complétude des échantillons se situait au point culminant de la
distribution, juste avant le décrochement des comptages.

Erreurs observationnelles

Un point critique pour les comparaisons modéle-données concerne les erreurs ob-
servationnelles. Lors des simulations que nous effectuons avec le modéle de Besangon,
les magnitudes des étoiles dans les différentes bandes sont calculées en utilisant des

!Bien que le mod¢le utilise la bande K (et non Kj), les différences entre les deux bandes ne
dépassent jamais 0.05 mag (Loup, communication privée), et ne jouent pas sur nos résultats.

2Les zones considérées ici se situant majoritairement a basse latitude galactique, la contamina-
tion attendue des comptages stellaires par des détections de sources extragalactiques reste négli-
geable, et n’a pas été prise en compte dans la suite
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Fig. 7.3: Détermination de la limite de complétude dans les trois bandes pour la zone
01A. Les symboles correspondent aux comptages différentiels (échelle logarithmique!) des
données DENIS (avec un pas de 0.2 mag) pour les objets détectés en I (haut), J (milieu)
et K (bas). Le trait continu correspond & un fichier simulé (avant ajustement). Les limites
adoptées sont indiquées par les barres verticales.

librairies de modéles stellaires (Lejeune et al., 1997; Lejeune et al., 1998). Nous avons
vu p. 128 la simulation des erreurs de mesure dans les catalogues de pseudo-étoiles.

Le choix des paramétres A, B et C' de 1’équation 6.13 peut avoir de grandes
répercussions sur les résultats. Si ’on effectue une simulation avec une loi d’erreur
sous-estimée, la dispersion dans le diagramme couleur-couleur du catalogue simulé,
par exemple, sera bien moindre que celle présente dans les données.

En toute rigueur, chaque strip DENIS posséde sa propre loi d’erreur pour chacune
des bandes. Ceci est valable méme pour deux strips adjacents, généralement observés
au cours de nuits différentes.

Dans notre cas, nous avons pris soin de ne pas inclure dans nos échantillons de
strips présentant une loi d’erreur anormale, et des paramétres moyens ont pu étre
déterminés pour les lois d’erreur. Les formules retenues sont :
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or = 0.03+exp(0.5-1—12.0)
o7 = 0.06+ exp(0.7-J — 14.0) (7.1)

ok, = 0.07+ exp(0.8- K — 13.5)

La dispersion entre les différents strips ne dépasse pas 50% de o.
On prend soin de tronquer les lois d’erreur & 0.5 mag pour ne pas introduire de
dispersion trop importante (les lois d’erreur du PDAC sont, elles aussi, tronquées).

Estimateurs

Pour les comparaisons modéle-données, j’ai utilisé 7 observables :

— les comptages différentiels en magnitude dans chacune des 3 bandes;
— les histogrammes en couleur [ — J] et [J — K;];

— le diagramme couleur-magnitude [Ks, J — K| ;

— le diagramme couleur—couleur.

Pour chaque observable, la qualité des ajustements est mesurée par trois estima-
teurs :

— un x? classique;

— la déviation o2, obtenue avec ’approximation de Wilson-Hilferty pour un x?
a v degrés de liberté (si v n’est pas trop petit) :

(G (ORI

— une vraisemblance comme celle définie dans 1'annexe C de Bienaymé et al.

(1987).

Le x? simple n’est pas un trés bon estimateur dans notre cas, en particulier dans
le cas des histogrammes de complétude : la trés grande différence de peuplement
entre les intervalles correspondant aux faibles et aux grandes magnitudes introduit
un biais, et, de plus, les intervalles ne sont pas vraiment indépendants puisqu’ils sont
corrélés par les incertitudes de mesure.

7.2.2 Paramétres de densité

Comme nous l'avons vu au chapitre 6, un grand nombre de paramétres inter-
viennent dans le contréle des lois de densité dans le modéle de Besangon. Il n’était
pas question de re-déterminer I’ensemble de ces paramétres, et j’ai donc adopté, pour
certains, des valeurs déterminées de fagon fiable par des études antérieures.
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R@ et ¥40)

J’ai conservé pour le Soleil une distance galactocentrique Ry = 8.5 kpc, valeur
recommandée par 'UAL

On sait depuis longtemps que le Soleil ne se situe pas exactement dans le plan
galactique (z = 0), mais légérement au-dessus. Les valeurs de zg vont de 4 & 40 pc
selon les auteurs (voir Cohen (1995) pour une revue), mais les résultats les plus
récents penchent pour une valeur de 15 pc environ (Cohen, 1995; Drimmel & Spergel,
2001). C’est cette valeur que nous adopterons dans la suite.

Il faut noter que le choix de zg n’est pas dénué de conséquence pour une étude du
gauchissement du disque. Porcel et al. (1997) ont montré qu’une élévation de 15 pc
produisait un décalage de 0.2° sur les profils en latitude, pour toutes les longitudes
galactiques.

Normalisations

Les proportions d’étoiles de magnitude absolue M, < 8 retenues sont, par rapport
au disque mince, de 5.6% pour le disque épais (Robin et al., 1996)3, et 0.07% pour
le halo. On adopte un aplatissement de 0.7 pour le sphéroide (Robin et al. (2000)
trouvent ¢ = 0.76).

Nous avons seulement deux régions a haute latitude, ce qui ne nous permet pas de
contraindre les paramétres du halo. Par contre, les comptages & plus basse latitude
excluent une fraction de disque épais supérieure a 7%, avec des échelles de longueur
hgr = 2800 pc et de hauteur h, = 760 pc pour cette composante.

Gauchissement, évasement

On peut remarquer dans le tableau 7.1 qu’on a systématiquement, pour des
longitudes comparables (entre 230° et 330°), des densités de sources plus grandes
dans les zones situées a b < 0 que dans les zones ou b > 0. C’est bien le genre d’effet
attendu si le disque stellaire est gauchi vers les latitudes négatives.

On considérera par la suite que le Soleil se trouve sur la ligne de nceuds, et donc
Omax = 90°. Dans un premier temps, on adopte pour les amplitudes v et rayons de
départ R du gauchissement et de I’évasement, des paramétres comparables & ceux
trouvés dans la littérature (Gyuk et al., 1999) : Ywarp = 0.18, Ygare = 0.54 - 1073,
Ryarp = 10 kpc, Rgare = 12 kpc. Ces paramétres seront ajustés par la suite.

Disque mince

Deux paramétres concernant le disque mince nous intéressent particuliérement :
I’échelle de longueur hpg et le rayon de coupure du disque R y.

Les valeurs proposées pour 1’échelle de longueur exponentielle du disque mince
sont trés variées : de 1 4 6 kpc (Kent et al., 1991). Cependant, les estimations récentes

3Une nouvelle densité de 7.1-10~*Mg - pc~3, soit 6.2% du disque mince, vient d’étre déterminée
pour le disque épais par Reylé & Robin (2001).
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semblent converger vers une valeur plus faible : 2.5 kpc pour Robin et al. (1992) et
Fux & Martinet (1994), 2.3 kpc pour Ruphy et al. (1996) et Drimmel & Spergel
(2001), 2.1 kpc pour Porcel et al. (1998).

Le disque stellaire apparait moins étendu que le disque gazeux, mais la distance
galactocentrique a laquelle se situe la troncature reste mal définie.

Comme on peut le voir dans le tableau 7.2, les auteurs situent en général R,
entre 12 et 14 kpc. Ruphy et al. (1996) trouvaient R.,; = 1542 kpc avec les premiéres
données DENIS.

On peut cependant remarquer que ces valeurs faibles sont toujours obtenues
sans tenir compte de l'effet d’un évasement du disque. Gyuk et al. (1999), qui font
intervenir un évasement a partir de R, utilisent R.,; = 25 kpc. Seul Drimmel &
Spergel (2001) dans un travail récent, trouve un disque tronqué trés prés (Rews =
10.5 kpc, avec Rg = 8 kpc) avec un évasement.

Avec des paramétres standard pour le gauchissement et I’évasement, un ajuste-
ment simultané des diverses observables présentées p. 144 sur ’ensemble des zones
nous donne une échelle de longueur hg = 2.5 kpc et une coupure du disque Ry =
14 kpc.

Les diagrammes de complétude, seuls, ne sont pas trés contraignants, car ils
contiennent une information trés dégénérée. Les histogrammes en couleur (I — J et
J — K') semblent étre les observables les plus sensibles, que la qualité de I’ajustement
soit mesurée par un x> ou par maximum de vraisemblance, les deux estimateurs
donnant le méme couple (hr, Reus)-

Une étude sur un plus grand nombre de régions, et surtout une meilleure esti-
mation de ’extinction au cas par cas a ces basses latitudes permettra d’affiner les
déterminations de hg et R, et d’estimer les incertitudes sur ces paramétres.

En effet, lors des ajustements, cinq des zones (02A, 02B, et dans une moindre
mesure 07A, 07B, et 09C) présentaient systématiquement de trés mauvaises valeurs
des estimateurs, quels que soient les paramétres utilisés. Visiblement, 1’extinction
dans ces régions était supérieure a celle simulée par le modéle.

Je décris dans la section suivante une méthode permettant de déterminer le
profil de I'extinction sur la ligne de visée. Avec les valeurs de 1'extinction déduites,
les ajustements sur ces zones sont du méme ordre que pour les autres zones.

7.3 Effets de ’extinction

Nous avons vu p. 127 que l'extinction interstellaire est modélisée par un disque
trés mince (h, = 140 pc, hg = 5 kpc), avec une normalisation au voisinage solaire
A, = 0.7 mag/kpc.

Ce modéle est largement valide & haute latitude, mais peut s’avérer trop simplifi-
cateur dans le plan, ou des structures non axisymétriques (comme les bras spiraux)
ou des surdensités locales sont présentes. La distribution de la poussiére n’est pas
homogéne, et donc un modéle d’extinction diffuse ne peut donner qu’une valeur
moyenne de l'extinction.
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On peut certes ajouter des nuages absorbants sur la ligne de visée pour reproduire
les effets de ces structures, mais cette démarche reste trés empirique.

J’al tenté d’automatiser la reconstruction du profil d’extinction le long de la
ligne de visée. Puisqu’on dispose, dans les catalogues générés par le modéle, de la
distance de chaque étoile, on peut essayer de placer de fagon itérative des «gru-
meaux » d’extinction & différentes distances, et observer I’effet produit sur diverses
observables.

J’utilise les valeurs de Bessell & Brett (1988) : A; = 0.600A4,, A; = 0.288A4,,
Ag = 0.109A4,.

Le principe est simple : on se donne une observable (un histogramme en couleur
par exemple), et on ajoute progressivement, dans le catalogue issu d’une simulation
du modéle, des grumeaux absorbants § A,(r) jusqu’a ce que le modéle modifié ajuste
correctement les observations.

Chaque élément absorbant § A,(r) agit sur toutes les étoiles du catalogue situées
au-dela de r. Par exemple, si une étoile située a une distance r’ posséde une magni-
tude K, avant modification de I’extinction, celle-ci devient aprés ajout de plusieurs
éléments :

K =Ko+ > 0.109 - §A,(r).

r<r!

Des éléments §A,(r) de taille variable sont placés itérativement a différentes
distances jusqu’a ce qu’il y ait convergence d’un estimateur.

Validation

Afin de valider la méthode, je suis parti d’un catalogue simulé, avec une loi d’ex-
tinction standard. J’ai ensuite produit un fichier de données a partir de ce catalogue,
en faisant subir une absorption de A, =1.3 mag & toutes les étoiles situées & plus de
2.23 kpc. Cet ajout simule un nuage ponctuel sur la ligne de visée.

La figure 7.4 montre la distribution A,(r) reconstruite en tentant d’ajuster le mo-
déle original sur le fichier de données de test, par la méthode itérative, en minimisant
0,2 (défini par I’équation 7.2).

Seule la distribution reconstruite & partir de la densité dans le plan [/ —J], [J — K]
est représentée sur la figure, mais l'utilisation des distributions en [I — J] ou en
[J — K] donne sensiblement le méme résultat, dans ce cas simplifié.

On voit que méme si 'amplitude de I’élément absorbant différe légérement de
celui introduit, la méthode permet bien de retrouver ’emplacement du nuage. Des
simulations avec plusieurs nuages & diverses distances donnent également des ré-
sultats encourageants. La méthode permet bien de retrouver la forme des zones
d’absorption, & condition toutefois que les nuages ne soient pas situés trop loin (il
faut évidemment qu’il reste un nombre d’étoiles détectées derriére le nuage suffi-
sant pour produire un effet mesurable dans la distribution totale sur laquelle se fait
I’ajustement).
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Fig. 7.4: Reconstruction du pro-

fil d’extinction dans le cas simple
ott un seul nuage a été ajouté sur
la ligne de visée. Les symboles

Av (mag)

représentent le fichier test fabri-
qué, et le trait plein la recons-
truction a partir du diagramme

(I —J,[J - Ks].

Application pratique

J’al ensuite appliqué cette méthode a 'une des zones (07B) souffrant vraisem-
blablement d’une extinction assez forte. J’ai utilisé successivement trois observables
pour effectuer 1'ajustement : les histogrammes en [ — J], [J — K], et un histogramme
a deux dimensions dans le plan [ — J|,[J — K.

La figure 7.5 présente, d’une part, 'histogramme en [J — K| avant et aprés
reconstruction de ’extinction, et d’autre part le profil A,(r) reconstruit a partir des
trois observables.

Le profil reconstruit différe selon que I'on utilise I'une ou ’autre des observables.
Cela tient en partie a la méthode d’ajustement employée et a la sensibilité différente
a ’extinction dans les 3 bandes.

C’est la bande I qui est la plus sensible & ’extinction. Sur une zone fortement
éteinte, on réduira fortement le x? en plagant les premiers grumeaux relativement
prés, ce qui peut expliquer que le profil reconstruit a partir de [/ — J] montre une
augmentation de A(r) assez rapide. A l'inverse, [J — K| ne devient proportionnel-
lement sensible que dans les zones fortement éteintes, et le pic d’extinction se situe
plus loin pour cette observable. On a une situation intermédiaire pour ’ajustement
sur [ — J|,[J — Kj].

On note une brusque augmentation (4 magnitudes visibles) de ’extinction a une
distance héliocentrique de 8 & 10 kpc. Or, on trouve, dans cette direction (1=264"),
le bras spiral de Persée & une distance d’environ 9.3 kpc (Vallee, 1995; Drimmel &
Spergel, 2001). La brusque montée de A, est donc trés certainement associée a la
présence de matériel associé au bras spiral a cet endroit.

L’utilisation de cette méthode dans des régions adjacentes (& condition que le
modeéle décrive correctement les populations, bien stir) pourrait permettre d’obtenir
une cartographie tridimensionnelle de ’extinction.
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Fig. 7.5: Détermination du profil d’extinction cumulée sur la ligne de visée A, (r) pour
la zone 07B. Les histogrammes du haut représentent les comptages observés (ronds) et
simulés (trait plein) avant (gauche) et aprés (droite) modification de ’extinction, pour les
sources avec 12 < Ky < 13. Le graphique du bas présente le profil reconstruit pour trois
observables.

7.4 Gauchissement et évasement*

La figure 7.6 illustre les effets de I'introduction d’un gauchissement et d’un évase-
ment du disque sur un profil en latitude galactique, traversant le plan en b = 266.1°.

Dans les trois graphiques, les carrés représentent les mémes comptages DENIS
(on ne garde que les sources détectées au moins en Kj, sous la limite de complétude,
afin de réduire la sensibilité a I’extinction).

Les traits pleins correspondent a différentes modélisations. Le graphique du haut
correspond & un disque normal. La distribution correspondante est centrée sur b = 0°,
ce qui n’est pas le cas des données pour lesquelles le maximum se situe & environ
-2.5°.

Dans le deuxiéme graphique, on introduit un gauchissement du plan. Le pic de
la distribution modélisée se trouve décalé vers b < 0°.

4Voir également le compte-rendu d’une présentation orale sur ce sujet en annexe, p. 210. Un
article plus détaillé est en préparation (Derriere et al., 2001).
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Fig. 7.6: Effet du gauchissement et de I’évasement sur un profil en latitude galactique
traversant le plan (b= 0°) en l = 266.1°. Les données sont groupées par pas de 0.8". On a
respectivement, de haut en bas, un disque normal (sans gauchissement ni évasement), un
disque gauchi, et enfin un disque gauchi et évasé.

Enfin, dans le dernier cas, on ajoute un évasement du disque, ce qui a pour effet
d’étaler la distribution simulée, qui est alors en bien meilleur accord avec les données.

On peut voir sur la figure 7.7 un exemple d’ajustement des valeurs optimales de
Ryarp €t Rgare, pour deux strips traversant le plan galactique. Pour chaque couple de
valeur, on mesure la qualité de 'ajustement du profil en latitude (ou seuls les objets
détectés au moins en K en dega de la limite de complétude sont retenus dans les
deux cas).

Pour les strips situés autour de 270° de longitude, on obtient un ajustement
optimal pour Ryap = 8400 + 200 pc, soit une position trés proche de la valeur
retenue pour Ry (8500 pc).

L’évasement dans cette direction commence & Rg..e = 8800 pc. Cependant, vers
[ = 225°, le meilleur ajustement est obtenu pour Rg,.. = 10500 pc. Le gauchissement
est mal contraint dans cette direction, en raison de sa faible amplitude.
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Fig. 7.7: Isocontours (o,2) de 'ajustement du profil en latitude pour les strips 7367 (a
gauche, ce strip traverse b= 0"enl = 266.1°) et 8787 (a droite, ce strip traverse le plan en
[ =225°).

La valeur trouvée ici pour Ry.rp, est en accord avec de nombreux auteurs qui
trouvent également que le Soleil occupe une place privilégiée, sur la ligne de nceuds, et
a la frontiére du disque gauchi (cf. Tab. 7.2). Elle différe cependant singuliérement de
valeurs récentes qui font commencer le gauchissement bien avant Rg (Ryarp = 4.3 kpc
pour Freudenreich (1998), ou 6.5 kpc pour Drimmel et al. (2000)). La comparaison
n’est toutefois pas évidente, car ces auteurs utilisent, pour décrire I’amplitude radiale
du gauchissement, des polynémes plutét que des droites : 'amplitude z. reste faible
sur de grandes distances avant d’augmenter plus rapidement qu’un modéle linéaire.

Pour I’évasement, les différences observées dans Rg,.. pourraient aussi s’expliquer
par une échelle de longueur inhomogéne dans le disque, ou des déviations de la loi
exponentielle.

Avecles échelles de longueur et les paramétres du gauchissement et de ’évasement
trouvés ici, il est exclu qu’une fraction significative de la profondeur optique T mc des
événements de microlentille gravitationnelle observés vers le LMC soient dus & des
objets du disque déplacés sur la ligne de visée du Nuage. Ceci rejoint la conclusion de
Gyuk et al. (1999) : il faut, pour augmenter sensiblement m,mc, a la fois une fraction
énorme de disque épais (25%), et des échelles de longueur trés élevées (4.5 kpc), ce
qui est incompatible avec les comptages.
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Conclusions et perspectives

simultanée & maturité de deux grands projets de cartographie du ciel dans
I'infrarouge proche : DENIS et 2MASS.

Les premiéres données publiques de ces deux projets initiés au début des années

1990 ont été diffusées pendant ma thése. Ces trés grands catalogues contiennent des

J ‘Al eu la chance d’effectuer ma thése dans un contexte unique, avec ’arrivée

dizaines de paramétres pour des dizaines de millions de sources.

La premiére partie du travail que j’ai effectué portait sur la mise au point de
systémes de gestion des énormes volumes de données impliqués. J’ai ainsi été amené
a développer des méthodes de codage en binaire dédiées a ces deux projets. L’opti-
misation du codage permet de gagner en compression un facteur 1.5 & 2 par rapport
a des algorithmes de type LZ77 (utilisé par gzip), mais surtout de conserver une
indexation en position des catalogues, permettant un accés rapide.

L’accés aux catalogues préliminaires DENIS et 2MASS, au fur et & mesure de
leurs publications, a ainsi pu étre intégré aux services du CDS, comme VizieR ou
ALADIN. Lors d’une requéte sur VizieR, le temps d’accés moyen par source est infé-
rieur a 20 ps.

Les algorithmes développés pourront étre appliqués pour le codage et ’accés en
ligne aux catalogues complets, qui devraient étre disponibles au cours de l'année

2002.

Un effort particulier a été accompli dans le cadre du projet DENIS. La validation
des données, tant dans le cadre privé du consortium que pour les données publiques
(Epchtein et al., 1999), a représenté une étape essentielle. Ainsi, chaque strip est
associé & un ensemble de valeurs et de graphiques permettant de contréler la qualité
des données. Le tout étant intégralement consultable en ligne, de méme que diverses
interfaces de requétes dédiées.

La comparaison des données réduites par les deux chaines de traitement de don-
nées DENIS (LDAC et PDAC) m’a permis de définir des critéres de filtrage des
données du PDAC, et d’opter pour l'utilisation exclusive de ces données par la
suite.

Le codage des données du PDAC est également prévu prochainement au CDS.
Les algorithmes sont d’ores et déja développés et devraient permettre une diffusion
de données au cours de ’année 2001.

Bénéficier en avance de publication des données infrarouges du projet DENIS
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était une opportunité que nous avons saisie pour contraindre le modéle de structure
galactique de Besangon.

Nous avons introduit quelques nouveautés dans celui-ci, afin de pouvoir rendre
compte du gauchissement et de 1’évasement du disque galactique.

Des ajustements sur quelques régions sélectionnées nous donnent pour le disque
mince une échelle de longueur hg = 2.5 kpc et une troncature a R.,; = 14 kpc.

J’al expérimenté une méthode de reconstruction de 'extinction le long d’une ligne
de visée par ajustement itératif d’un catalogue synthétique du modéle de Besangon
sur diverses observables. Il serait intéressant d’étendre cette méthode & des zones
plus étendues afin de voir si une reconstruction tridimensionnelle de la distribution
de matériau absorbant a grande échelle est possible.

Pour toutes les longitudes entre 230 et 330°, on observe & trés basse latitude dans
les données DENIS, une asymétrie avec une densité de sources systématiquement
plus élevée pour b < 0 que pour b > 0. Nous attribuons cet effet au gauchissement
du disque galactique dans les troisiéme et quatriéme quadrants.

En gardant des amplitudes similaires & celles observées dans le gaz pour le
gauchissement, on trouve que celui-ci commence trés prés de la position du Soleil
(Rwarp = 8.4 kpc). Il semble qu’il y ait une dépendance de Rgare en longitude.

L’observation d’une contrepartie stellaire du disque gauchi indique que ce phé-
noméne ne résulte pas de ’action d’un champ magnétique extragalactique sur le
disque.

Un important travail d’ajustement des paramétres reste a faire, et il sera facilité
par ’avancement des réductions. L’utilisation des données 2MASS devrait aussi
permettre de contraindre les caractéristiques du gauchissement et de 1’évasement,
y compris dans I’hémisphére nord (méme si la présence du bras spiral Orion-Cygnus
risque de rendre cette tache plus ardue).

Une fois les deux catalogues complets (et accessibles en ligne!), les astronomes
disposeront d’un support inestimable pour 1’étude de la structure galactique.
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Annexe A

Notations

Ay
b

F(Mv, 10g Teﬁ', Age)

g
Kg, K,
l
My
my
w

¢(r, 2)

26

Absorption dans la bande V

Latitude galactique

Fonction de luminosité a 2 dimensions
Gravité superficielle (on utilise log g)
Dérivées du potentiel galactique
Longitude galactique

Magnitude absolue dans la bande V
Magnitude apparente dans la bande V
Angle solide

Potentiel galactique

Fonction de masse initiale (IMF)
Fonction de luminosité

Taux de formation d’étoiles (SFR)
Répartition en métallicité : Y, ¥ (R, Z;, Age) =1
Distance galactocentrique

Distance héliocentrique

Fonction de densité spatiale

Dispersions des vitesses

Température effective d’une étoile

Angle en coordonnées cylindriques galactocentriques
Vitesse du centroide

Métallicité

Distance au dessus du plan b =0
Hauteur du soleil au dessus du plan b =0

Tab. A.1: Description des symboles utilisés pour les fonctions et variables dans I’étude de

la structure galactique.
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Annexe B

Identification croisée

tion croisée des sources dans les catalogues astronomiques. Aprés quelques
rappels statistiques, et la présentation du probléme, on traite le cas de la
recherche du plus proche voisin, avec une application sur des simulations numériques

CETTE annexe présente une approche simplifiée du probléme de I'identifica-

et sur de vraies données.

B.1 Rappels de Statistique !

B.1.1 Flux de Poisson 2D

Un flux & deux dimensions (2D) est formé d’événements répartis au hasard sur
le plan IR?.

Un flux de Poisson 2D est un flux ordinaire, homogéne, uniforme et sans action
a distance. Si on nomme A la densité moyenne d’événements par unité de surface, la
probabilité d’avoir n objets dans une surface AS est donnée par :

(AAS)?

n!

pn(AS) = exp(—AAS) (B.1)

La fonction de répartition de la distance au plus proche voisin (ppv) s’écrit, avec

AS = nd?:

Fi(d) =1 — exp(—Ard?) (B.2)

On en déduit la densité de probabilité de la distance au ppv (voir figure B.1) :

®(d, ) = 2r ) dexp(—mAd?) (B.3)

Voir le cours de D. Pelat (1996) pour les démonstrations. pelat@daec.obspm.fr
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Densite de probabilite Poissonienne
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Fig. B.1: Densité de probabilité de la distance au ppv, ®(d, \) pour différentes densités
A, dans le cas d’un flux de Poisson 2D.

B.1.2 Flux Normal 2D

La loi normale 2D s’écrit dans le cas général :

1 1

Nop(®1,2y) = T E€XpS —— B.4

2p(®1,72) 2ro109(1 — p?)2 P{ 2(1 - p?) (B4)

(1 —)®  2p(z1 — ) (22 — p2) | (z2 — pa)’
( - — - + 5 (B.5)
1 102 o
Dans le cas o p =0, p; = py = 0 et 07 = 03 = 0, elle se réduit a :

1 d?

Nap(d) = 9rg? P (—ﬁ) (B.6)

avec d? = m% + m% La fonction de densité associée est :

fe =2nd- Nap(d) = 7 CXP (——) (B.7)

Et la fonction de répartition :
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&2
Feg=1—exp (_ﬁ) (B.8)

On voit qu’on retrouve la méme forme de loi que pour le flux de Poisson 2D avec
1

=27,
2

a

B.2 Principe de I’'identification croisée

B.2.1 Introduction au probléme

Soient deux catalogues 1 et 2, sur une méme région du ciel de surface S : on a
N; objets dans le premier catalogue et Ny objets dans le deuxiéme.

L’identification croisée a pour but d’associer les objets communs

aux deux catalogues.

Au mieux, l'identification croisée permet de récupérer N objets, N étant le
nombre d’objets communs aux deux catalogues. En effet, certains objets d’un ca-
talogue peuvent ne pas avoir de contrepartie dans ’autre (& cause, par exemple,
de 'utilisation de détecteurs de sensibilités différentes, de longueurs d’onde diffé-
rentes. . . ).

Restent donc dans les catalogues respectivement N,=N,—Net Ny=N,— N
objets qui ne doivent pas étre associés, mais qui peuvent perturber 1’identification
des autres.

B.2.2 Difficultés rencontrées

Un critére essentiel pour effectuer I'identification croisée de deux objets est leur
proximité spatiale. L’approche la plus simplifiée consiste a rechercher le ppv d’un
catalogue a l’autre.

En pratique, 'identification croisée de deux catalogues n’est pas aussi simple. La
présence d’objets n’ayant pas de contrepartie dans ’autre catalogue est une premiére
difficulté, mais il y en a d’autres :

— Erreurs sur les positions : les positions des sources dans les deux catalogues
ne sont pas connues avec une précision infinie. Chaque objet se voit associé,
en général, une ellipse dont la taille des axes est proportionnelle & 1'erreur
sur la position. Quand on recherche la contrepartie d’un objet dans un autre
catalogue, la recherche doit étre effectuée dans une zone dont I’étendue dépend
des erreurs sur les positions dans les deux catalogues;

— Mouvements propres : les étoiles de la Galaxie ont un certain mouvement
propre. Si les deux catalogues correspondent & des époques d’observation dif-
férentes, un méme objet ne sera pas situé au méme endroit dans les deux, ce
qui va compliquer l'identification (Egret et al., 1992);
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— Vraisemblance : dans le cas ol les deux catalogues ont des densités d’ob-
jets trés différentes (par exemple, N; < N;), on peut trouver, pour un objet
du catalogue le moins peuplé, plusieurs partenaires dans ’autre catalogue. Il
en est de méme si les erreurs sur les positions dans un catalogue sont trés
supérieures aux erreurs dans l'autre. Il peut étre judicieux, dans ces cas, de
proposer pour chaque objet du premier catalogue plusieurs candidats dans le
deuxiéme, avec une estimation de la probabilité que chaque candidat soit le
bon : la vraisemblance de 'identification croisée (Lonsdale et al., 1998);

— Distance généralisée : si 'on dispose de paramétres autres que la position
des objets (magnitude, couleur, taille, ...), on peut envisager d’utiliser une
distance généralisée, tenant compte par exemple de la différence de magni-
tude entre deux objets. Ce genre de critére doit cependant étre employé avec
précautions, car il peut conduire a rejeter des associations d’objets aux carac-
téristiques singuliéres (couleurs extrémes, trés grands mouvements propres),
qui sont souvent les plus intéressants .

Les cas les plus délicats correspondent & des identifications croisées entre des
domaines de longueur d’onde trés différents (rayons X et optique (Guillout et al.,
1999), radio et optique (Perryman, 1979)). C’est en effet surtout dans ces cas que
I’on rencontre des erreurs sur les positions et des densités d’objets trés différentes. La
proportion d’objets détectés a la fois dans les deux catalogues est aussi plus faible.

Un cas limite d’identification croisée consiste a trouver, dans un catalogue donné,
la contrepartie d’un seul objet.

Production d’un catalogue d’objets associés

La production d’un catalogue d’objets communs lors d’un processus d’identifi-
cation croisée impose de prendre des décisions sur les seuils d’acceptation (rayon de
recherche du ppv par exemple). Il est intéressant, dans ce cas, d’estimer la qualité
du catalogue produit (pertinence des identifications, taux de contamination par de
fausses associations).

B.3 Le cas du plus proche voisin

Je parlerai essentiellement, dans la suite de cette annexe, de I'identification croi-
sée d’un point de vue statistique, pour de grands ensembles de sources, comme c’est
le cas avec les catalogues optiques ou infrarouges proches (Bartlett & Egret, 1998).

Dans cette section, j'étudie le cas d’une identification croisée ou le seul critére
retenu est la distance entre les objets.

B.3.1 Positions exactes

Partons du cas idéal ou les erreurs sur les positions sont nulles : on a N; objets
dans le premier catalogue, N, dans le deuxiéme, dont N objets communs aux deux.
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Soit d la distance entre un objet du premier catalogue et son ppv dans le
deuxiéme. Si on étudie la répartition du nombre d’objets ayant leur ppv a la distance
d, on trouvera :

o Les N objets identiques en d = 0;

e Les (N; — N) objets restants associés aléatoirement (car ils n’ont pas de par-
tenaire réel!) avec un autre objet du deuxiéme catalogue. Supposons que la
distribution des objets du deuxiéme catalogue suive une loi de Poisson 2D?2
avec une densité A = N,/S, S étant la surface de la zone de comparaison. La
densité de probabilité associée se réduit donc a la loi ®(d, A) définie & ’équa-
tion B.3, et la distribution pour les (N; — N) objets sans partenaire réel est
donc donnée par

90(N17N27N7d):(Nl_N)'@(da)‘) (B9)
(la dépendance en N, de ¢ vient de A).

Un point important est que les N; — N objets qui n’ont pas de partenaire dans le
deuxiéme catalogue donnent toujours une contribution de cette forme, dépendant
principalement de N,/S, et ce tant que I’hypothése de la distribution Poissonienne
est valide.

La distribution totale du nombre d’objets en fonction de la distance au ppv peut
s’écrire

D(d,Nl,Nz,N):N5(d-0)+SO(N1,N2,N,d) (B]_O)

ol §(d — 0) est une distribution de Dirac centrée sur 0.

B.3.2 Incertitude sur les positions

Introduisons maintenant une incertitude sur les positions, dans le premier cata-
logue®. Par rapport au cas ol les positions sont exactes, nous constatons que :

— le Dirac qu’on obtenait en zéro contenant les N objets va s’élargir, a cause de
la distance que l’erreur en position va introduire entre la position de chaque
objet dans les deux catalogues;

— on aura toujours une partie des objets du premier catalogue correctement
associés a leur vrai partenaire, mais dans certains cas, si I’erreur sur la position
est assez grande, un objet peut perdre son vrar partenaire et se retrouver associé
a un autre.

2Cette hypothése n’est valable que si la densité est homogéne sur la zone de comparaison, et
qu’il n’y a aucune corrélation entre les positions des différentes sources. On revient dans la section
B.6 sur les limites de cette approximation.

30n verra dans la section B.6 que ce cas se généralise simplement & des erreurs sur les positions
dans les deux catalogues.



178 Identification croisée

La distribution totale du nombre d’objets en fonction de la distance au ppv est
donc désormais la somme de 3 composantes :

— a(d) : Objets correctement associés & leur vrai partenaire;
— B(d) : Objets ayant un vrai partenaire, mais mal associés;

— ¢(d) : Objets sans vrai partenaire, associés avec un partenaire aléatoire.

B.3.3 Formalisme

Supposons que les positions dans le deuxiéme catalogue soient exactes et que
I’erreur sur les positions dans le premier catalogue suive une loi normale a deux
dimensions (loi d’erreur gaussienne).

Pour 'un des N objets du premier catalogue ayant un vrai partenaire dans le
deuxiéme, on aura deux cas de figure :

e composante a(d) : il est associé & son (vrai) partenaire gaussien (B.11) et donc
il n’a pas de (faux) partenaire Poissonien pour une distance inférieure (B.12);

ou bien

e composante 3(d) : il est associé a un partenaire Poissonien (il a donc perdu
son vrai partenaire, B.13) et donc il n’a pas rencontré son partenaire gaussien
pour une distance inférieure (B.14).

Si on exprime les différentes lois (voir section B.1) :

— Fonction de densité normale 2D :
d d?
fe = —exp (——) (B.11)

— Probabilité de ne pas trouver un élément Poissonien & une distance inférieure
ad:
1 — Fy(d) = exp(—Ard?) (B.12)

Fonction de densité Poissonienne :

®(d,)) = 2rAdexp(—mAd?) (B.13)

— Probabilité de ne pas trouver un élément gaussien & une distance inférieure a
d: »

1— Fg = exp (_ﬁ) (B.14)

La composante a s’exprime comme le produit des expressions B.11 et B.12 :

d d? )
a=N-—exp|—=—=] -exp(—And’) (B.15)

o? 202
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et la composante 8 comme le produit des expressions B.13 et B.14 :

202

B = N -2rAdexp(—mAd?) - exp (— al ) (B.16)

On vérifie bien la normalisation :

/doo (a(d) + B(d))dd = N-(1—|—27r)\02)/°° izexp{— (LMA) dz}dd: N

=0 d=0 O 202

(B.17)

On peut réécrire les composantes a et § en utilisant 1’équation B.3 :

N d?
= ®(d, A - B.18
@ = oz N exp (2 (B.18)
d2

= N®(d, A - B.19
6= Naa N exp (- o (B.19)

Pour les sources sans vrai partenaire, on a toujours la relation B.9 :

o= (N~ N)- 8(d,))
La distribution totale observée de la distance au ppv pour les objets du premier
catalogue est la somme de ces 3 fonctions, et son intégrale vaut évidemment N; :
D(d,Ni,A,o,N)=a+8+¢
Ce qu’on peut écrire :

| + 27 ho? &
D(d, Ny, \, 0, N) = Ni&(d, \) + N $(d, A) [lexp (——) - 1] (B.20)

2w Ao? 202

On connait Ny et A (via N, et S). L’ajustement des deux paramétres o et N
sur la distribution observée permet de trouver le nombre d’objets ayant un vrai
partenaire dans le deuxiéme catalogue : N.

B.3.4 Vraisemblance des identifications

On peut estimer pour chaque valeur de d, une vraisemblance que 1’association
soit correcte :

a

W)= g

Ce qui s’exprime en simplifiant :

(B.21)

1

e [ (5~ e (+2)]

(B.22)
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Admettons qu’on décide d’une distance seuil d, pour la création d’un catalogue
de sources identifiées : on accepte une association pour d < d, et on la rejette sinon.

Le nombre d’objets N, ainsi sélectionnés n’a aucune raison d’étre égal a N. On
le trouve en intégrant la formule B.20 :

ds
N, = / D(d)dd. (B.23)
0
Ce nombre N, contient un ensemble N, d’erreurs, donné par
N, = / d) + p(d)]dd = N, — / d)dd (B.24)
et on sait qu’on a manqué N, objets qui avaient vraiment un partenaire :
N = [ a(d)dd . (B.25)
ds

B.4 Simulation numérique

Pour tester le formalisme, on utilise dans un premier temps des fichiers simulés.
On crée deux catalogues identiques (objets uniformément répartis), puis on ajoute
dans chaque catalogue un nombre arbitraire d’objets supplémentaires (différents
dans les deux). La distribution des objets dans les deux catalogues suit une loi de
Poisson 2D.

On ajoute ensuite, dans I'un des deux catalogues, une erreur gaussienne sur les
positions.

Dans I'exemple suivant, nous avons créé deux catalogues contenant respective-
ment N; = 10000 et Ny = 14000 objets, dont N = 8000 objets identiques, distribués
uniformément sur une surface S = 1.693°2. La densité d’objets dans le deuxiéme
catalogue est donc A ~ 82702 .

Le bruit gaussien introduit sur chaque objet du premier catalogue, correspond &

oc=5-10""%

On recherche ensuite, pour chaque objet du premier catalogue, le ppv dans le
deuxiéme. L’histogramme de la distribution ainsi obtenue est reporté sur la figure
B.2 (intervalles de largeur 107* °).

On a également superposé sur la figure la distribution totale N(d, N1, A, o, N)
théorique et les 3 composantes (a, 8, ¢).

On voit que les distributions théoriques suivent trés fidélement la répartition
issue des catalogues simulés.

La vraisemblance (formule B.22) correspondant & cette situation simulée est re-
portée sur la figure B.3.
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On voit que dans ce cas, avec une erreur imposée sur les positions de 1.8” (o =
5-107*), tous les objets pour lesquels on trouve le ppv & moins de 4” ont plus de
95% de chances d’étre bien associées. Par contre, il y aura moins de 2% de chance
qu’une association soit correcte si la distance au ppv est supérieure a 8.

B.5 Données réelles

Nous avons testé notre formalisme sur des données réelles, en étudiant 1’identifi-
cation croisée sur une petite portion des catalogues DENIS et USNO A1.0.
Prenons, par exemple, la zone suivante :

8.75° < a < 8.95° | —35° < 4§ < —32°

La surface correspondante fait S = 0.5°2

On prend d’un c6té les données DENIS du strip 4818 (traité au LDAC) comprises
dans cette zone. On obtient une premiére liste de N; = 4230 objets.

D’un autre c6té, on extrait du catalogue USNO A1.0 toutes les sources dans la
méme zone : Ny = 1809 objets.

On cherche directement, & partir des positions seules, le ppv de chaque objet
DENIS dans la liste d’objets USNO A1.0.

La figure B.4 donne la distribution observée pour la distance aux ppv. On a
superposé les courbes théoriques correspondant aux valeurs N = 1020 et 0 = 1.4 -
10~* qui donnent un bon ajustement des données.

On a un excellent accord entre les distributions calculées et observées. Ceci
confirme que l'erreur sur les positions entre les sources DENIS et les sources USNO
est de l'ordre de 0.5” (valeur de o pour le meilleur ajustement). Mais surtout, cela
nous permet d’estimer de fagon fiable le nombre d’objets détectés & la fois dans
DENIS et dans 'USNO : N = 1020. Cette valeur est & comparer avec les nombres
d’objets dans les deux listes de départ : 4230 (DENIS), et 1809 (USNO).

La vraisemblance correspondant & cette comparaison, déduite des valeurs esti-
mées pour N et o, est reportée sur la figure B.5. On voit que pour une séparation
de plus de 2” des deux sources, la probabilité de faire une bonne identification est
quasiment nulle, avec le seul critére de proximité considéré ici.

On a également reporté sur la figure B.5, en fonction du seuil d adopté comme
coupure sur la distance au ppv pour la production d’un catalogue de sortie, le nombre
total d’objets retenus pour I'identification croisée N, (équation B.23, ici normalisée
a N), et le nombre d’erreurs commises N, (équation B.24, également normalisée).

B.6 Vers une approche plus générale

e Nous avons fait 'hypothése que les positions étaient sans erreur dans le pre-
mier catalogue, et que seules les positions dans le second souffraient d’une
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incertitude gaussienne. La situation se généralise en fait simplement au cas
ou il y a des erreurs sur les positions dans les deux catalogues : le o devient
simplement la combinaison des incertitudes dans les deux catalogues (situation
triviale dans le cas gaussien).

Nous avons ici limité la recherche au plus proche voisin des sources d’un cata-
logue dans ’autre. Mais & aucun moment nous n’avons imposé 'unicité de l'ap-
pariement. Une méme source du deuxiéme catalogue peut étre le plus proche
voisin de plusieurs sources du premier catalogue. Si1’on veut que chaque source
ne puisse étre associée qu’une seule fois, il faut adopter une démarche itérative,
en rejetant progressivement les associations si on en trouve de meilleures pour
les mémes objets (Egret et al., 1992).

De fagon implicite, nous avons supposé que la recherche du plus proche voisin
se fait dans un cercle. Si on utilise une boite carrée, par exemple, la forme des
lois sera tronquée aux grandes distances (comme on peut le voir sur la Fig. 1

de Guillout et al. (1999)).

Sur les diagrammes de validation de ’astrométrie dont il est question dans
la section 3.3.1, c’est une recherche de tous les voisins dans un rayon donné
qui est effectuée. La distribution de la distance au n° plus proche voisin est
donnée, dans le cas d’un flux de Poisson 2D, par la relation :

(Amd?)"! o~

fo.(d) = 2mAd 1)

(B.26)

La somme des distributions des distances a tous les plus proches voisins vaut :

& o & (Ard?)rt
> fould) = A e 27((11_)1)! (B.27)
— 27\d (B.28)

La densité surfacique dans les diagrammes comme ceux de la figure 3.2 est donc
constante pour la composante Poissonienne (on divise par 2wd la distribution
linéaire).

Sur un diagramme comme celui de la figure 3.3-a, on voit cependant clairement
qu’il y a une zone ou la densité du bruit de fond est plus faible. On peut 1’ex-
pliquer car la distribution des sources dans un plan (a,é) n’est pas strictement
identique & un flux de Poisson 2D : lors du processus d’extraction des sources,
il y a un rayon autour de la position de chaque source dans lequel on ne peut
pas détecter un autre objet. Ceci explique la sous-densité relative du bruit de
fond & proximité immédiate des objets situés au méme endroit dans les deux
catalogues.

Ceci prouve que 'approximation de la distribution des objets sans partenaire
par un flux de Poisson 2D est exagérée dans le formalisme que nous avons
développé ici. Toutefois, les résultats restent satisfaisants, comme on 1'a vu

dans ’application entre DENIS et 'USNO.
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1000 [ T T T T T T T T T T T ]
L 4230 objets DENIS et 1809 objets USNO — ]
Courbe obtenue pour N=1020 et sigma=1.4e-4 - 1
Objets bien associés ----- 1
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Fig. B.4: Distribution de la distance aux ppv dans le cas de D’identification croisée de
sources DENIS et USNO (échelle log-log). La ligne irréguliére en trait plein correspond
a I’histogramme observé (avec un pas variable, logarithmique) des valeurs de d. On a
superposé les différentes lois présentées au paragraphe B.3.3. Dans la partie droite de Ia
courbe (grandes valeurs de d), c’est la fonction ¢(d) qui domine, c’est 4 dire les objets
DENIS n’ayant pas de partenaire, et associés aléatoirement avec des objets USNO (loi
de type Poisson). A gauche, on a les vraies associations (fonction a(d)), avec des ppv a
petite distance. La probabilité qu’un objet ait perdu son partenaire est ici trop faible et
n’apparait pas (8(d) ~ 0). On voit que la distribution globale théorique D(d) (en tirets),
pour les paramétres N = 1020 et ¢ = 0.5” est en trés bon accord avec la distribution
observée.
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Fig. B.5: Vraisemblance de I'identification croisée des catalogues DENIS et USNO (trait
plein). Le nombre total de sources retenues Ny/N et le nombre d’erreurs commises N./N
sont également représentés en fonction du seuil de sélection d. N, devient supérieur 4 N
avant que la vraisemblance ne chute sensiblement & cause des fausses associations accumu-
lées.
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Abstract. This paper announces the release at CDS of a sub-
stantial set of point sources detected by the DENIS project.
DENIS is the first astronomical survey of the Southern sky in
two near-infrared bands (.J at 1.25 pm, and K at 2.15 pm) and
one optical band (Gunn-: at 0.82 pzm), conducted by a European
consortium, using the 1m telescope at ESO, La Silla (Chile).

The first data release, described here, consists of a prelimi-
nary set of about 17 million extracted point sources, correspond-
ing to 102 strips (2% of the Southern sky), and resulting from
observations performed in 1996.

Data are available through a World-Wide Web server at the
CDS (Strasbourg astronomical Data Center):
http://cdsweb.u-strasbg.fr/denis.html.

Key words: infrared: stars — Galaxy: stellar content — stars: low-
mass, brown dwarfs — astronomical data bases: miscellaneous
— surveys

Send offprint requests to: S. Derriere

* Based upon observations collected at the European Southern Ob-
servatory, La Silla, Chile
Correspondence to: denis @simbad.u-strasbg.fr

1. Introduction

The main purposes of this paper are to announce the first pub-
lic release of DENIS data, through the World-Wide Web server
of the CDS, and to present the first steps in the validation pro-
cess of these data, concerning their astrometric and photometric
reliability.

The Deep Near-Infrared Survey of the Southern sky (DE-
NIS) is a project to survey the southern sky in three wavelength
bands (Gunn-7, 0.82 ym; J, 1.25 ym; and K, 2.15 ym) simul-
taneously, with limiting magnitudes 18.5, 16.5 and 14.0, respec-
tively (for a detailed description, see Epchtein 1998).

The project is managed by a European consortium, led by
N. Epchtein (Observatoire de la Cote d’Azur), involving fif-
teen institutes in eight different countries. The observations are
performed with the ESO 1m telescope at La Silla (Chile). The
survey is carried out by observing strips of 30° in declination
and 12’ in right ascension with an overlap of 2 between con-
secutive strips. The observations started at the end of 1995 and
will be completed by the end of 2000.

The data are reduced in two consecutive steps: the first is
performed as a joint effort of the Institut d’Astrophysique de
Paris (IAP) and Observatoire de Paris; the second is performed
at the Leiden Observatory. The position of a general extracted
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point source is provided with an accuracy better than 1” and its
magnitude to better than 0.1 mag.

The Centre de Données Astronomiques de Strasbourg
(CDS) is implementing the final databases and provides access
to a preliminary set of processed and calibrated data, through a
WWW server.

The scientific exploitation of the already existing data is
carried out by several working groups, allowing a continuous
monitoring of the quality of the survey data.

2. The data
2.1. The survey observations

The survey observations with all 3 cameras started in routine
mode in December 1995 and were slowed down by technical
and meteorological problems in 1997 and 1998. The survey is
currently (June 1999) progressing at nominal speed.

Special efforts have been devoted to cover priority regions
of high scientific interest, such as the Magellanic Clouds, the
Galactic bulge, and giant molecular clouds.

The observing technique is the following: the sky, south
of declination +2°, has been divided into 5112 regions named
slots. A slotis 12" wide in right ascension, and spans 30° in dec-
lination. Two adjacent slots have 2’ overlaps in right ascension
or declination. A DENIS strip corresponds to the observation
of a slot. A given slot may be observed several times (for exam-
ple if the photometric quality has been detected as insufficient
by the data reduction software). Thus several strip numbers can
refer to the same slot. A strip is made of 180 individual images
(12'x12"), with 2" overlaps between consecutive images.

2.2. Point source data reduction

All the images received from La Silla are first processed at
the Paris Data Analysis Center (PDAC), where the images are
checked and calibrated (Borsenberger 1997); afterwards, the
point source extraction (Bertin & Arnouts 1996) and the as-
trometric and photometric calibrations (Deul et al. 1995) are
carried out at the Leiden Data Analysis Center (LDAC). Each
strip is processed independently. Analysis of extended sources,
carried out at PDAC, is not considered in the present article,
which deals only with point sources.

2.3. Data selection

The preliminary database of DENIS point sources released at
CDS provides, for 102 strips (as of June 1999), the three-colour
information resulting from the reduction pipeline.

The available strips were selected according to their astro-
metric and photometric quality, in order to form a useful sample
of the current DENIS point source catalogue. It is to be noted,
however, that this is not a subset of the final catalogue of point
sources, because some improvements in the reduction pipeline
are still currently being implemented, and this will imply a new
reduction of already observed data. These improvements are not,

however, of such a nature that they could change the statistical
interpretation of the currently released data sets.

Within a strip, association has been done between bands (7,
J, K), and overlapping images (with the notable exception of
bad quality flagged sources which are not matched and appear
duplicated). The positional coincidence is determined by exam-
ining the elliptical shape parametrization of each entry. When
a source is present several times in a given band, the resulting
merged entry in the catalogue carries the simple flux average for
the magnitudes, and the weighted average for the coordinates.
Eventual overlaps between adjacent (12'x30°) strips have not
been matched in this preliminary release. These elements should
be carefully taken into account when working on star counts de-
rived from the released data.

It should also be noted that in the final DENIS catalogue,
overlaps between adjacent strips will lead to a better accuracy
in the photometry (see Sect. 3.2).

3. Data validation

One of us (S. Derriere) has performed a series of tests in order
to assess the astrometric and photometric quality of the released
point source data.

3.1. Astrometric validation

The catalogues of the strips in the first DENIS release contain
a single entry for objects cross-identified in the same colour
(frame overlap) or among different colours. About 10% of the
objects are identified simultaneously in the three colour chan-
nels.

DENIS astrometry is performed in two steps: first, pairing
of extracted objects is done between channels (I, J, Kj), in
overlaps between consecutive frames, and with sources from
an astrometric reference catalogue (ARC hereafter); then, the
actual astrometric calibration based on this pairing information
is performed, and a sky position is derived for each source.

Comparison of objects lying in overlapping strips indicates
an internal accuracy of 0.5”.

In the released DENIS data, the Guide Star Catalog (GSC,
Lasker etal. 1990), which contains about 15 million stars, is used
as the ARC. The astrometry of the final DENIS point source
catalogue will be based on the Tycho catalogue (ESA 1997),
through the use of the USNO A2.0 catalogue (Monetetal. 1997),
itself calibrated on Tycho. Since an independent offset is indeed
determined for each DENIS frame, the ARC must have a large
average density (at least of the order of 1 star per DENIS frame).

In order to check for the accuracy of the DENIS astrometry,
comparisons between positions in the DENIS and USNO A1.0
(also calibrated on the GSC) catalogues have been performed.
The USNO A1.0 was preferred in order to have, for each DENIS
frame, a sufficient number of objects likely to be detected in both
catalogues. We selected for each DENIS frame all the DENIS
and USNO A1.0 sources detected on that sky region, and for
each single USNO A1.0 source we searched for all the DENIS
sources located in its vicinity. We over-plotted on a single chart
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Fig. 1. Chart showing the systematic shifts between USNO A1.0 and
DENIS positions for a given frame (example of bad quality astrometry
leading to the rejection of the strip). Circles show the 1, 2.5, 5, 10 and
15" ranges. The shift illustrated here was in the range 5 to 10 arcsec.

(as shown on Fig. 1) for each USNO A1.0 source, the relative
position of all its DENIS neighbours closer than a given radius.
Provided that some objects are detected in both catalogues, and
that there is no significant shift between the two catalogues,
there will be a cluster of points around relative position (0,0).
In case there is a systematic shift, this cluster will be located
around the relative position corresponding to the shift.

This operation was systematically applied to each DENIS
frame, in order to reject strips with anomalous astrometric so-
lution.

3.2. Photometric validation

The photometric calibration of each night is derived from ob-
servations of standard star fields; a fixed extinction coefficient
is used to determine the zero point (hereafter ZP) for each strip
(see details in Fouqué et al. 1999).

Although each standard star is observed 8 times on different
parts of the chip, some of these measurements might later be
rejected in the phase of source extraction and object character-
ization. On average this reduces the number of measurements
from 8 to 6. In addition, only standard stars fainter than I=10.5
mag, J=8.0 mag, and K=6.5 mag are used for the photometric
calibration.

A series of graphics (including colour-colour diagrams and
differential star counts histograms) are routinely provided for
each DENIS strip, together with the data. These graphs allow
the user to check the contents and quality of individual strips.
For example, colour-colour diagrams clearly show the effect of
interstellar reddening, while star counts provide an estimate of
the completeness limit for the corresponding strip.

Only strips observed during good photometric nights and
with good zero points were released. Care was also exercised to

Table 1. Summary of catalogue record contents for DENIS point
sources

Column Contents

DENIS Id. Identifier JHHMMSS.s:+DDMMSS

Strip DENIS strip number

RA, DEC J2000 Right Ascension and Declination, and
associated error
For each I, J, K channel

Mag_Aper 7 Magnitude derived from the flux collected in a
fixed 7" aperture centered on the source, and
associated error

Mag_Aper 15”  Same as above with 15" aperture, and associ-
ated error

Mag_Auto Automatic (Kron type) scaling elliptical aper-
ture magnitude

a,b,e, 0 Parameters of the object ellipse

Stellarity 1 for a star; O for an extended source; see Bertin
& Arnouts (1996)

Flags Extraction and Image Flags; Image Artifact
marker; Merged object indicator

Field Field Position reference

remove strips with heavily parasited frames. A small number of
artifacts may, however, remain among the point sources: some
of them, appearing as vertical triplets in .J or K, are micro-
scanning features due to poor pixels on the NICMOS cameras.
They will, as much as possible, be removed from the final DE-
NIS catalogue.

Fig. 2 shows the histogram of I, J, and Ky magnitudes for
the 17 million point sources belonging to the first data release.

In the final DENIS catalogue, overlaps between adjacent
strips will lead to a better accuracy in the photometry. Global
photometry will be performed when a sufficient number of ad-
jacent overlapping strips are reduced, by deriving variations in
the originally derived nightly based ZPs. Comparison of objects
lying in overlapping strips indicates an accuracy of 0.05 to 0.1
mag for the photometric zero-points.

4. Data organization
4.1. Catalogue contents

Table 1 gives an overview of the contents of an individual record
in the preliminary database of DENIS point sources.

4.2. Data access

The released data are being made available through the CDS
‘Web server at the following address:
http://cdsweb.u-strasbg.fr/denis.html

This server provides access to DENIS documentation, in-
cluding scientific reports, list of publications, etc., and to the
publicly released data sets. The database implementation ben-
efits from the CDS environment (Genova et al. 1998): SiMm-
BAD name resolver, VIZIER query engine (Ochsenbein 1998),
ALADIN cross-identification atlas, etc.
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4.3. Query modes

An interactive sky map provides a graphical access to individual
strips, while an auxiliary database provides information about
night and strip qualities. Strips can be searched directly by po-
sition or strip or slot number.

In addition an optimized query mechanism provides access
to individual data records (including source number, position,
1, J, K magnitudes, and estimated errors, and additional flags
related to the source extraction) for the extracted point sources.
The first release of the preliminary database includes about 17
million entries in 102 strips.

Queries can be made for all DENIS sources around a given
position (center and radius, where the center is to be specified
either as J2000 coordinates, or by the name of a central object
to be resolved by SIMBAD). Selection of objects in the colour-
colour diagrams of specified strips is also possible.

Finally, the DENIS point source database is also available
through the VIZIER catalogue service, and through the ALADIN
interactive sky atlas, where additional query modes and func-
tionalities are available.

4.4. Future evolutions

The DENIS point source data server at CDS will continue to
evolve in the future, with newly reduced data being gradually
incorporated.

Changes in the data reduction pipeline will be posted in the
corresponding information pages.

New features for an improved support of the query mecha-
nism and source selection will also be made available as they are
being developed. A mirror copy of the publicly released 2MASS
J, H, K data (see e.g. Skrutskie 1998) is planned to become
available, in parallel, at CDS, for easier cross-comparison.

mulated for the 102 released strips
(17.5 million sources).

16 18 20

In complement to the CDS services, observational DENIS
data for galaxies are also being made available through the Lyon-
Meudon Extragalactic Database (LEDA; see Sect. 5.6, below).
DENIS data of Asymptotic Giant Branch (AGB) stars recog-
nized as associated to sources included in the ASTRID database
are also gradually integrated into this base.

5. Highlights of DENIS scientific results

5.1. Faint stars in the solar neighbourhood:
red and brown dwarfs

The large range of DENIS wavelengths (from the /-band to the
K -band is a factor 2.5 in wavelength) makes the survey data well
suited for the detection of red dwarfs of the latest spectral types
(M7 or later) about which little is known. The analysis of 220
square degrees of high galactic data led to the identification of 25
dwarfs later than M7V, doubling the known inventory of these
very cool objects (Delfosse et al. 1999), and 3 brown dwarf can-
didates. One of these three is DENIS-P J1228-1547 (Delfosse
et al. 1997); Keck spectroscopy showed the presence of a strong
lithium absorption line at 680.7 nm (Martin et al. 1997; Tinney
et al. 1997); in such fully convective objects lithium nuclear
burning never took place and thus there has been no hydro-
gen burning either. In addition, this object is the first identified
binary brown dwarf (Martin et al. 1999). Interestingly, one of
the other two candidates DENIS-P J0205-1159 has no lithium
(Martin, private communication) in spite of a significantly lower
effective temperature.

Very few of these enigmatic objects are known. The extreme
M dwarfs and brown dwarfs contained in the DENIS database
constitute potentially the first statistically significant sample of
these objects, sufficiently large to determine their local density
(i.e. the disc luminosity function) and to form the basis for the
calibration of the observable properties of brown dwarfs (flux
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calibrated spectra and distances) into more fundamental physi-
cal quantities (effective temperature, luminosity, mass).

5.2. The interstellar medium

Detailed maps of the extinction in nearby molecular clouds (in
Chameleon, Ophiuchus, Orion and Serpens) can be obtained
via star counts in the DENIS data. An example is the study by
Cambrésy et al. (1997) of the nearby Cham I cloud, that has
produced an extinction map of much higher angular resolution
than before.

The DENIS survey observations make possible to obtain
similar maps of other well-known and nearby clouds, e.g. those
in Ophiuchus and Serpens, but also in small globules. When
these extinction maps are combined with maps in the CO mil-
limeter line emission, with 60 and 100 #m maps obtained by
IRAS, the distribution of gas, dust and of the temperature will
be known much better than so far.

Counting stars in the whole DENIS data base will eventually
provide the first deep maps of interstellar extinction throughout
the Galaxy.

5.3. Young stars in dark clouds

The exploration of DENIS data of dense molecular clouds will
lead to the detection of a large number of stars in the process of
formation: young stellar objects (YSOs), protostars, etc. Copet
(1996) has studied DENIS data of the Orion molecular cloud
and discovered many new faint YSOs which are likely to be T
Tau stars.

From an analysis of similar data, Cambrésy et al. (1998)
detected YSOs that probably form a new population of low-
luminosity T Tau stars: a full survey of the clouds in Chameleon
(an area of several tens of square degrees) and in other similar
regions will improve our knowledge of the low-end of the lu-
minosity function.

5.4. The distribution of stars in the disc
and in the bulge of our Galaxy

At visual wavelength the search for stars in the inner galactic
disc is limited to distances smaller than one or two kiloparsecs,
while at 2 um red giants and supergiants are detected up to
galactic center distances: the extinction in the infrared is much
smaller (Ax ~ Ay /10). The DENIS large-scale digital survey
in the infrared, with its homogeneous magnitude limits in its
photometric bands — with the exception of a modest variation
(0.6 mag) in the early data in the K s-band — provides an ideal
support for new studies of the distribution of dust, red giants and
red supergiants in our Galaxy. The newly detected supergiants
will give the distribution of the star formation rate and the red
giants the distribution and evolution of older stellar populations
in the galactic plane.

Detailed new information are expected to be obtained about
the inner spiral arms, the ring, the bar and the bulge of the
Galaxy. The COBE/DIRBE data have been important in find-

ing such large scale structures; the much higher angular resolu-
tion of DENIS (a few arcseconds instead of a few degrees with
COBE) will give more detailed information.

The DENIS data will be used to interpret the data on the
inner Galaxy at 7 and 15 ym obtained through the ISOGAL
program (see Pérault et al. 1996). Several other surveys of the
inner Galaxy exist already, and we expect that the additional
information from the DENIS and ISOGAL survey on the stellar
content will be important, perhaps essential, to obtain a com-
prehensive model for the inner Galaxy.

The existing survey data have already significantly con-
strained models for the large scale structure of the Galaxy (Ru-
phy etal. 1996, 1997). The scale length in the galactic plane has
been determined as well as the outer edge of the stellar disc, the
position of the Sun relative to the galactic plane and the shape
and density of some spiral arms and of the 3 kpc ring.

There is a strong interest in DENIS survey data on the
bulge and the bar of our Galaxy: Schultheis (1998) analysed
the DENIS measurements of ~ 30,000 sources in the Palomar-
Groningen field #3 (PG3). Among these there are 36 previously
known AGB variables; carbon stars are missing, confirming ear-
lier studies.

Planetary nebulae (PNe) are an interesting category of ob-
jects as well. Already 250 of the 750 known PNe in the southern
sky have been detected by the DENIS survey (Kimeswenger et
al. 1998). The survey will provide better surface photometry at
its three wavelengths than previously known. It will also dis-
cover faint, red, background stars that often contaminate pho-
tometry at visual wavelengths but that also may be used as dis-
tance indicators. A further goal concerns the few thousand PNe
in the inner Galaxy that must exist, but that have escaped de-
tection so far because of interstellar extinction. Kimeswenger
et al. expect that DENIS will find many new of those.

Even in medium or high latitude fields, where interstellar
extinction at visual wavelengths is not a problem, the DENIS
survey data will identify red giants that can be used to trace
their distribution in the halo, before optical surveys (such as the
Sloan) produce more complete results.

5.5. Stars in the Magellanic Clouds

With a distance modulus of (m — M) = 18.6 for the Large
Magellanic Cloud and (m — M) = 19.1 for the SMC, DENIS
records data of all stars with (V' —I) > 3 that have a luminosity
higher than about 2500 Lg, or My, < —4.0 and thus all AGB
stars except the few that are very red. There are large differences
in luminosities and element abundances between populations of
AGB stars in different surroundings, e.g. the SMC, the LMC,
the outer disc of our Galaxy and our bulge. Most AGB stars in
the SMC are carbon-rich whereas in the galactic bulge the AGB
stars are all of M—type (“oxygen-rich”). The reasons for these
variations are not well understood at present and the DENIS
samples may provide the data for a breakthrough.

Knowledge so obtained will be of great importance in the
study of AGB stars in other Local Group dwarf galaxies, within
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the grasp of large ground-based telescopes such as the ESO
VLT.

A specific catalogue of DENIS point sources in both Mag-
ellanic Clouds is planned to become publicly available around
mid 1999 (see Cioni, Loup & Habing 1999).

5.6. Galaxies and cosmology

Near infrared surveys such as DENIS offer substantial advan-
tages for constructing samples of galaxies: the low extinction
allows for a fair view of external galaxies, virtually unaffected
by their interstellar media, and for samples extending to low
galactic latitudes. Moreover, the near infrared domain provides
galaxy samples that are more mass-weighted and less affected
by recent star formation than galaxy samples in other wave-
bands.

Vauglin et al. (1999) have produced the first DENIS I-band
extragalactic catalog, by extracting galaxies from highly com-
pressed DENIS images, in a homogeneous manner. The I-band
data are the best suited to separate stars from galaxies and to
determine the parameters of extended objects. The first cata-
log, corresponding to DENIS observations prior to June 1997,
contains 20,260 galaxies, of which roughly 2/3 are new, and is
complete to I ~ 14.5. The catalogue is available from CDS.
The comparison of this catalogue with the sample of Mathew-
son et al. (1992) and Mathewson & Ford (1996) shows that the
uncertainty in DENIS /-magnitude is about 0.18 magat / ~ 14.

An updated version of the catalogue, containing 41,000
galaxies, and covering the observations before February 1999,
is in preparation.

A special project is the search for galaxies in the Zone of
Avoidance in the direction of the “Great Attractor” (Kraan-
Korteweg et al. 1998). A systematic search is being made at
Lyon for galaxies at latitudes smaller than 15°. Routine analy-
sis of the DENIS data base started in March 1997. More than
1500 extended objects have already been listed; some of these
are not galaxies but newly discovered globular clusters or plan-
etary nebulae.

It is possible to go as faint as / = 16.5 and extract galax-
ies with very high (> 95%) completeness and reliability, as
shown by Mamon et al. (1998). The galaxy counts in / and .J
follow the Euclidean 0.6 slope up to the completeness limit,
with no lack of bright objects, in contrast to counts performed
in the optical (Heydon-Dumbleton et al. 1989; Maddox et al.
1990), and in agreement with recent optical counts by Bertin
& Dennefeld (1997). A complete and reliable catalogue with
900,000 galaxies in the I—band, 500,000 at .J and 50,000 at K
is expected. The homogeneity of the extraction is essential for
statistical cosmological studies of galaxies such as the measure-
ment of the angular two-point correlation function of galaxies,
the derivation of the primordial density fluctuation spectrum,
the building of catalogs of groups and clusters, and the study of
the variation of galaxy colours with environment. So far, such
studies have been based on photographic photometry, which suf-
fers from non-linearities and large systematics in photometric
calibration.

The galaxies discovered in the DENIS survey are expected
to be the input for future spectroscopic surveys of the southern
sky (see e.g. Theureau et al. 1997; Mamon 1998).

6. Conclusion

The preliminary database of DENIS point sources (about 17
million sources for 2% of the Southern sky) can be used for
assessing the interest of DENIS data for large scale scientific
studies in a variety of fields.
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Abstract. An absolute calibration of the DENIS photo-
metric system is presented. It includes the determination
of the overall transmission profiles in the 3 bands, namely
i, J and K, combining contributions from atmosphere,
telescope mirrors, instrument lenses and dichroics, filters,
and detectors. From these normalized profiles, isophotal
and effective wavelengths are computed, using the same
synthetic Vega spectrum as that used to support the
absolute calibration of many other ground-based and
spaceborne photometric systems. Flux densities at zero
magnitude are derived and integrated to give in-band
fluxes, which are used to compute theoretical zero-points
and compare them to observed ones, yielding estimates
of the overall throughput of the whole system.

s to: P. Fouqué

Send offprint reque:

Key words: surveys — infrared: general —

instrumentation: miscellaneous

1. Introduction

The main goal of the DENIS survey (Deep Near-Infrared
Southern Sky Survey, see Epchtein et al. (1994) for a com-
plete introduction to DENIS) is to bridge the gap between
the optical surveys on Schmidt plates and the far-infrared
IRAS survey. Many aspects of astrophysics will benefit
from such a survey, particularly studies of cool stars and
heavily obscured regions.

Each night, roughly 1 million stars are detected by
at least one of the 3 cameras of the DENIS instrument.
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Fig. 1. Optics of the DENIS instrument A(um)

Photometric calibration is derived by observation of stan-
dard star fields. In order to compare our magnitude system
to published ones, we need a precise definition of our pho-
tometric bands and an absolute calibration of the DENIS
photometric system.

In Sect. 2, we describe the DENIS instrument and
show the response curve for the complete system in the
three bands. In Sect. 3, we estimate the conversion factors
(ADUs to electrons) from the typical characteristics of
DENIS images. Absolute calibration, based upon a syn-
thetic Vega spectrum, is performed in Sect. 4, and ob-
served and theoretical zero-points are compared.

2. Instrument characteristics

The DENIS instrument has been described in detail by
Copet et al. (1999). A sketch of its main optical compo-
nents is displayed in Fig. 1. It is located at the Cassegrain
focus of the ESO 1 m telescope at La Silla Observatory
(Chile). After reflection from the two telescope mirrors,
the light beam goes through a field lens at the telescope
focus, covered by a protective blade, both of CaFy and
uncoated. Then a dichroic splits the ¢ beam in reflection
from the J/Kg beam in transmission.

The i beam has two more reflections from coated mir-
rors before entering the objective (3 CaFy and 2 silica
coated lenses), then goes through the Gunn 1 filter, a shut-
ter, the cryostat entrance window (BK7) and arrives at the
Tektronix 1 K CCD detector, cooled to 180 K.

The J/K beam is reflected off a microscanning mirror
(uncoated Al), then J is reflected by a second dichroic and
a coated mirror before entering the J objective (3 CaFs
and 2 fused silica coated lenses), then the cryostat en-
trance window (coated fused silica), the filter and finally
the NICMOS-3 detector, both cooled to 80 K.

Fig. 2. The 3 DENIS filter response curves

0.8 —
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Fig. 3. The complete DENIS system normalized response curves
(atmosphere, optics, filters, detectors)

The K beam is transmitted by the second dichroic,
then reflects off two more coated mirrors, passes through
the K objective (4 ZnS-Cleartran and 1 fused silica coated
lenses), the cryostat entrance window (coated fused silica),
the filter and the other NICMOS-3 detector.

‘We have tried to obtain response curves for all these
elements. When this was not possible, a reasonable es-
timate of the transmission was adopted. Filter response
curves as provided by Barr Associates (U.S.A.) for J and
K, at the nominal detector temperature (77 K), and by
MTO-France for the Gunn ¢ filter (at ambient temper-
ature) are displayed in Fig. 2. The full system response
curves (atmosphere, optics, filter and detector) are shown
in Fig. 3.
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Table 1. Conversion factors (expected and measured, in
e~ /ADU) in the three bands

Gain i J K
Expected 3.08 18.4 58.6
Measured 3.04 11.4 56.2

Std dev 0.01 0.1 0.1

3. Characteristics of DENIS images and conversion
factors

The first characteristics generally measured on astronom-
ical images are the “sky emission” level (which includes
telescope and instrument background in the K band),
and the noise on sky images and darks.

Variations in sky level are observed in all three bands.
In 4, they are related to the distance to, and phase of, the
Moon. In J, they are due to variations in the hydroxyl rad-
ical’s emission intensity (OH~ Meinel bands), connected
to the passage of density and temperature perturbations
through the upper atmosphere (Ramsay et al. 1992). In
K they come from the temperature variations. Also note
that, in crowded fields, the background value is set by
the confusion level (background of faint undistinguishable
stars).

From these variations, the conversion factor between
ADU (analog-to-digital units) and electrons can be de-
duced. Table 1 compares the result of these gain mea-
surements with the expected values, calculated from the
electronics characteristics of the chips, the preamplifiers
gains, and the analog-to-digital conversions. Table 2 gives
for each band the median value of the read-out noise in
electrons, the median and faintest values of the sky level,
in mag arcsec2, and the median and minimal values of
the sky image noise in electrons, calculated from more
than 2000 images taken during the last year of observa-
tions (April 1998 to April 1999), and adopting zero-points
of 23.5, 21.3, and 19.2 in 4, J, and K, respectively (see
Sect. 4 and Table 5). The large values of sky and sky noise
in Ky come from the thermal background of the instru-
ment, which does not include cool stop optics. The “best”
value of the sky level in J is suspect.

Note that some care must be taken in applying the con-
version factors and zero-points to the whole DENIS sur-
vey: first, J and K conversion factors seem to be slightly
variable (11.4 to 15.3 in .J, 51.6 to 57.0 in K), and second,
changes in the instrument have altered these values: the
pre-amplifier boards of J and K cameras were changed
in June 1996, and a spare J camera has been in use from
April 3, 1998 to May 9, 1999. Old conversion factors valid
until June 1996 were 12.47 in J and 39.3 in K (Chevallier
1996). Zero-point variations will be analyzed in a future

paper.

315

Table 2. Read-out noise, sky level, and sky image noise in the
three bands

Band RON SKY SKY noise
median best median min

e mag arcsec” 2 mag arcsec” 2 e e

i 7.3 19.2 20.2 15 11

J 21 16.6 18.17 37 27
K 40 11.2 12.0 311 222

Table 3. Mean filter wavelengths (pure filter, and filter + at-
mosphere + detector, hereafter “fad”), effective and isophotal
wavelengths for Vega

Wavelength (pm) i J K,
Afil 0.802 1.248 2.152
Atad 0.795 1.235 2.160
Aett 0.788 1.221 2.144
Aiso 0.791 1.228 2.145

Table 4. Flux densities of a zero magnitude star for the three
DENIS bands

Band  \iso F\ F,
pm  W/m?/um Jy
0.791  1.20107% 2499
J 1.228 3.17107° 1595
K, 2145 434107'° 665

4. Absolute calibration

The next interesting characteristics to establish for abso-
lute photometric work is the flux of a zero magnitude star
in the three DENIS bands. Many infrared systems and sev-
eral ways to calibrate them exist. We have decided to use
the calibration scheme described by Cohen et al. (1992):
they start from a model of Vega from Kurucz (1991), tak-
ing into account its lower than solar metallicity, and nor-
malize it to Fxss6 = 3.44 1078 W m~2um~! from Hayes
(1985). Additionally, we adopt V' = 0.03 mag, V —1 = 0,
so I = 0.03 mag, but JHKLM = 0.00 mag for this star.
For a more detailed discussion of Vega magnitudes and
colours, see Bessell et al. (1998).

We must now determine the isophotal wavelength of
each filter, taking into account the filter response curve,
the atmospheric transmission, the detector radiance re-
sponse and the Vega spectrum. Isophotal wavelengths are
preferred over effective wavelengths, because the latter
vary with input source spectrum much more than do
the former (see Golay 1974, for details and definitions).
Results are given in Table 3.

Using the isophotal wavelengths of our bands, and the
Vega spectrum, we can compute the flux densities for a
zero magnitude star. Table 4 gives the results in wave-
length and frequency units.
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Table 5. Theoretical and observed zero-points. Derived overall transmission and its components (7, p and QF correspond to
transmission, reflection and quantum efficiency, respectively)

Parameter i J K
Theoretical zero-point 25.10 23.29 20.43
Observed zero-point (7”) 23.4 21.1 19.1
Corrected zero-point 23.5 21.3 19.2
Measured overall transmission 0.24 0.16 0.32
Tatmosphere 0.955 0.912 0.912
Tmirrors 0.868° 0.964% 0.978°
Thlade, field lens 0.938? 0.939* 0.940?
Tdichroics 0.784 0.810 x 0.870
Pdichroics 0.993 0.970
Teoated mirrors 0.993° 0.970 0.97°
Tobjective 0.979° x 0.982>  0.979° x 0.985*  0.70 x 0.982
Teryostat window 0.94 0.985 0.982
Thlter 0.909 0.846 0.926
QFE getector 0.65 0.8 0.8
Resulting overall transmission 0.31 0.32 0.25

From these flux densities, we can estimate how many
ADUs would be measured if the atmosphere, telescope and
instrument totally transmitted the photons from this zero
magnitude star. Comparing to the actually observed zero-
point will give the overall transmission of the system. We
first integrate the product of the Vega spectrum (shifted
by 0.03 mag in ¢) by the transmission of the full system
(fad), over the wavelength domain of our filters (A and A\
correspond to the first and last wavelengths where filter
transmission reaches 0), to obtain the measured flux of a
zero magnitude star:

N Fy(Vega)

F= S(A)

dA. 1
o hv )

The theoretical zero-point is given by:
Z Py = 2.5 log (Fy x At/G), (2)

where A is the unobscured telescope collecting area
(0.68 m?), t is the effective integration time (8.998 s in
i, 8.809 s in J and Kj), and G is the conversion factor.
Table 5 gives the results.

Zero-points are measured during calibration nights,
where only photometric standards are observed, and
routinely during survey nights, to follow possible in-
strumental variations and make a rough estimate of the
extinction coefficients. They are measured from aperture
magnitudes inside a 7 arcsec diameter circle around the
standard star. To make a valid comparison with the
theoretical zero-points, a first correction is necessary to
include flux falling outside this aperture. This has been
estimated to amount to 0.1 mag in all three bands from a
comparison of observations through a 15 arcsec diameter
aperture.

A linear fit of the observed magnitudes vs. airmass
(assuming that Bouguer’s 1729, law is valid) gives the ex-
tinction coefficient as the slope and the zero-point as the

intercept. However, it is well known that extrapolation
to zero airmass leads to a systematic error in the near-
infrared (the Forbes 1842, effect), which has been quanti-
fied for the J and K bands by Manduca & Bell (1979). For
the La Silla typical water vapour contents (1 to 10 mm of
precipitable water), the error is about 0.10 mag in J and
0.02 mag in K, and should be similar in K. Therefore, we
also add this J correction to the observed zero-point, while
we neglect the K correction, given the uncertainty in mea-
sured zero-points. The corrected zero-points (for infinite
aperture and non-linear variation with airmass) are given
in Table 5, and the derived overall transmissions follow.

To interpret the measured overall transmission, we
have tried to estimate the contribution of each compo-
nent of the system, namely atmosphere, aluminium reflec-
tions (telescope mirrors, and microscanning mirror for J
and Kj), thin blade protecting the field lens, field lens
itself, dichroics, coated mirrors, objectives, cryostat en-
trance windows, filters, and detector quantum efficiency
(converted to radiance response). For details about each
value, see Galliano (1999). Table 5 gives all these esti-
mates, and their final product. The agreement with the
measured overall transmission is satisfying, and shows a
good performance of the instrument, with overall through-
put of 20 to 30% in all three bands.
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CDS Services in support of survey activity:
Data access, identification and validation.

D. Egret, J. G. Bartlett, F. Bonnarel, J.-M. Cochery, S. Derriere, P. Fernique,
F. Genova, M. Louys, F. Ochsenbein, P. Ortiz, M. Wenger

1CDS, Observatoire astronomique de Strasbourg, UMR CNRS 7550,
11 rue de l'Université, 67000 Strasbourg, France

Abstract. CDS develops services providing integrated access to information
related to astronomical objects: basic data, catalogues and tables, bibliographical
references, digitized sky images, etc. New projects are under way for the management
of very large catalogues and surveys, and for providing data mining tools for future

surveys.

1 Introduction

Access to the results of sky surveys is critical for many studies: search for
new or rare categories of objects, statistical studies over complete samples of
objects, analysis of spatial distribution, reference sky for new observations,
etc.

As a service to the astronomical community, the Strashourg astronomical data
centre (CDS; see e.g. [3]) develops specific tools for managing and making
accessible published data from sky surveys, deep fields, or very large catalogues
at any wavelength; and for helping cross-identification, and validation of data

from new surveys.

2 Current services at CDS in support of survey activity

Among all the services available at CDS?, those decribed below are more specif-
ically designed for approaching survey data.

2.1 VizieR

The VizieR and Astronomer’s Bazaar services [4] provide access to the most
complete astronomical library of published catalogues and data tables, includ-
ing key catalogues and surveys, such as, for example, Hipparcos and Tycho cat-
alogues, TRAS catalogs, VLA FIRST survey, USNO A1.0 catalog, etc. Those
services allow respectively sampling and full retrieval of the catalogues over
the Internet, through World-Wide Web or £tp protocols.

Specifically, original dedicated management techniques have been developed

"Internet address: http://cdsweb.u-strasbg.fr
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for fast coordinate access to very large catalogues (of size > 20 million objects)
such as the Hubble Guide Star Catalog (GSC) or USNO A1.0.

2.2 SIMBAD

The sIMBAD database is the reference database for identification and bibliog-
raphy of astronomical objects [2]. It contains millions of cross-identifications
of sources for objects referenced in the literature.

2.3 Aladin

The ALADIN interactive sky atlas provides access to reference images from the
large Schmidt surveys (DSS I and later DSS II, completed with high resolution
MAMA scans) as well as a set of tools to help source diagnostic and identifica-
tion, including the capacity of overlaying information from VizieR or Simbad

1.

3 New projects at CDS

Two new projects are also currently developed at CDS:

e an object-oriented management system for very large catalogues, storing
several very large catalogues together, with fast multi-criterion access;
current studies at CDS make use of a commercial system: Objectivity.
As part of this project, strategies for multi-dimensional indexing and sky
partitioning are also studied;

e an automatic cross-referencing engine for catalogues —a collaboration
between ESO and CDS, in the framework of the VLT scientific envi-
ronment. This tool will support the user for cross-correlations between
“any” kind of data tables: ESO catalogues, VizieR catalogues, surveys,
or tables, user table, etc.

These projects, which will be interfaced in the future, will allow CDS to provide
convenient access and data mining tools for large survey catalogues such as
DENIS, 2MASS, Megaprime/ TERAPIX, etc.
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Mining survey data: CDS services for catalogue access,
identification and validation.

D. Egret, S. Derriere, F. Genova, J. Bartlett, F. Bonnarel, P. Fernique,
M. Louys, F. Ochsenbein, P. Ortiz and M. Wenger

CDS, Observatoire astronomique de Strasbourg, UMR CNRS 7550, 11
rue de I’Université, 67000 Strasbourg, France

Abstract.

CDS already provides the astronomical community with services like
SIMBAD, VizieR and ALADIN. New projects are under way for mining
survey data, and managing very large catalogues, like the DENIS point
source catalogue.

1. Introduction

Mining sky survey data is becoming critical for many studies at infrared and
other wavelengths: search for new or rare categories of objects, statistical studies
over complete samples of objects, analysis of spatial distribution, references for
new kinds of observations, etc.

The Strasbourg astronomical data center (CDS) has developed a series of
tools for:

e managing and making accessible published data extracted from sky sur-
veys, deep fields, or more generally, very large catalogues at any wave-
length;

e helping cross-identification and validation of data from new surveys.

The main CDS services'are briefly reviewed in section 2, while section 3
describes the new projects currently developed for the management of very large
catalogues and cross-referencing. Section 4 is devoted to the role that CDS will
play in the DENIS project.

2. The key services at CDS

2.1. SIMBAD

SIMBAD is the reference database for the identification and bibliography of
astronomical objects (Egret et al. 1991).

It contains about 2,000,000 objects, 5,000,000 object names, and more than
100,000 bibliographical references containing 2,600,000 citations of objects (as

'nttp://cdsweb.u-strasbg.fr/
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of July 1998), making it an invaluable tool for cross-identification of objects
referenced in the literature.

2.2. VizieR

The VizieR and Astronomer’s Bazaar services (Ochsenbein 1998) provide access
to a wide library of data tables, including key catalogues and surveys (such as:
Hipparcos, Tycho, IRAS, VLA FIRST, etc.), and allow respectively sampling
and full retrieval of the catalogues over the network (1815 catalogues available
in July 1998).

2.3. ALADIN

The ALADIN interactive sky atlas provides access to reference images from the
major Schmidt surveys (DSS I and later DSS II. and high resolution MAMA
scans) as well as a set of tools to help source diagnostic and identification.

The user can also visualize his/her own digitized images, and overlay cat-
alogue (or user) data on the images, making it a very useful tool for multi-
wavelength cross-identifications.

X-Windows and JAVA interfaces to ALADIN are currently developed.

2.4. Interoperability and performance

The different CDS services are completely inter-connected (Genova et al. 1998),
and one can navigate easily between them (for example from ALADIN to VizieR,
and then from VizieR to SIMBAD).

The GLU system (Fernique et al. 1998), also developed at CDS, helps in
maintaining connexion between those services (and also with external services).

In the frame of the VizieR service, dedicated management techniques have
been developed for fast coordinate access to very large catalogues (of size > 20
Million objects) such as GSC or USNO A1.0. This approach gives very good
response times, for example, in USNO A1.0 (488,006,860 sources):

e 0.09 seconds for a search radius of 2.5 arcmin (14,000 records);

e (.67 seconds for a search radius of 30 arcmin (200,000 records).

Although no indexing is made for magnitudes and colors, a query based
on color criteria can be done on the complete catalogue in about 35 minutes,
thanks to heavy (but lossless) data compression.

3. New projects at CDS
Two new projects are currently under way at CDS:

e a very large catalogue management system, fully object-oriented, stor-
ing several very large catalogues together, with fast multi-criterion access.
Current studies at CDS make use of a commercial DBMS: Objectivity.
As a part of this project, new methods for multi-dimensional indexing and
sky partitioning are also studied;

2
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e an automatic cross-referencing engine for catalogues (collaboration be-
tween ESO and CDS in the framework of the VLT scientific environment).
This tool will allow the user to perform cross-correlation between “any”
kind of data (ESO catalogue, VizieR catalogue, user table, ...).

Fig. 1 shows the access page of a prototype for this facility.

ESO/CDS Data—Mining Facilities.

If youwould like the help pages to be redirected to another window (as oppossed to having to go back and forth between pages) Click here

HWelcome to the ESG/CDS data-mining faciiities

The first thing for you to do is to choose the type of datamining you wish to
perform. The core of the DHF is the cross correlator, which you can feed in
several ways (may we Suggest you take some time and read the cross-correlator
page very carefully?). Plsase make a selection in each side of the cross
correlator. The forms to fill up next will depend on your choice.

Main Catalogs found at CDS
One Catalog under VizieR (DS
Counterparts at CDS

.+ User’s Favourite Catalogs

<> ESDecatslocs

‘ User’s Feed

< AVizieR Catalog (CDS)

iziaR Clatales: e i

Consult Simbed as well? |

Latest update: Mon May 25 09,4649 MET DST 15998 Send ws your comments/suggestions

Figure 1.  Prototype of the cross-referencing engine for catalogues:
access page.

These projects, which will be interfaced in the future, will allow CDS to
provide convenient access and data mining tools for large survey catalogues
such as DENIS, MegaPrime/Terapix, 2MASS, etc.

4. DENIS data access at CDS

Observations and on-line checks for the DENIS project (Epchtein 1998) are made
at ESO, La Silla. The PDAC (TAP, Paris) performs flat-fielding and quality
control on the images, and the LDAC (Leiden) produces source extraction and
calibration. A systematic catalogue of extragalactic sources (REDCAT) is also
produced by the LEDA group in Lyon. The final release of the DENIS catalogues
will be done through the CDS. Access to the images will be through PDAC.

Before DENIS data becoming public, CDS is implementing the software
tools needed for managing DENIS catalogues. As a first step, a display of data
reduction progress at LDAC, via a queriable map giving information and strip
access is provided (figure 2).

The next step will be to integrate a dedicated management technique for
providing direct on-line access to the DENIS point sources, pointers to the image

3




Publications

205

= Netscape: DENIS STRIPS [
File Edit View Go Bookmarks Options Directory Window Help
i
DENIS strip query @b
- Metscape: DENIS Zoom 4
Select azoom factor: | 20 — 2]

Zoom x 20 FA=5011m 4285

DEC=-57° D8 10"
Available DENIS strips —

finatior

a

2
Declination

\
\

ension

05 11 28.80 -57 06 21.5 /

RrA DEC (north) DEC (south) Strip Number  Info Searchbox,;:)o— wemin
05 15 23.08 -27 40 00.0 -57 40 00.0 5093 s033
[ I Zoom/Unzoom & move | Same scale —
05 13 §0.77 -27 40 00,0 -57 40 00,0 5108 5105

= )

--- 2 strip(s) found at this position---

=
FE T SN

Figure 2.  Prototype of the interface for DENIS data access: strip
selection from an interactive map.

archive, and facilities for validation and cross-identification through the other
CDS services.
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On-line access to very large catalogues

S. Derriere, F. Ochsenbein, D. Egret

CDS, Observatoire Astronomique de Strasbourg, UMR 7550, 11 rue de
I"Université, 67000 Strashourg, France

Abstract.

Dedicated tools have been developed at CDS in order to face the chal-
lenge of fast on-line access to very large astronomical catalogues. Powerful
compression methods, keeping the direct access to the data on the basis
of their celestial position, allow very fast queries; their usage for CDS
services such as VizieR or Aladin is presented.

1. Introduction

Astronomy is entering the era of very large catalogues. Digitizations of photo-
graphic plates (USNO, GSC II) or current digital sky surveys (DENIS, 2MASS,
Sloan DSS) lead to 103—107 object catalogues. And the number of parameters
for each object (positions, magnitudes, errors, flags, etc.) is also considerably
increasing.

Gigabyte is the basic size unit for the resulting catalogues, and it becomes
impossible for each astronomer to copy locally the full amount of data. Queries
over the net, extracting smaller samples with pertaining information, are thus a
requisite for such catalogues.

CDS' already provides fast on-line access to some very large catalogues
which are fully integrated into other CDS services.

2. Compression and Query Mechanism

2.1. Binary Compression

When running queries on databases of several hundred million objects, response
time becomes critical. A fast access to the database requires that i/o be reduced
as far as possible, and thus to have a powerful compression tool to downsize the
amount of data.
We use, for each catalogue, a dedicated and optimized compression method
to store the data into binary files:
e all parameters are first converted into integer numbers, and all unused bits
are removed. The records are then grouped by their position on the sky,
meaning that contiguous records have quite similar values for o and §;

'http://cdsweb.u-strasbg.fr/
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e a “reference” position is then stored as a “header” of a group of records,
and individual positions are stored as offsets (i.e. very small integers) from
the “reference” position;

additional flags can be added if they help in compressing the data. For ex-
ample, if a catalogue contains measurements in several photometric bands
which are not necessarily available for each object, we can add a single bit,
telling if there are data in the band, to every record. That way, we can
avoid coding empty values.

E.g., simply by storing only position offsets, the 6 Gbytes of the USNO A1.0
catalogue (Monet et al. 1997) were compressed down to 3.4 Gbytes (Ochsenbein
1998).

2.2. Query Processing

Most of the queries include a selection based on celestial positions, and thus the
compressed binary database is indexed on position. Additional filters (on colors
or flags) may be applied to the selected sample if necessary.

When a query to such a large catalogue is submitted to VizieR?, the CDS
database of catalogues and tables (Ochsenbein et al. 2000), a dedicated program
handles the request, extracts and decodes the matching data, and sends its
output back to VizieR.

An overview of the system is shown in Fig. 1.

T T S (T
C07% 0031 0.0 b tintiotabtatotioooiasti
75 0 2
Lossless
Storage
binary
3 compressiotpe:
15550 1 5 b
O5i7a05 101 14 ves 0087 —

FTP

(uomisod ensejed Aq paxapur)

34Svav.ivd A4VNId

Response
—~——

User's side

Figure 1.  Construction of the database and queries processing.

Table 1 gathers some figures for queries performed on some large catalogues
using a Sparc-20 station (72 MHz). On this machine, the complete USNO A1.0
is read in about 40 minutes.

“http://vizier.u-strasbg.fr/
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Table 1. Example of performances achieved.

Catalogue Record length (bytes) Reading time (per object)
USNO A1.0 7 Sus

DENIS PSC 42 40ps

2MASS PSC 60 138us

3. Integration in CDS Services

Thanks to the specific tools that have been developed, very large catalogues can
be fully integrated in CDS services such as VizieR or Aladin.

For example, one can select in VizieR all the USNO sources around a given
target, with additional constraints on the magnitudes. In Aladin®, the interac-
tive digitized sky atlas at CDS (Bonnarel et al. 2000), very large catalogues can
be overlaid on digitized sky images just like any other catalogue, as illustrated
in Fig. 2.

The currently (November 1999) available large catalogues include:

o the Guide Star Catalog (Lasker et al. 1990, Russel et al. 1990, Jenkner et
al. 1990) (25,258,765 entries), in 3 different versions (GSC 1.1, GSC 1.2,
GSC-ACT);

e the USNO catalogues (Monet et al. 1997) versions 1.0 and 2.0 (488,006,860
and 526,280,881 sources, respectively);

e the first DENIS release (17,471,214 point sources);

e the 2MASS (Skrutskie et al. 1997) Spring 1999 release (20,204,378 point
sources).

For the DENIS project (Epchtein et al. 1999). beyond the access to the
point source catalogue, the CDS provides other on-line services?, like access to
a database of observation strips (quality, number of sources, etc.).

Note that the DENIS and 2MASS catalogues are growing as new data be-
come public.

4. Conclusions
Thanks to dedicated tools, large-size catalogues can now be handled as easily as

the more “classical” ones. This will allow further integration of upcoming very
large catalogues into CDS services.

Shttp://aladin.u-strasbg.fr/
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Near-infrared surveys and the shape of the Galactic Disc

S. Derriere

CDS, Observatoire de Strasbourg, 11, rue de I’Université, Strasbourg,
F-67000, France

A.C. Robin

Observatoire de Besangon, CNRS-ERA6091, BP 1615, F-25010,
Besangon cedex, France

Abstract.

‘We present results from the comparison of selected fields observed
in the near-infrared by DENIS with predictions from a modified version
of the Besancon synthetic model, taking into account a possibly warped
and flaring galactic disc. We find evidence for a warp and flare in the
stellar disc. The warp starts approximately at the solar circle, whereas
the galactocentric radius for the beginning of the flare depends on galactic
longitude.

1. Introduction

The near-infrared surveys currently under completion (DENIS and 2MASS) will
provide 3-colors observations of thousands of square degrees with much fainter
magnitudes than achieved before. The lower extinction at those wavelengths
makes these surveys well suited for studying galactic structure. In this paper
we focus on the study of a warp and flare of the Milky Way disc using DENIS
data.

Warps are quite a common feature in external galaxies (Bosma 1991). Since
radio observations, it has been known that the Milky Way itself hosts a warped
and flaring disc. Maps of the gas distribution were obtained with 21 ¢cm obser-
vations (Burton & te Lintel Hekkert 1986; Burton 1988). The warp and flare
in the Galaxy have also been detected in the interstellar dust (Freudenreich et
al. 1994), in molecular clouds (May et al. 1997), in IRAS sources (Djorgovski
& Sosin 1989), or in the distribution of O-B stars (Miyamoto et al. 1988; Reed
1996; Drimmel et al. 2000).

In order to study the warp in the stellar disc, we use a modified version of
the Besangon stellar population synthesis model (Robin & Crézé 1986; Bienaymé
et al. 1987; Haywood et al. 1997) and compare model predictions with DENIS
data in selected regions. This allows to improve our knowledge of the warped
and flaring disc.
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Figure 1.  Location of the selected regions of the DENIS survey. Cir-
cles stand for small regions, and lines are DENIS selected strips. Pre-
reduced strips appear as a grey background.

2. Data selection

The DENIS survey (Epchtein 1997) is conducted on a 1 m telescope at La Silla.
Observations are made simultaneously in three bands: I, J and Kg (Fouqué et
al. 2000). The limiting magnitudes are respectively 18.5, 16.5 and 14.0, with
photometric accuracy better than 0.1 mag.

‘We here use DENIS data point sources recently extracted at the Paris Data
Analysis Center (Borsenberger, 1997) with photometric values derived from a
PSF fit procedure.

According to radio observations (Burton 1988), the sun lies within 10° of
the warp’s line of nodes in the galactic plane. This implies that the maximum
displacement of the disc below the plane in the south will occur between the 3rd
and 4th quadrants.

In order to study this effect, we have selected two kinds of data sets: small
regions symmetrically distributed on both sides of the plane, and DENIS strips
(30°x 12’ regions) crossing the plane at various longitudes, as plotted on Fig.
1. The small regions will be used to constrain global parameters, before using
the strips for constraining the warp and the flare.

3. Warping and flaring the galactic disc

The selected data are compared with a model of stellar population synthesis of
the Galaxy, in which we include parameters describing a possibly warped and
flaring disc.
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Assuming stellar evolution theory, a scheme of galactic evolution and dy-
namical constraints, the Besangon model (Robin & Crézé 1986; Bienaymé et al.
1987; Haywood et al. 1997), allow to simulate catalogues of stars which can be
directly compared with observations.

To be able to reproduce the data in the selected regions, we have to model
the warp of both the thin and thick discs with a tilted ring model, such as
described in (Porcel et al. 1997). For galactocentric radii R > Rwarp, the
mid-disc is shifted perpendicular to the plane by a value

Zwarp = Zcc0s(f — bmax) - (1)

The warp has its maximum amplitude z. towards fmax, and this amplitude
increases linearly as z. = ywarp(R — Rwarp)-

As in Gyuk et al. (1999), we model the flaring of the discs by increasing

the scale heights by a factor kg, ., beyond a galactocentric radius R, .., with

Efjare =1+ Ylare(R — Rjare) - )

‘We must ensure that the surface density remains constant in this process.

One must compute a normalization factor f, when increasing the scale height

from h, to k,peh.. For the thick disc, for example, the spatial density is a
truncated exponential:

( R) 1- ﬁ for |z| < he @)
P =Po€Xp | — 73— exp(h¢/h; ¢ z
hg 71_':;1“/%3 exp ( 7%) for |z| > he.

With a flaring disc, p has to be corrected by a factor:

(2h: + he) (3kqarehshe + 3k3 B2 + h?)

= : 4
= ko + ho)(Bhhe T 3h2 1 B2) “)

We assume in the following that the sun exactly lies on the line of nodes
(6max = 90°).

4. Dealing with extinction

The stellar warp can be detected only at low galactic latitudes, where the ex-
tinction plays a very important role. The use of near-infrared data benefits
from the lower absorption at those wavelengths (Bessel & Brett (1988) give
Ar/Ay = 0.60, Aj/Ay = 0.29, and Ag,/Av = 0.11), but extinction cannot be
neglected.

The density law of the absorbing material in the Besangon model corre-
sponds to a thin disc, with an Einasto (1979) density law of scale length 140 pc
and scale length 5000 pc.

This model is valid for high galactic latitudes. For some of the small se-
lected regions at low latitudes, there are some strong discrepancies between the
data and simulations with this simple absorption model, suggesting a strongest
absorption (see Fig. 2). In such regions the modeled extinction is modified
by adding clouds at different positions along the line of sight. The number of
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Figure 2. Effect of the extinction towards I = 264°b = +2.7°.
The two upper graphs show DENIS [J-K] histogram for sources with
12 < K < 13 (symbols) , and the model (solid line) before (left) and
after (right) adjusting the extinction. The bottom graph displays the
absorption distribution fit for 3 different observables.

clouds, the internal extinction of each cloud and its distance are determined by
fitting simulated colour histograms to the observed ones. We progressively add,
in the simulated catalogue, clouds of variable visual absorption at different dis-
tances along the line of sight, in order to minimize the x? between the observed
histogram and the modelled one. Using clouds of decreasing absorption, this
iterative procedure converges, and a new distribution of the absorbing material
is found.

In Fig. 2, we apply this method to a field located at { = 264° and b = 42.7°.
The lower figure represents the reconstructed absorption: there is a steep in-
crease (nearly 4 visual magnitudes) at distances of 7-9 kpc. This position coin-
cides with the Perseus arm (Vallée 1995).

5. Results on galactic structure

Assuming that the stellar warp and flare follow the same shape as the gas, we
make comparisons on small regions to put constraints on structure parameters
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Figure 3.  Latitude profile, crossing b = 0° at [ = 266.1° (star counts
in 0.8° bins in declination, in the DENIS strip, compared to those of
the model). Top panel: flat disc. Middle panel: warped disc. Bottom
panel: warped and flaring disc.

(with a fitted absorption when necessary). We find for the thin disc a scale
length hg = 2.5 kpc, and a radial cutoff R.,;y = 14 kpc (Ruphy et al. (1996)
found kg = 2.3 kpc and R¢yt = 15 kpe with the first DENIS data). The local
normalization of the thick disc is assumed to be about 6% (Robin et al., 1996).

For all small regions symmetrically distributed around b = 0°, the density of
sources is higher at negative latitudes. We have plotted on Fig. 3 the effect of a
warp and flare (identical to the gas layer) on a given latitude profile. Introducing
a warp shifts the peak of the star counts towards negative latitudes, and the
flaring spreads the overall profile.

We attempt to fit latitude profiles (star counts for bright objects detected
in the K band) in the selected strips, adjusting the value of the galactocentric
radii where the warp and flare start. It appears impossible to constrain Rwarp
towards [ = 225°, as the amplitude is very small. The strips around ! = 270°
favour a warp starting at Rwarp = (8400 & 200) pc, very close to the distance
adopted for the Sun (Rg = 8500 pc).

The starting position for the flare has been found to depend on galactic
longitude. It starts further away towards the anticenter : Rg,.. = 8800 pc at
270°and Ry, .. = 10500 pc at 225°.

We assumed here a unique scale length for the discs. Any dependency of
the scale length on longitude, or deviations from the exponential distribution
might contribute to this effect.

6. Conclusions

Basic star counts from the DENIS survey and latitude profiles show a strong
evidence for a warp and flare in the stellar disc. From selected fields of the DENIS
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survey, the stellar warp is found to start at Rwarp = (8400 + 200) pc, while the
flare might depend on longitude (Rg,.. ranging from 8800 to 10500 pc).

Further work on an extended set of zones should allow to tighten the con-
straints on the structural parameters of the stellar warp and flare.
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Résumé

La premiére partie de cette thése concerne la gestion des trés grands catalogues astro-
nomiques. Deux grands projets de cartographie du ciel dans 'infrarouge proche, DENIS
et 2MASS, étaient en cours pendant ce travail de thése. Je présente les méthodes de com-
pression, sans perte d’information et préservant une indexation sur la base des positions
célestes, développées pour les catalogues de sources ponctuelles de ces deux relevés.

Le codage optimisé permet un gain de compression d’un facteur 1.5 & 2 par rapport
4 des algorithmes de type LZ77. Les premiéres versions des catalogues DENIS et 2MASS
sont pleinement intégrées aux services du CDS (VizieR, Aladin), et donc interrogeables par
le Web, avec des temps d’accés moyens inférieurs a 20 Us par source.

Dans le cadre du projet DENIS, le travail de validation des données a permis, dans un
premier temps, la premiére diffusion publique pour ce relevé (http://cdsweb.u-strasbg.
fr/denis-public/). La comparaison des données réduites par les deux chaines de trai-
tement DENIS (LDAC et PDAC) a ensuite permis de définir des critéres de filtrage et

d’utiliser les données PDAC pour ’étude de la structure Galactique.

La deuxiéme partie de la thése s’appuie sur une version modifiée du modéle de synthése
de populations stellaires de Besangon. Les lois de densité du disque ont été modifiées pour
pouvoir simuler un disque stellaire gauchi et/ou évasé.

Les comparaisons avec les données PDAC indiquent une échelle de longueur hg =
2.5 kpc pour le disque, avec une troncature & B = 14 kpc. Je discute une méthode de
reconstruction tridimensionnelle de I’extinction par ajustement du modéle sur les données
DENIS. Le gauchissement du disque galactique est observé entre I = 230 et 330°, et se
traduit par une inclinaison du disque stellaire vers b < 0, comme pour le gaz. Le gauchis-
sement commence prés de la position du Soleil (R = 8.4 kpc), et l'origine de 1’évasement
montre une dépendance en longitude.

Abstract

The first part of this thesis concerns the management of very large astronomical ca-
talogues. Two large projects aiming at covering the sky at near-infrared wavelength were
running during this thesis : DENIS and 2MASS. I present the dedicated lossless com-
pression methods, preserving an indexation based on celestial positions, that have been
developed for the point source catalogues of these two surveys.

Optimized coding leads to compression factors 1.5 to 2 times better than those achieved
by LZ77-type algorithms. The first versions of the DENIS and 2MASS catalogues are fully
integrated into the CDS services (VizieR, Aladin), and can be queried via the Web, with
average response times below 20 ps per source.

Within the frame of the DENIS project, data validation has allowed the first public
release for this survey (http://cdsweb.u-strasbg.fr/denis-public/). Comparison of
data reduced by the two DENIS pipelines (LDAC and PDAC) led to the definition of
filtering criteria for selecting PDAC data suitable for Galactic structure studies.

The second part of this thesis is based on the use of a modified version of the Besangon
synthetic model of stellar population synthesis. The disc density laws have been changed
to allow simulation of a warped and/or flaring stellar disc.

Comparisons with PDAC data yield a 2.5 kpc scale length for the thin disc, with radial
cutoff at 14 kpc. I present a method for reconstructing the 3D structure of extinction
by fitting the model on DENIS data. The warp is observed between ! = 230 and 330°,
bending the disc towards b < 0, as in the gas. The warp is found to start close to the Sun
(R = 8.4 kpc), and the radius for the flare depends on the galactic longitude.



