N

N

Recherches d’astres sombres massifs du halo galactique
par la technique des microlentilles gravitationnelles avec
les caméras d’EROS-2

Patrick Tisserand

» To cite this version:

Patrick Tisserand. Recherches d’astres sombres massifs du halo galactique par la technique des mi-
crolentilles gravitationnelles avec les caméras d’EROS-2. Astrophysique [astro-ph]. Université Nice
Sophia Antipolis, 2004. Francais. NNT: . tel-00008267

HAL Id: tel-00008267
https://theses.hal.science/tel-00008267
Submitted on 27 Jan 2005

HAL is a multi-disciplinary open access L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
archive for the deposit and dissemination of sci- destinée au dépot et a la diffusion de documents
entific research documents, whether they are pub- scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
lished or not. The documents may come from émanant des établissements d’enseignement et de
teaching and research institutions in France or recherche francais ou étrangers, des laboratoires
abroad, or from public or private research centers. publics ou privés.


https://theses.hal.science/tel-00008267
https://hal.archives-ouvertes.fr

UNIVERSITE DE NICE-SOPHIA ANTIPOLIS
UFR Sciences

Ecole Doctorale de Sciences Fondamentales et Appliquées

THESE

pour I'obtenir le titre de
Docteur en Sciences
de 'UNIVERSITE de Nice-Sophia Antipolis

Discipline : Sciences de I'Univers

présentée et soutenue par

Patrick TISSERAND

Recherches d’astres sombres massifs du halo galactique
par la technique des microlentilles gravitationnellescdes
caméras d’'EROS2

soutenue le 20 octobre 2004 devant le jury composé de :

M. J.BORGNINO Président

Mme  F.COMBES Rapporteur

M. Y.GIRAUD-HERAUD Rapporteur

M. A.BIJAOUI Directeur de thése
M. A.MILSZTAJN






Remerciements

Mes premiers remerciements viennent tout naturellemerd éamille et tout particulierement a
mes parents, qui m'ont permis de réaliser les études quelf@iais, qui m'ont soutenu et encouragé.
Je les remercie pour tout leur sacrifice, tout leur amour,deantillesse et leur compréhension. C’est
a vous que je dédis cette these ; Merci!

Un grand merci a Alain Milsztajn, qui a été un directeur deséhéormidable durant ces trois
derniéres années. Je voudrais te remercier, Alain, pouvain’dout d'abord encadré durant mon
stage de DEA et pour tout les efforts fournis pour m’avoirnpierde réaliser cette thése dans de
trés bonne condition. Je te remercie pour toutes nos disaisspour ta patience et ta grande disponi-
bilité au quotidien. J'ai beaucoup appris grace a toi, adapacités d'analyse et ta grande connaissance
scientifique. Tes qualités pédagogiques et relationnelédeaucoup facilité ma formation pour la
recherche. Alors encore une fois, merci; cette thése a erdigté tres agréable pour moi.

Je tiens a remercier aussi tout les membres du groupe ER@$2si ce travail de recherche
n'aurait pu avoir lieu. Leur expérience acquise durant lestayze années de vie d’'EROS et leur tra-
vail, m'a été trés bénéfique. Je remercie en particulier cmgu Jim Rich, pour son enthousiasme,
sa vivacité d'esprit et pour sa vision spécifique de la phussiqui m'a été trés enrichissante ; Eric
Lesquoy pour m’avoir, avec une grande gentillesse et boameehr, appris les secrets de la base de
données et de m’avoir mis ainsi en contact avec le languade T@ristophe Magneville pour avoir
toujours eut le temps et la patience pour répondre a mesaguesur la photométrie et PEIDA ; Jean-
Baptiste Marquette pour m’'avoir entrainé dans le monde eileaux des étoiles variables.

Merci également a mes deux collégues de bureau succesaifierit Le Guillou et Vincent Lus-
set, pour toutes les discussions trés agréables et vottiersoMerci beaucoup Laurent, de m’avoir
enrichi, avec patience et sans retenu, de tes compétenggsrmnatique, qui m’ont été d’'une grande
utilité. Je remercie aussi Guillaume Blanc pour avoir ré&wavec précision a toutes mes questions
en matiére de supernovae.

J'aimerais remercier aussi Albert Bijaoui qui m'a permisd@&re le DEA d’Astronomie de Nice-
Sophia Antipolis, et pour avoir accepté d’étre le co-deeactde cette thése. Je suis trés reconnaissant
a Francoise Combes, Julien Borgnino et Yannick Giraud-ttépour avoir accepté d’étre membre du
jury et d’avoir pu ainsi juger mon travail.

Je remercie enfin et surtout Daunia, ma princesse mexicnte remercie pour beaucoup de
choses, mais surtout pour tout ces petits détails qui fomalee quotidien un véritable paradis.
Muchas gracias, Daunia, por tu frescura de vida, tu apoyo & tume has soportado, dia tras dia,
durante toda esta tesis. Te Quiero...



4

Résumé

Le probléme de la masse manquante galactique prend sa stamsd’'étude des courbes de ro-
tation des galaxies spirales. Une des hypothéses prigdégilurant les vingt derniéres années est
la présence d’'un halo entourant chaque galaxie composgetsotompacts sombres (les machos)
qui peuvent étre détectés indirectement par le phénomeawitagionnel de microlentille. Le travail
présenté dans cette thése concerne I'analyse des courhesidee de plus de 55 millions d’étoiles
des deux Nuages de Magellan, observées de juin 1996 a f@@0&;, avec les caméras de I'expéri-
ence EROS2. Deux études différentes ont été menées dansde bétecter d’éventuels objets de
10~* & 1000 masses solaires, complétant ainsi les contraingepogées par EROS entre~" et 10
masses solaires. Les candidats découverts sont en norabffisaint pour rendre compte de la masse
manquante et ne permettent pas non plus de confirmer le gigFsgnté par le groupe MACHO.

Abstract

The galactic dark matter problem stems from the study of dtation curves of spiral galaxies.
One hypothesis is that there is a halo surrounding eachygalamprised of massive compacts ob-
jects (machos) which could be detected indirectly by theigaional microlensing effect. The present
work deals with the analysis of 55 million stellar light cassin both Magellanic Clouds, observed
for 6.7 years (June 1996 until February 2003) with the ERQ&#eras. Two different studies have
been conducted to search for objects betws@r and 1000 solar masses, complementary to the
EROS former results that covéd " to 10 solar masses. We do not find enough microlensing candi-
dates to explain the galactic dark matter and we do not confiensignal presented by the MACHO
experiment.

Mots clefs

COSMOLOGIE
MATIERE NOIRE
GALAXIES
MICROLENTILLE
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Introduction

La question de la matiére noire dans I'Univers demeure I'es groblémes clefs de la cosmolo-
gie contemporaine. L'observation attentive de notre Usiger différentes échelles, des galaxies aux
super-amas de galaxies, nous ameéene a penser qu’une frawportante de son contenu en matiére
nous échappe. Ce constat apparait lors de la comparaisargdarntité de matiere déduite des objets
lumineux avec la quantité de matiére déterminée de facarettd par I'étude de la dynamique de
masses tests (gaz, étoiles, galaxies) dans un champ goawiel. A I'échelle galactique, un désac-
cord d’'un ordre de grandeur en défaveur de la matiére luraanest observé a partir de I'études
courbes de rotatiomles galaxies et un halo de matiére sombre entourant chatpiéegsemble étre
une solution appropriée pour résoudre le probleme. La@aleides objets invisibles qui le composent
et qui nous environnent est encore une énigme !

Les candidats se répartissent naturellement en deux c&ggmon-baryonique ou baryonique.
Dans le premier cas, les candidats proposés seraient ti@lles particules massives n’interagissant
que trés faiblement et non encore découvertes, dans ledsdsagoourraient étre diffus comme le
gaz ou compacts comme des étoiles avortées ou des cadagteited. Ce sont principalement ces
derniers qui vont nous préoccuper tout au long de cette thiéssont regroupés sous I'appellation de
“machos” (Massive Astronomical Compact Halo Objects, tshsstronomiques massifs et compacts
du halo) et peuvent étre détectés de maniére indirecte étsuwt passage a proximité de la ligne
de visée d'une étoile se trouvant en arriere-plan. Un phénengravitationnel, appelé “microlentille
gravitationnelle”, apparait alors, qui se traduit par ursgnification temporaire du flux apparent de
I'étoile observée.

Suite a la proposition de Bohdan Paigki, en 1986, d'utiliser cet outil pour sonder le halo galac
tigue en surveillant des millions d’étoiles appartenanGaand Nuage de Magellan, différents groupes
de recherches se sont lancés dans I'aventure (EROS, MACIKDGEE). Les premiers effets mis en
évidence en direction du centre galactique ont permis dderala méthode, et la non observation
du phénoméne en direction des Nuages de Magellan de comgnseun premier temps que le halo
galactique n’est pas constitué a plus de 10% d’objets s@wm@pacts entré)~" et 102 M, soit
entre la masse de la Lune et celle de Jupiter. Pour des mdasdmportantes, la faible statistique
ne permettait alors pas d’'obtenir des résultats concretke stontenu du halo ; cependant, selon le
groupe MACHO, ce dernier pouvait étre constitué majoetamient d’objets compacts entre 0.1 et 1
My, (entre 20 et 120%). C'est dans ce contexte que la seconde ghdexpérience EROS a débuté.
Son principal objectif était alors d'augmenter la sendgéhux évenements typiques détectés par les
expériences de premiére génération.

Disposant a plein temps d’un télescope de 1 métre de digndetreuvelles caméras CCD a grand
champ et d'un nouveau systeme d’acquisition, EROS2 comanargyendre ses premiéeres données
en juin 1996. Trois ans plus tard, les analyses combinéesetd@% millions d’étoiles du Petit et du
Grand Nuage de Magellan ont permis d’obtenir des limitedesgontenu du halo pour des masses
allant jusqu'a 10 masses solaires. Cependant la statistiggtait encore trop faible pour confirmer
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ou non le signal positif détecté par le groupe MACHO qui, alatalyse de 10.7 millions d’étoiles
suivies régulierement durant 5,7 années et la mise en é@ddda 13 candidats de microlentilles,
venait de préciser ce dernier : soit entre 5 et 50% du halalatdravec une valeur préférée de 20%
pour une masse typique de ~Q\4,.

L'ensemble des données relatives aux Nuages de Magelldasshii7 années d’'observations de I'-
expérience EROS2 (1996-2003) représente la plus grandibiiéd atteinte a ce jour. C'est pourquoi
I'analyse en est particulierement importante. Elle comstie sujet principal de ce manuscrit de thése
et se sépare en deux parties : la recherche d'effets de mnitittd gravitationnelle de tres longue
durée (supérieure a 2 ans) par des criteres de forme desesodeblumiére et une recherche plus
“classique” de microlentilles de courte durée par la dé@eatde fluctuations réguliéres présentant les
caractéristiques attendues. A ma connaissance, il s'add gremiére recherche réalisée d'effets de
microlentille qui correspondraient a des objets de plusieantaines de masse solaire. Ces 2 analyses
seront décrites aprés avoir introduit la problématiqueadmatiére noire a I'échelle galactique et le
formalisme du phénomeéne de microlentille gravitatioragbuis avoir détaillé la partie indispensable
a toute étude : la production photométrique des courbesndieda - 10 Téra-Octets de données pour
plus de 50 milliards de mesures photométriques - ainsi quewlaettoyage.
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Chapitre 1

La matiere manquante a I'échelle
galactique.

« ...le silence assourdissant de mes pensées m’'oblige &gtméfl.»

Stephania Drensset, The quotidian life

Dans le cadre actuel du modéle standard cosmologique, bldépne de la matiére manquante,
encore appelée matiérmire ou sombre résiste a des générations d’astrophysiciens. Le but est de
déterminer sa nature : elle n'est pas observable de manig@ea] mais sa présence est ressentie
grace a de nombreux indicateurs. Nous nous intéressenoissparticulierement, a la problématique
de cette thése : a savoir la matiére sombre au niveau de natexi&§ et les différentes solutions
apportées pour la dévoiler. Avant cela, je décris briévereeoadre théorique qui va hous permettre
de comprendre les derniers résultats observationnela soniposition de notre Univers.

1.1 Composition de I'Univers

Dans le principe cosmologique, on considére que I'Univarsspde une homogénéité a grande
échelle, que ses propriétés physiques sont équivalentes tdates les directions et que les lois
physiques sont identiques a toutes époques. Sa structsaedghamique, directement influencée par
ce qui le compose, sont décrites par les lois découlant delkiiAté Générale. Le modéle standard,
dit du BigBang, est le modéle explicatif le plus cohérent awdgs contraintes observationnelles (le
décalage spectral des galaxies lointaines, le fond diffismologique a une température de corps noir,
I'abondance relative des éléments légers).

1.1.1 Cosmologie : cadre théorique

La géométrie d’un Univers homogene et isotrope peut étretddmar la métrique de Robertson-
Walker :

dr?

2 2942 2
ds® = c°dt —R(t) X <1_7k7“2

+ 72 (d92 + sin® 9.dg02)> )
ou (t,r, 6, ) sont les coordonnées comobiles, R(t) est le facteur d’chesmologique et k carac-
térise la courbure de I'Univers. En modélisant le contenlildigvers par un fluide parfait de densité

p(t) et de pression P(t), on obtient les équations de Friedmavarges :

13



14 CHAPITRE 1. LA MATIERE MANQUANTE A L’ECHELLE GALACTIQUE.

S\ 2
R 81G k2 A
R A 4AnG
<§> - A G, 12

avec H(t) qui se définit comme la “constante” d’'HubbleAetomme la constante cosmologique. La
partie & gauche de I'équation 1.2 correspond a la desaripygmamique de I'Univers, tandis que la
partie de droite témoigne de son contenu.

On définit maintenang,, la densité critique comme étant égale a :

3H3
Pe= o~
81G
avec Hy qui correspond a la constante d’'Hubble dans I'état actuelaliee Univers; notre incerti-
tude sur la connaissance de sa valeur est paramétrisée ii(ha= H,/100 km.s~'), avec une
normalisation 00 km.s~!. La valeur actuellement admise pour h est d’environ 0.7.
En rapportant les termes de densité de chaque constituamtessité critique, on obtient

= 2.8 x 101 A2 M Mpc—3 (1.3)

une densité de matiére : Q,,, = 22

une densité d’énergie sombre Q) =
SOit Qtotal — Qm + QA

A
3H?2

et les équations de Friedmann peuvent alors s’écrire sdoate :

B kc?
T OH2R2

Nous obtenons ainsi une relation entre la géométrie detdsai(paramétrisée par k) et sa densité.
Ce qui nous donne différents types d’univers pour diffeemaleurs de k :

Qm + QA -1= Qtotal -1 (14)

k=-1 Géométrie hyperbolique 2y < 1 Univers ouvert
k=0 Géométrie euclidienne ¢ =1 Univers ouvert
k=+1 Geéométrie sphérique Q> 1 Universfermé .

De nombreuses expériences tentent de déterminer cesdifgrarameétres de densité. L'obser-
vation de supernovae de type la, du fond diffus cosmologitigieide des amas de galaxies et de la
nucléosynthese primordiale sont différentes méthodes ypparvenir ; les contraintes qui en ont été
déduites vont étre discutées ci-apres.

1.1.2 Contraintes observationnelles actuelles sur les pametres de densité

Les indications données ci-dessous sont succinctes,nellssrvent qu'a montrer la hiérarchie du
contenu de I'Univers telle que les mesures actuelles le giemt (voir [117, Schindler et al.,2002]
pour une revue détaillée des mesures$lg.
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_Les supernovae lointaines de type la (Snla) :

L'explosion d’'une Naine Blanche qui a atteint sa massegertipar accrétion de matiere en prove-
nance de son compagnon est une supernova de type la. Ellersstiérée comme une chandelle
standard car sa magnitude absolue au maximum d’intensigg®proximativement toujours la méme.
La mesure photométrique de sa distance comparée au déspkegjeal de sa galaxie hote permet de
contraindre les paramétres cosmologiques. Une étudeteésanun lot de Snla trés lointaines (z > 1)
suivies avec le HST [113, Riess et al., 2003] nous donne :

Q, = 0.20100% Q= 0.715002 (1.5)

validant I'existence de la constante cosmologidugui, en dominant le contenu actuel en énergie de
I'Univers, cause 'accélération de son expansion (voirfid).

_Les fluctuations du fond diffus cosmologique

Le fond diffus cosmologique correspond a un rayonnemersiléode photons, émis lors du dé-
couplage matiere-rayonnement (z~1100) laissant alonsiiis transparent. Il fut mis en évidence
en 1965 par A.Penzias et R.Wilson [103, Penzias et WilsoB5]180it une quinzaine d’années aprés
la prédiction de G.Gamow : il représente le pilier princidal modéle du BigBang. Actuellement,
on mesure ce rayonnement dans le domaine des micro-ondas sppectre est celui d’'un corps noir
parfait a T~2.73 K.

En 1992, des fluctuations de I'ordre d&’/T ~ 1075, qui ont été détectées sur des échelles de
7 degrés grace aux données recueillies par le satellite COBEoignent de la quasi-isotropie de
ce rayonnement [120, Smoot et al., 1992]. Ces faibles fltionmsont la signature des instabilités
gravitationnelles présentes lors de I'émission du rayorard, proposant ainsi une sorte de carte de
I'Univers primordial. L'étude précise du spectre d'anispie, associée a un scénario de formation
des galaxies, nous renseigne sur les valeurs permises gopatametres cosmologiques (voir fig.
1.2). Les résultats les plus récents, obtenus a partir deséds enregistrées par le satellite WMAP
[122, Spergel et al.,2003], favorisent les valeurs suaspour h =0.72) :

Qnh? =0.135 £0.009 ,soit €, =0.29 +0.07
Qph? = 0.024 +0.001 , soit Q, = 0.047 & 0.006
Q=1.02+0.02

avec(), la densité de matiere baryonique.

_Etude des amas de galaxies

A I'échelle des amas de galaxies (~ 10 Mpc), il est possibidtenir une idée sur la quantité de
matiere contenue dans ces systemes liés, par I'étude dguardes mouvements des galaxies qu'ils
possedent, par la mesure de la température du rayonnemeanmeXet le gaz chaud inter-amas ou
encore par I'étude des arcs dus aux effets de lentille gitasiinelle sur des objets situés en arriere-
plan : les résultats obtenus nous donnent une valeur @gurs de l'ordre de 0.2 a 0.3. Puis par
comptage des galaxies et I'utilisation du rapport mass&ustinosité M/L supposé, on peut remonter
ala densité de matiére lumineuse contenue dans I'amas).s@ij. ~ 0.003 — 0.005.~A~ 1 .

1Cosmic Background Explorer
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_La nucléosynthése primordiale

La théorie de la nucléosynthése primordiale décrit la feionades éléments Iégerd, >He, *He,
Li...) et leur abondance relativement a I'nydrogéne. La coaigen entre les abondances prédites et
leur mesure, nous propose une contrainte forte sur la éesfsibaryons (voir fig. 1.2) :

0.007 < Q,h% < 0.025, soit 0.014 <, <0.048 pourh = 0.72

en bon accord avec les résultats de I'étude du fond diffusiotigyique.

_Bilan :

Cet état des lieux des différentes contraintes obtenudssparameétres de densité de I'Univers,
témoigne du fait qu'actuellement environ un tiers de la dér$énergie de I'Univers est composé
de matiére, le reste étant constitué par une énergie soediant, elle aussi, a déterminer. La densité
totale rapportée a la densité critique semble prendre ueananitaire, donnant ainsi a notre Univers
une géomeétrie plane.

Au niveau du contenu en matiere, la nucléosynthése primlerét les résultats de WMAP nous
montrent gu’environ 20% de celle-ci est d'origine baryamiglaissant ainsi la place a une composante
dominante non-baryonique inconnue. L'étude des amas @igalconfirme cette présence d'une
matiére sombre massive, car la quantité de matiére viséikctée est bien inférieure a celle estimée
pour 'amas Qgmas > Quisivie- D€ plus, cette matiere visible se trouve dans un rappo@t dvéc la
guantité de matiére baryonique estimée a partir de la nyralbése primordiale : la double nature de
la matiére sombre se trouve alors confirmée.

En regroupant ces informations, nous pouvons constatenou vivons donc dans un Univers
ou 96% de ce qui le compose nous est caché.

0.5

0.0 § R R o I R o Y e

A(m-M) (mag)

Lot

® s
Ground Distovered .
HST iscoveredse' ¢

-3
[ ]

0.5

A(m-M) (mag)
- o
(=]

o
o

..... Empty (2=0)
- - =027, 0Q,=0.73
— "replenishing" gray Dust

0.0 05 10 15 20

FiG. 1.1 —Diagramme de Hubble comportant 10 points de mesures de iSay@@-la avec un redshift
supérieur a 1 [113, Riess et al., 2003]. En haut, I'ensemlgle mhesures des SN-la découvertes sont
représentées (celles obtenues avec le télescope HST sootga) et en bas, nous retrouvons le
méme diagramme avec une moyenne réalisée par tranche defrelds courbe en tirets représente le
modéle de concordanc€f, = 0.27, Q2 = 0.73). Ces données confirment une phase de décélération
de notre Univers précédant la phase actuelle d’accélémtio
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FiG. 1.2 —A gauche : Spectre des anisotropies du rayonnement fosdgdaw par I'expérience WMAP
(d’aprés [29, Bennett et al., 2003]).

A droite : Abondances prédites et observées des élémeets ID, 3He, “*He et "Li) en fonction du
parameétref),,,. La largeur des courbes indique l'intervalle théorique@ 2.a comparaison entre pré-
dictions et mesures donne une contrainte forte sur la dengitbaryons (d’aprés [125, Turner,1999]).

1.2 La matiére manquante au niveau galactique

Au niveau des systémes liés tels que les galaxies spiralbsll@ ~ 100 kpc), la comparaison de
la masse dite visible, c’'est a dire celle obtenue en somreargtbiles et le gaz interstellaire observés,
et la masse dite dynamique, estimée a partir de la vitessetaton de ces différents constituants,
indique clairement aussi la présence d’une matiere ineigib quantité 10 fois plus importante. Com-
ment est-on arrivé a identifier ce probléme et quels sonolesiens apportées pour le résoudre, sont
les deux questions qui nous donneront la ligne de conduitete sous-partie. Un halo massif en-
tourant chaque galaxie avec différentes possibilités euceoncerne sa constitution, sera la solution
la plus détaillée.

1.2.1 Problématique

La luminosité d’une galaxie spirale décroit extrémemetd (@xponentiellement) du centre vers
la périphérie (voir fig 1.3 gauche-haut), et la densité d&sachute d’un facteur 100 en quelques kilo-
parsecs. La partie lumineuse n’est donc pas trés étendgagitotalité de la luminosité provient du
bulbe). Sila brillance de surface était un bon traceur dedss®, celle-ci devrait alors étre concentrée
au centre des galaxies. La vitesse de rotation des comgtitga situant loin du centre devrait alors
décroitre progressivement suivant une loi képleriefurie) o %) bien connue au niveau de notre
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systeme solaire. Mais les mesures d’effet Doppler en spsxipie optique pour les étoiles et avec la

raie en émission a 21 cm (domaine radio) de I'hydrogéne equtvenant de nuages de gaz situés
en périphérie des galaxies, donne une tout autre formee&amitbe : les vitesses de rotation restent

stables et ne semblent pas diminuer (fig 1.3 gauche-bas) .aGkja été remarqué avec des centaines
de galaxies spirales (fig 1.3 droite) dont la Voie Lactée.
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FiG. 1.3 —A gauche : Variation de la brillance de surface en fonctiorlaldistance au centre galac-
tigue (en haut) et courbe de rotation de la galaxie spiraleQN&L98 (bas) avec un ajustement d’'un
modele galactique comportant un halo en plus du disque etthel{d’apréq129, Van Albada et al.,
1985)).

A droite : Courbes de rotation d'une trentaine de galaxies {gbe Sb et Sc) obtenues a partir d’ob-
servations spectroscopiques des gaz CO, H et HI (d'afir2$, Sofue et al., 1999]

1.2.2 Solutions

Pour résoudre ce probléme, deux types de solutions exikeeptemiére consiste a modifier notre
théorie de la gravitation qui pourrait étre différente anitv'échelle ou dans le cas de trés faibles
acceélérations (MOND : Modified Newtonian Dynamics) [87, §idm, 1983]. La seconde est plus
intuitive, car elle consiste a supposer I'existence d’'uio kphérigue massif entourant chaque galaxie
et contenant assez de matiére pour expliquer les courbestat®n mesurées (voir fig 1.4). C'est
cette derniére solution qui est privilégiée dans le cadrectte thése.

Un halo massif comme solution :

Pour expliguer la stabilité des vitesses de rotation, opasg que la masse du halo augmente de
facon linéaire avec le rayoflV/(r) o r), nous donnant ainsi une densité décroissante loin du centre
en1/r2. Ce halo s'étendrait sur une distance de 50 a 200 kpc selautesrs [24, Bahcall, 1995]
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et contiendrait entre 5 a 10 fois plus de matiére que ce qalisrest possible de détecter pour le
moment, soit une masse d’envirdf'2 M, pour notre galaxie.

L'utilité d’un tel halo est renforcée par les simulationsmériques car il permettrait de stabiliser le
disque : sans halo, des instabilités en barres auraientgdiiape et disloquer le disque [95, Ostriker
et Peebles, 1973]. De plus, la densité de ce disque est it feour pouvoir contenir la totalité de
la masse manquante : la densité dynamique locale estimésirades données d’Hipparcos valant
0.076 £ 0.015 M,.pc—3 [45, Crézé, 1998], une quantité 3 fois plus importante aétéinécessaire.

Différents modéles de halo existent; le plus simple esti céline sphére isotherme ou la vitesse
guadratique moyenne de ses constituants est identiqueuepdmt. Le modéle de halo considéré
comme standard est décrit dans le chapitre 3.

FiG. 1.4 —Représentation d’'un halo sphérique entourant une galaMepar la tranche. Le rayon
d’'un halo peut s'étendre entre 50 et 200 kpc selon les auteurs

1.3 Nature de la matiere noire

Sous I'hypotheése d’'un halo galactique sombre, la questigaius cruciale reste celle de la nature
des objets qui le constituent. Que peut bien étre cette raaigondante qui nous environne et que
I'on ne détecte pas? Pour y répondre, on sépare ici les aadidssibles en 2 classes : baryonique
et non-baryonique.

1.3.1 Candidats non-baryoniques

Les résultats combinés de I'étude des amas de galaxies atrdeléosynthése montrent que la
majorité de la matiére est d’origine non-baryonique (800@st donc tout a fait naturel d’envisager
la possibilité d’'une telle solution. Trois principaux céhts apparaissent alors : les Neutrinos, les
WIMPS et les Axions.
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Les Neutrinos massifs :

Les neutrinos sont abondamment produits dans I'Univesgy'ihteragissent que par interaction
faible et sont trés difficiles a capturer. Dans la versionimde du modéle standard de physique des
particules, leur masse est considérée comme nulle, maispbssible de leur en attribuer une au prix
d’une simple extension de la théorie. Avec une masse d'urardi d'électrons-volts, ils seraient la
source d’'une matiere noire chaude.

L'étude des neutrinos solaires a apporté des informatinrmsates a ce sujet. Le déficit de neutri-
nos électroniques, mis en évidence par [47, Davis, 1994k @&éntifié comme le résultat de trans-
formation de ces neutrinos en faveur des deux autres sajguns.) durant leur trajet vers la Terre
(principalement dans le Soleil) par I'expérience SNO [6n#&al et al.,2002]. Cette caractéristique,
appelée oscillation entre les saveurs de neutrinos (ef8dM86, 130, Mikheyev and Smirnov, 1985,
Wolfenstein, 1978]), permet d'indiquer que les neutrinosggdent une masse non nulle. Les résultats
de SNO indiguent un fort angle de mélange et une faible @iffée de masse au carré,

Am? ~107° — 10 %eV?

Mais cette différence de masse est petite et suggere une ghasseutrinos trop faible.

WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles) :

Ce sont des particulds) hypothétiques, peut-étre les plus Iégéres des modélessgupgtriques
de la physique des particules. Elles sont stables, possadermasse élevéen, > GeV) et leur
nature non-relativiste au moment du découplage permetsdmtégrer aisément dans les modéles
de formation des structures. Une détection directe esitpesen recherchant I'énergie libérée lors
d’'une collision de ces derniéres avec un noyau d’'un crigipt@prié. Pour le moment, les résultats
se présentent sous la forme de limites supérieures danagradime Masse-Section efficace. L'autre
maniére consiste a rechercher les produits d’annihiladiesm WIMPS qui ont été capturés au centre
de la galaxie, du Soleil ou de la Terre : un flux de neutrinonefgie élevée (plusieurs dizaines de
GeV) en serait une bonne signature.

Axions :

Ce sont des particules tout aussi hypothétiques intragleitechromodynamique quantique pour
parer la présence dans le lagrangien d’un terme violantnfeéje CP. L'étude de la supernova 1987a
a permis de contraindre leur mass®™> < m, < 1073eV.

1.3.2 Candidats baryoniques

Les candidats baryoniques sont constitués d’'une matiéredsnnue, celle qui nous environne,
dont on détecte la présence par le rayonnement électrommpgméu’elle émet. Il suffit alors de
chercher parmi toute la zoologie les objets astrophysitgpestoriés, ceux qui pourraient étre présents
en grande quantité, qui sont stables et qui n’émettent [s&z ale lumiere pour étre distingués avec
nos moyens actuels de détection. On peut séparer, a ce hogsaobjets en deux familles dont la
nature particuliere demandera des outils différents pesirépérer : les objets diffus et les objets
compacts.
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e Objets Diffus :

Les poussiéres sont exclues car elles obscurciraientigfiele ciel que nous nous en serions déja
apercus. Elles absorbent de maniére non négligeable lamagtent des objets astronomiques, mais
elles ne constituent qu’une partie trés restreinte de lé&éneahoire.

En ce qui concerne le gaz, la solution pourrait venir de ladade de di-hydrogéngf,), dont la
majeure partie pourrait se trouver sous une forme froideg ane température valant entre 10 et 20
K. Hs est une molécule homonucléaire qui ne possede pas de moipelaireé permettant d’émettre
simplement par des transitions en rotation et en vibrat@atte molécule, la plus abondante de I'U-
nivers, a déja été observée directement dans I'environniepreche de lieux de formation d’étoiles
comme Orion, a des températures élevées par détectionagmagiique (proche Infra-Rouge) [119,
Shull et Beckwith, 1982] et [74, Kristensen et al., 2003Jispdans d’autres lieux comme le milieu
interstellaire, les nébuleuses planétaires, les régiches en H-Il et les résidus de supernovae [40,
Cazaux et Tielens, 2004]. Cette détection est rendue pegsb I'apparition d’'un moment dipolaire
temporaire d0 a des collisions. Mais a trés basse tempérdgupremier niveau d’excitation accessi-
ble ne peut étre peuplé gu’avec une transition quadriotair se trouve a 500 K au dessus du niveau
fondemental. Sans émission, sa détection devient alarsliifecile.

Il est possible de suivre sa présence a partir d’'un traceléaulaire comme le monoxyde de
carbone (CO), qui est la molécule la plus abondante apkgsdt qui, de plus, se trouve étre facile a
détecter grace a son faible moment dipolaire. Cependavdyribilité du rapport,/CO, suivant les
conditions physiques des nuages moléculaires observésit@eaempérature et métallicité), rend dif-
ficile I'estimation de la quantité de di-hydrogéne existaie plus, le CO n’est observé que jusqu’aux
abords du disque optique, n'autorisant pas, par ce faitive gotentiel deH, sur une grande distance.
Un autre traceur, plus prometteur, est I’hydrogéne ionisguils’étend sur un rayon beaucoup plus
important (de 2 a 4 fois le rayon optique du disque). Le premieut de HI est son comportement
dynamique similaire &>, permettant de mieux suivre son évolution. Mais il a étéosuirtonstaté
que le rapport entre la densité de surface sous forme dermaté@e(X ;) et la densité de surface
de HI (Xg) est constant avec le rayon galactique pour une large gamitypelele galaxies (fig 1.5
droite) [44, Combes, 1999] :

XMN
YHI

~7—10

Cela montre ainsi I'étroite relation existante entre Hlamatiere noire. La figure 1.5 de gauche
représente la courbe de rotation de la galaxie NGC1560p0uvbit qu'il est possible de reproduire
les observations en invoguant une composante gazeuseyrgiti la méme profil que HI, mais en
guantité environ 6 fois plus importante.
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Fic. 1.5 —A gauche : Courbe de rotation de NGC1560 mesurée (indicgtmndes étoiles) ; la
composante due au gaz HI seul est représenté en pointilié edrhposante due aux étoiles selon
des tirets. La ligne en trait plein indique la courbe de ratatobtenue en multipliant la composante
gazeuse Hl par 6.2, elle se retrouve en bon accord avec lesadifons.

A droite : Comportement du rappatiy; v /> 7 en fonction de différents types de galaxies. Ce rapport
reste constant (typiquement entre 5 et 10) pour une largengauche galaxies (d'aprégld, Combes,
1999).

Différents modeéles proposent de prolonger le gaz visiblelidgue galactique avec le gd#
afin d’expliquer les courbes de rotation des galaxies [108, Pfenniger et Combes, 1994] : ce gaz
serait stabilisé grace a une structure fractale et en bopiiivec le rayonnement cosmologique. La
détection de raies d’absorption dans I'UV typique de H2 esbaon test observationnel. Le satellite
FUSE? (Far Ultraviolet Spectroscopic Explorgriancé en juin 1999, devrait nous renseigner sur le
sujet : une étude du milieu interstellaire dans I'enviraneat proche (< 200 pc) a travers la ligne de
visée de 30 naines blanches a déja montré I'existence daibke fquantité de?, [79, Lehner et al.,
2003].

Il est a noter que les observations de variations drastigiess le domaine radio, de quasars
(ESP’) a I'échelle de quelques semaines ou de quelques moisgaiediexceés d’émission observé
par EGRET Energetic Gamma Ray Explorer Telescpf, Dixon, 1998] provenant du halo galac-
tique, peuvent s’expliquer par la présence de gaz fragneenfiages, répartis dans le disque ou dans
le halo. La premiere pourrait étre due au passage sur ladiginvesée d'objets réfractants de quelques
UA de rayon avec une présence d'électrons libres, la secdés interactions de rayons cosmigues
de trés haute énergie avec des nuages denses dé,gae massé®.3 — 3.1073 M, et d’'un rayon
typique de 3 a 10 UA [70, Kalberla, 1999].

Une recherche de tels nuages a été réalisée au sein de iEmqeeEROS?2 [78, Le Guillou, 2003,
Thése], suivant I'hnypothése qu'ils contiennent assez dsgiéres (€lément nécessaire a la formation

2FUSEht t p: / / fuse. pha. j hu. edu/
3Extreme Scattering Events
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de H,) pour étre opaques dans le visible. S'ils présentent le nr@pyort poussiére/gaz que le mil-
lieu interstellaire, ces nuages sont alors complétemeaqugs et une extinction des étoiles situées
en arriére plan, d’au moins une magnitude, est attenduewnadurée d’'éclipse d’environ 60 jours
[73, Kerins et al., 2002]. En supposant une efficacité dectiétede 100% sur I'ensemble des étoiles
suivies durant 5 ans du Petit Nuage de Magellan, 60000 éw@mterauraient d( étre retrouvés, mais
seulement 15 candidats ont été retenus lors d’'une analgéged@8, Le Guillou, 2003, These]. L'hy-
pothése d'un halo constitué de petits nuages de gaz opaquealprs étre considérée comme exclue.

Cependant, le sujet reste encore d’'actualité. La détedlionnuage d’'une taille estimée a environ
40 UA circulant dans le halo de la Voie Lactée a une vitessaviten 50 km.s~! et comportant
des raies spectrales typiques de la molédiijea été obtenue derniérement a partir des données du
satellite FUSE [112, Richter et al., 2003].

e Objets Compacts :

L'ensemble des objets compacts pouvant remplir le halactiglee sont regroupés sous l'appela-
tion MACHOSs ( pour Massive Astronomical Compact Halo Objelis peuvent étre sous une forme
déja connue comme les planétes, les naines brunes et toésititss d'étoiles (Naines Blanches, trous
noirs...) ou sous une forme plus théorique comme les troirs pdmordiaux - ces différents can-
didats vont étre brievement passés en revue ci-dessous.tdcbniques sont utilisées pour retrouver
leur trace ou pour poser des limites supérieures sur legitpeexistance en grande quantité. Elles se
différencient suivant la masse de I'objet étudié : la recherde phénoménes de microlentille gravita-
tionnelle pour une large gamme de masse, allaritodé a environ 100QV/,, , la recherche de grand
mouvement propre pour des objets peu brillants tels que @less1blanched/ ~ 0.3 — 1.4M, et
I'étude par simulations humériques des perturbations reirges sur des systeémes liés, tels que les
amas globulaires ou les étoiles binaires, par de gros patkurs de masse supérieure a 1000.

Les résultats apportés par chacune de ces techniques disicuies dans le chapitre 3.

Corps légers :

L'étude des impacts de météores dans I'atmosphére et letagmges cratéres lunaires permettent
d’exclure une contribution significative d’objets de massenprise entrel 0~ et 10~7 M, [69,
Hills, 1986]. D’autre part, des objets entierement conéstd’hydrogéne et de masse inférieure a
10~7 M, se seraient complétement évaporés en moiri9teans [49, de Rujula et al., 1992).

Planétes :

Dans le cas d’'une association avec les étoiles de notreigales planétes ne peuvent pas con-
tribuer de facon significative a la masse contenue dans & bat pour cela, il faudrait que chaque
étoile posseéde un cortége d’au moins un millier de planétastgs du style de Jupite¥/; ~ 1073M,).
Si ces planétes solibres, errantes dans le halo, elles ne peuvent excéder 10% detiafran masse
du halo d’'aprés les résultats combinés obtenus par lesrobgised’effets microlentilles (EROS1 et
MACHO, pourM < 10~3M) [109, 18, Renault et al., 1997 ; Alcock et al., 1998].

A noter : les trous noirs primordiaux ne sont pas forcémentdrdques. Ce peut étre des sortes de “Wimps”.
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Naines brunes :

Les naines brunes sont des étoiles trop peu massives (0.@B &R,) pour que le cycle com-
plet de fusion de I'hydrogéne puisse se déclencher. Ellasgme tout au plus produire de I'hélium
3He par fusion de I'nydrogéne et du deutérium, mais restentsentables dans le domaine optique.
Des limites sur leur présence dans le halo ont été poséesgaxpériences de recherche d'effets
microlentilles (voir chapitre 3).

Naines rouges :

D’une masse entre 0.08 et QV45-, les naines rouges fusionnent leur hydrogene avec un thés fa
rendement. Peu lumineuses (8<V<18), elles émettent denfiatouge, ce qui les rend détectables
avec des télescopes suffisemment sensibles. Par ce faigriaées du Hubble Deep Field ont permis
de détecter des naines rouges dans le halo [62, Flynn, 199&] montrer qu’elles ne peuvent pas,
avec | < 14, constituer plus de 1% du halo. D’autre part, un balactique entierement constitué de
naines rouges devrait émettre un rayonnement infraroug&egt pas observé [102, Peacock, 1999].

Naines blanches :

Les étoiles de masse inférieure a M, donnent naissance en fin de vie a des Naines Blanches
possédant une masse entre 0.3 et 4. Un modéle dans lequel les Naines Blanches forment I'in-
tégralité de la masse du halo [61, Fields, 1998] a bien étgogéy mais la mesure de I'abondance de
fer éjecté par les supernovae proches, de type la, permighider lleur contribution a 5-10% du halo
[35, Canal et al., 1997]. De plus, [72, Kawaler, 1996] a recihé des Naines Blanches avec le HST
jusqu’a la magnitude limite V = 29.8; il observa 12 fois modes Naines Blanches que prévu, dans
I'nypothése d’'un halo constitué a 50% de tels objets. A cel@mute aussi la campagne de recherche
d’'objets & grand mouvement propre, menée par le groupe ERQS5pldman et al., 2002], ou en
surveillant 300deg? du ciel, aucun candidat n’a été trouvé : les Naines Blanchies ¥<17.5 ne
peuvent alors constituer plus de 10% du halo standard.

Finalement, la contribution au halo des Naines Blanchesaqessi étre contrainte par I'étude de la
lumiere émise par leur progéniteur. La fonction de lumitgodes galaxies se trouvant a grand redshift
permet de restreindre cette contribution a moins de 20%g81Charlot et Silk, 1995 ; Graff et al.,
1999].

Trous noirs primordiaux :

Des fluctuations relatives de densité, durant la périodeatesition entre un Univers constitué
d’un plasma de quarks et de gluons et un Univers de nucléei@(tseconde), pourraient former
des trous noirs, ditgrimordiaux de I'ordre de la masse solaire [37, Carr, 1998]. Leur pé&igs sont
relativement mal connues ; en particulier, leur masse aégera taille de I'horizon au moment de la
transition [116, Schaeffer, 1997].

Cadavres d’étoiles massives : étoiles a neutrons et troussno

Ces deux objets sont de bons candidatd < M < 30 M) pour la matiére noire galactique,
car ils ne peuvent pas étre détectés directement. Cepenidantomme la formation des Naines
Blanches, leurs progéniteurs, des étoiles trés massijatest en fin de vie de grandes quantités
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d’éléments lourds dans le milieu interstellaire qui n'oas@té observés par spectroscopie [38, Car-
swell et al., 1994]. Cette analyse exclut une contributignificative du halo de leur part.

Les résidus d’étoiles de population Ill ne sont pas connes.é&foiles trés massivés 100 M),
n'ont pas été observées directement, mais on supposeaguslhstituent les galaxies bleues de faible
luminosité. Ce sont les premiéres étoiles formées (z~S)rdtdonc peu riches en éléments lourds :
elles peuvent alors avoir donné naissance a des trous reirsadses intermédiaired/ ~ 100 —

500 M [83, Madau et Rees, 2001]. Cela correspond a une gamme de mdsslans le bestiaire des
trous noirs connus, se situant entre les trous noirs sedla&it les supermassifs de plusieurs millions
de masse solaire se trouvant au centre de galaxies. S'ifé pas tous été accrétés pour former ces
trous noirs centraux, ils peuvent étre la réponse a la maasguante.

Trous noirs supermassifs :

Les trous noirs supermassifs/ > 103M) peuvent étre formés sans dispersion d’éléments
lourds dans le milieu interstellaire. Mais des limites sigaées contraignantes fondées sur les per-
turbations engendrées au niveau de la structure galagbiguéeur présence existent. Ces derniers
auraient d0 provoquer I'évaporation des amas globulairee® galaxies naines si leur masse était
supérieure 0% M, [21, Arras et Wasserman, 1998]. Sinon, [75, Lacey et Ostrike85] suggérent
un mécanisme de réchauffement du disque galactique et daéisa destruction par la présence de
trous noirs supermassifs de I'ordre tlé® M. De plus, le résultat négatif retenu dans la recherche
d’échos de sursauts gamma (GRB), dus a des effets de |lagralgtationnelle, contraint la matiere
noire du halo sous la forme d’objets compacts dans la gammesdse entreé05-> — 1035 M, [92,
Nemiroff et al., 1993].

1.4 Conclusion

A I'échelle galactique, le probléme de la masse manquantegeyt se traduire comme un prob-
léme d’ordre théorique ou comme la présence d’une matiégesdimbre non encore observée, existe
bel et bien au vu des courbes de rotation des galaxies spifaés objets aussi différents que les
WIMPS, le gaz moléculairél; ou les MACHOSs, sont les candidats actuellement privilégiésr y
répondre.

La recherche de phénomenes de microlentille est un oufitéesant car il permet de retrouver
la trace de la matiére manquante. C’est cette méthode atelice détection, sensible uniquement
aux formes compactes de matiére noire, qui a été utilisée l@acadre de cette thése pour sonder
le halo. L'explication de I'effet et son utilisation seratécrites au chapitre 2 et I'état des lieux sur
notre connaissance de la composition du halo sous forme deasaera présenté dans le chapitre 3.
J'identifierai alors la gamme en masse non encore explome @tte technique (typiquement pour
M > 30Mg, : les trous noirs intermédiaires) et celles ciblées par malyses.
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CHAPITRE 1. LA MATIERE MANQUANTE A L’ECHELLE GALACTIQUE.



Chapitre 2

effet de microlentille gravitationnelle

Pour sonder un halo qui pourrait étre composé d’objets cotapavisibles, la recherche d’effets
de microlentille gravitationnelle est la méthode idéalerpyp parvenir. Le formalisme dans le cas
simple ou I'étoile source et la lentille sont ponctuellesasmut d’abord décrit pour introduire les
notions nécessaires a toute discussion sur le sujet. Jeeatiacalors de la probabilité de détection du
phénoméne, qui permettra de mieux cerner la sensibilitésséire a leur recherche, puis pour finir, je
présenterai les caractéristiques observationnellestfetimicrolentille et des exemples d’extensions
du modéle simplifié.

2.1 Formalisme des microlentilles : source et lentille portaelles

En 1936, Einstein publia une petite note [57, Einstein, 18a@s laquelle il calculait I'amplifica-
tion induite par la présence d’'une étoile sur le flux d'uneeatoile en arriére plan. Il conclut que les
chances d’'observer ce phénomeéne étaient mifinkes1964, I'essentiel des formules sur les lentilles
gravitationnelles fut présenté par [108, Refsdal, 1964]ret application a cet effet en estimant sa
fréquence d’observation en direction du centre galactajuwamas globulaires fut proposée par [80,
Liebes, 1964]. C'est en 1986 que l'idée d'utiliser cet effeur observer indirectement la présence
d’éventuels objets sombres dans le halo apparut : Pakzproposa un suivi photométrique intensif
des étoiles des Nuages de Magellan pour essayer de trowsveradmifications de leur flux, signatures
d’une microlentille [96, PacZyski, 1986].

2.1.1 Déflexion gravitationnelle de la lumiére

En utilisant les concepts de la théorie de la Relativité Gdagon peut montrer que tout corps
massifcourbel'espace-temps autour de lui et qu'un rayon lumineux pdasagroximité sera alors
considéré comme dévié d’'un anglepar un observateur en avant-plan. L'image de I'étoile soge
trouvant en arriére plan ne correspondra plus a sa posédle : c’est un mirage gravitationnel. Pour
de petites déviations et dans I'approximation des chanibkefa nous retrouvons :

4G¥ 2.1)
rc

ou M est la masse de I'objet déflecteur et r la distance de mmiaoproche du rayon lumineux avec
le déflecteur (aussi appelé le paramétre d’'impact).

o =

!Einstein avait déja correctement calculé cet effet en 18480t méme la relativité générale (1915), mais il ne l'avait
jamais publié (Renn et al., Science 275,184, 1997)

27
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Cette déflexion a été pour la premiere fois constatée parlédoreéobservation de I'éclipse de
1919 par Eddington et ses collaborateurs, avec le Soledl @arble de la lentille. Elle a ensuite été
vérifiée a maintes reprises, avec une grande précision : faB%dipparcos [63, Froeschle, Mignard
et Arenou, 1997] et 0.17% par I'’étude de sources radios-gdi@ctiques par interférometrie .

O
»

A
Y

FiGc. 2.1 —Géométrie associée a I'effet de lentille gravitationnelle

Géomeétrie du phénoméne : source et lentille ponctuelles

Le principe de l'effet de lentille gravitationnelle se caompd en regardant la figure 2.1. Nous
considérons ici le cas simple, ou une source lumineuse pelfetS) se trouve a une distanbe de
I'observateur (O) et un déflecteur (D) de masse M a une distanc Cet objet massif se trouvant
proche de la ligne de visée (OS), agit alors comme une lergithvitationnelle en déviant de leur
trajectoire originelle les rayons lumineux provenant d®®&ur I'observateur, deux imagés et Is)
de cette source apparaissent de part et d’autre de ladentill

Pour connaitre la position de ces deux images dans le plagftectbur(r,, ) , utilisons les
égalités purement géométriques suivantes :

BA, _ BAy Dy

=t = BA; =71 -0 BAs; = b 2.2
ST, ST, Ds 1=" ) 2 ="T2+ (2.2)
avec b, la distance entre la source et le déflecteur dansredplaelui-ci. Dans I'approximation de
faible déviation, nous avons :

SIl SIQ

_ b g Pl2 2.3
=5 —p, ¢ “=p. D, (2.3)
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qui nous aménent a ces équations quadratiques :
_ 4GM D4 (D, — Dy)

AGM D, (D4 — D,
d ( S d) r + b —
ric2 D, roc? Dy

1 — b= . (2-4)

En les résolvant, nous obtenons alors la solution attendue :

1
7"1’2 = 5 (b i \/m) 5 (25)

AGM Dy (D, — Dy)
Rp = \/ 2 D. (2.6)
la quantitéR i étant appeléeayon d’Einsteinde la lentille. Il correspond au rayon de I'anneau d’Ein-
stein qui apparait lors d'un alignement parfait (b=0), darfdan de la lentille. Sa valeur sera utilisée
dans la suite comme échelle de distance dans ce plan.

Dans le cas d’'un alignement imparfait, nous obtenons les ideages, I'une hors et l'autre a I'in-
térieur du cercle d’Einstein (voir fig 2.2), que I'on repéma feur écartement angulaire au déflecteur

(61, 92) .

ou

2.7)

Notons ici que I'écartement entre ces deux images est égal a :
\/b? + 4R%,
— vy = _ 2 2
B=01+6;= D, = /03 + 467, (2.8)
soit environ, pour une étoile a l'intérieur du cercle d’BE@is : 6 ~ 20y (aveclp = %—5 et
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FiG. 2.2 —Position des images et I5) par rapport a I'anneau d’Einstein et définition des angles
95’ et HE
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2.1.2 Astrométrie et amplification
_Séparation des images

Dans notre cas, ou la lentille est un corps compact se sitleamg le halo, I'écartement entre
les deux image$s3) est trop faible pour qu’elles puissent étre distinguéegcAwn déflecteur d'une
masse typique d’une masse solaire a 10 kpc et une étoileessarsituant dans le Grand Nuage de
Magellan(D; ~ 50 kpc), le rayon d’Einstein est alors de I'ordre de 8 UA et la sépamnaangulaire
vaut approximativement ~ 2 milli-arc seconde. La résolution spatiale des instrumentsels n’est
pas suffisante (la résolution du télescope spatial Hubhlat éfenviron 0.05 arcsec) et on n'observe
donc, pour le moment, que la somme des deux images sous la tbame tache dont le rayon corre-
spond au seeing d’observation (voir fig 2.3). On parle alemitrolentille La visualisation des deux
composantes ne pourra se faire qu’avec la prochaine gémédat télescopes spatiaux (SIM, GAIA),
qui auront une précision pouvant aller jusqu’a la microssconde.

—
Z .
—

~ 1 mili arcsec ~ 1 arcsec

FiG. 2.3 —Observation de la somme des deux images dans le régime enititel

_Amplification

Une lentille gravitationnelle modifie aussi le flux observié luminosité apparente de I'étoile
source se trouve alors “amplifiée”. L'observateur regaedsdurce sous un angle solide différent et
comme la brillance de surface des deux images est identiqedieade la source, le flux apparent
évolue dans les mémes proportions. L'amplification, rapgeotre la luminosité observée et la lumi-
nosité intrinséque de la source, s’écrit alors :

Ay g =—= (29)

ou g est I'angle solide sous lequel I'étoile source serait vues skéflecteur, €2, - les angles solides
d’observation des deux imagés,.

Dans I'approximation d’une source ponctuelle, le rappeg dngles solides se réduit au Jacobien
de la transformation géométrique qui décrit la distorsiutuite :

A oriz| 001 uf 5 (2.10)
ey | e | T -3 '
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avecCuy s = 7};—; = 91 2 utilisé pour se normaliser au rayon d’Einstein. Cette ideerrelation associée

al'équation 2.5 nous donne pour chaque image :

u? +2 1
Al = ———— 4 = >1 2.11
N 7w (>1) (2.11)
u?+2 1
Ag=———— = = <1 2.12
i 2z Y (212

avecu = - = 9—;’ le paramétre d'impact réduit.

Dans le régime microlentille, 'amplification apparente érrespond a la somme des amplifica-
tions de chaque image :

u? 42
uvu? + 4
Pour un alignement parfait (u=0), on obtient une amplifaratnfinie qui est liée aux limitations

de notre modéle qui considére la source comme ponctuelle.d®dbenir une formule réaliste et faire
ainsi disparaitre la divergence, il est nécessaire dedenipte de la taille finie de I'étoile source (voir

A=A+ A = (>1) (2.13)

la section 1.4.1). Il faut noter ici la décroissance tresdele I'amplification <A ~1+ @ 2+2) )

pour de grandes valeurs du paramétre d'impact et I’évmwin% lors d’une trés faible approche
(u — 0). Lorsque I'étoile source croise le rayon d’Einstein du d#éar (u=1), 'amplification totale
A vaut alors 1,34.

OOOOO‘OOOOO OOOOOOO-‘OOOOO

Fic. 2.4 —Position des deux images en fonction de la position reladimerce-déflecteur. Les dif-
férentes positions de la source sont représentées par dgsali ouvert, le déflecteur est fixe au centre
et les 2 images sont positionnées de part et d’autre du détiede fagon a étre toujours alignées avec
la source[97, Paczyski, 1996]
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_Astrométrie du phénoméne

Comme nous n’avons pas une vision statique du phénoménegomales positions relatives de la
source, du déflecteur et de I'observateur évoluent danmiesde paramétre d’'impact u, caractérisant
la position de I'étoile source, varie =  (t)), tout comme I'amplificatiof A = A (¢)). En traversant
le cercle d’Einstein de la lentille, les images de I'étoibeisce évoluent suivant la figure 2.4, de fagon
a étre alignées avec les deux protagonistes.

Dans le cas d’'une microlentille, nous observons que le oielgrde la combinaison des deux
images (voir fig 2.5 de gauche), qui se déplace d’'un aﬁ@epar rapport a la source, égal a :

A0y + Asly w
57:7—932—9 2.14
A1 + A2 u? + 2 E ( )

[33, Boden et al., 1998] nous montre que le photocentre tiors une ellipse d’excentricité e dépen-
dant du parameétre d’'impact minimaj :

(2.15)

Son déplacement est représenté sur la figure 2.5 de drodést fhaximal pour = /2 avec la
valeur suivantéf = 9—\/% En se plagant dans la méme configuration que celle utilisé@but de cette
section, avedg ~ 500 pas, le déplacement maximum du centroide est alors égéla 200 pas.
D’apres [28, Belokurov et Evans, 2002], environ 25000 étoparmi le milliard suivies par GAIA
présenteront un déplacement significatif de leur centrpateeffet de microlentille : pour 10%, la
masse de la lentille-étoile pourra étre déterminée a mie@xs§%.
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FiG. 2.5 —A gauche : Définition du photocentre (C).
A droite : Mouvement du photocentre selon une ellipse, lorpassage d’'un déflecteur a proximité
de la ligne de visée d'une étoile. Différentes trajectoseat représentées selon différents parameétres
d'impact réduitsug. Les points noirs correspondent a des positions du photaesgparées par des
intervalles d’'un seul temps d’Einsteiti(). [54, Dominik et Sahu, 2000]
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De I'équation 2.14, que I'on vient de voir, on ressort queniditude de l'effet astrométrique
diminue lentement eib pour des grandes valeurs de u, a la différence de I'amplic@hotométrique
qui décroit trés rapidement (efgr). Une détection astrométriqgue du phénoméne permet al@s un
réaction plus prompte a sa mise en évidence et donc a salmneei La mesure du demi-grand axe
et de l'orientation de I'ellipse donne accé®a et a I'orientation? du mouvement relatif source-
déflecteur [54, Dominik et Sahu, 2000].

2.1.3 Dynamique photométrique : la signature des microlerilies recherchées

On vient de voir qu'avec les moyens techniques actuelleratiigés, il n'est pas possible d'i-
dentifier le mouvement du centroide et encore moins de résadndividuellement les images qui
apparaissent lors d’'un effet de lentille gravitationnelle seul moyen de retrouver un tel phénomene
est son suivi photométriqued = A (t)) ; en observant un accroissement apparent, puis une décrois-
sance de la luminosité de I'étoile source, a mesure que lborserapproche, puis s’éloigne de cette
ligne de visée (voir fig 2.6). La courbe inférieure de la figRi@, obtenue a partir de I'équation 2.13,
représente I'évolution temporelle de cette amplificat@est la signature recherchée d’'une microlen-
tille gravitationnelle, appeléeourbe de Paczyhski.

Appliquée au fluxF, d'une étoile source, on observe :

(2.16)

En premiere approximation, le mouvement relatif sourdéedteur peut étre décrit comme un
mouvement en translation uniforme. L'évolution du paramétimpact réduit. = « (¢) dans le plan
du déflecteur peut alors s’écrire comme :

(2.17)

avect, et uy correspondant au moment et a la distance de moindre appdechelentille avec la
ligne de visée de la source. Le paramétre appelé temps d’Einstein, correspond littéralement a la
durée de traversée d’'une distance égale a un rayon d’Hirgeeia part de la source, sachant que le
mouvement propre relatif vaut..; :

Hrel

—

avec  [frel = ,U'_gl - /Ts) (218)

tg

Il permet de caractériser I'échelle de temps du phénomemneictelentille.
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Déflecteur

2.2
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Amplification
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FiG. 2.6 —Dynamique photométrique de I'effet de microlentille grationelle.
On se place ici dans le plan du déflecteur. Lors du mouvemésiif reource-déflecteur, le paramétre
d’'impact réduit u(t) décroit pour atteindre un minimum), et augmente ensuite. En paralléle, I'am-
plification du flux de I'étoile source augmente puis dimingles une courbe d€aczynski. Celle-ci
est représentée pour différentes valeurs du parametrepdiatréduit minimumy,. La figure centrale
représente I'évolution de la tache de seeing pendant legssugs.
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2.2 Probabilité de détection et taux d’évenements

Le signal typique et probant de I'effet de microlentille ibdnc étre recherché dans les courbes de
lumiere d’étoiles, nécessitant ainsi un suivi temporelad luminosité. A ce niveau, il est intéressant
de connaitre la probabilité d'apparition d’un phénomeénendtrolentille, pour avoir une idée sur le
nombre d’étoiles qui doivent étre surveillées afin d’aveie chance d’en détecter.

Cette quantité étant directement liée au nombre de déflscpeésents dans I'espace situé entre
les étoiles suivies et I'observateur, il est nécessaire aldéiiser la densité de déflecteurs présents sur
la ligne de visée ainsi que leur distribution de vitessesléieis dans cette section un modele simple
de structure de la Voie Lactée avec une contribution fortes $@ forme d’un halo sphérique, puis le
calcul de la probabilité de détection et du taux d'événematiendus, qui sont utiles a connaitre avant
toute analyse.

2.2.1 Modele galactique avec un halo standard

Il existe un éventail de modéles galactiques contenant lan ba premier signe distinctif permet-
tant de les classer est s'ils sont ou non considérés comnéegpbs. Dans le cas des analyses dédiées
a la recherche de microlentilles dues a la présence de mdebagsultats sont tous rapportés a un
halo sphérique standard. Je vais donc m’'attarder a présentiernier et les autres seront mentionnés
par la suite pour comparaison.

Bien entendu, il n’existe aucune preuve pour que le halosptiérique et des classes de modéles
de halos non-sphériques (oblates ou prolates) ont été gespgmar Evans [58, 59, 60, Evans, 1993 ;
Evans, 1994 ; Evans et Jijina, 1994]; une revue de ces ditienmodeéles est présenté dans [100,
Palanque, 1997 p245-258].

_Bulbe galactique :

Cette composante n’affecte pas directement le nombre éénénts attendus car les lignes de
visée des deux Nuages de Magellan n’'interceptent pas le blilbe sera donc pas pris en compte
dans la suite.

_Disque galactique :

Le profil de densité proposé par [31, Binney et Tremaine, L1887 modélisé par une double
exponentielle en coordonnées cylindriques (R,z) dansd@&ge de coordonnées galactiques :

p(R,2) = Zo exp [—w exp [—H} , (2.19)
Ry h

ou Ry ~ 3.5 kpc est I'échelle radiale ét ~ 0.3 pc I'échelle de hauteur [50, de Vaucouleurs et Pence,
1978]. X se trouve étre la densité de colonne au voisinage solairegalear est estimée entre 50
M .pc~2 dans le cas d’'un disque fin, et 100,.pc—2 dans le cas d’un disque épais contenant une
éventuelle composante de matiére noire.

Dans le plan galactique, [31, Binney et Tremaine, 1987] oweqt une contribution du disque a
la vitesse totale de révolution des étoiles comme ceci :

V2(R) = 47 G5 exp [%j] v % [To(y)Koly) — T (4) K (1) (2.20)

oly = %, et], et K,, sont des fonctions de Bessel modifiées.
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_Halo standard :

On appellehalo standard,un halo a symétrie sphérique, dont la distribution de viteds ses
composants est isotrope. Le profil de densité nous est dam|84 Caldwell et Ostriker, 1981], en
se placant dans un systéme de coordonnées cylindriquess|'aligine est centrée sur le Soleil et
I'axe Oz est orienté suivant la ligne de visée :

R% + R?
Rs ~ 8.5 kpc est la distance au Centre Galactigie,= 2 — 10 kpc le rayon de coeur i, =
0.008 My .pc—? la densité du halo dans le voisinage solaire (cette dera&tra comparer a la valeur,
estimée a partir des données du satellite Hipparcos, densitéeen masse dans I'environnement
solaire : 0.08 M.pc—3). Avec un rayon de coeur de 5 kpc, la masse du halo contenseudiamayon
de 50 kpc est alors dex 10 M.

La distribution de vitesse des objets se comporte selonaimadxwellienne, ne dépendant que
du module de la vitesse :

(2.21)

f() = — v (2.22)

v = (2102)3/? P92 ’
aveco la dispersion de vitesse identique dans toutes les direcpiar isotropie. Pour un halo sphérique
standardg est relié a la vitesse circulaifé. paro = V,./v/2 [31, Binney et Tremaine, 1987].

La contribution du halo a la vitesse circulaire des étovesit :

R R
2 _ 2 2 _ L
V: = 4nGpe (Rc + RQ) (1 = arctan Rc) (2.23)

2.2.2 Profondeur optique

La probabilité de détection d’une microlentille est quiédi a travers la notion derofondeur
optiquer. Ce terme se définit par la fraction du ciel recouverte, a stait donné, par les disques
d’Einstein associés a chaque corps compact se trouvana signé de visée inspectée. Comme ces
surfaces efficaces correspondent a un parameétre d'impaictérieur a 1 :

w<l & A—1>34% (2.24)

nous pouvons définir, de fagcon équivalente, la profondetigue comme étant la probabilité pour
une étoile de voir sa luminosité, a un instant donné, amelii& plus de 34% en croisant un de ces
disques.

Une coquille sphérique située a une distaitg d'épaisseurl D, , et centrée sur I'observateur,
va donc contribuer, en négligeant de possibles recouvrein&ha profondeur optique de la maniere
suivante :

dr (Dg) = dp (Dg) 7R} (Da) dDy, (2.25)

oudp (D,) est la densité volumique de microlentilles Bp. En incorporant une distribution de masse
des microlentille’ (D4, M), on obtient

dp (Dy) = /0 - %cm (2.26)



2.2. PROBABILITE DE DETECTION ET TAUX D’EVENEMENTS 37

qui permet de remonter a la profondeur optique totale :

Ds D
T= dr (D) = dDy

/OO 4nGM Dy(Ds — Dq) p' (Dg, M)
0 0 0

c? Dy M
En intégrant sur la masse (en supposant une distributionadserdes machos indépendante de
Dy) et en posant la variable = g—j, on arrive a:

dM (2.27)

T

~GD2 [l
_14 GDS/ (1 —x)p(z)dx (2.28)

2

& 0

On se rend compte alors que la profondeur optique est indépém de la masse individuelle des
déflecteurs et qu’elle n'est fonction que de leur densités damégion sondée, bornée par la distance
D, des étoiles sources surveillées. Cela rerncks utile pour toute discussion sur le contenu du halo
en corps compacts : la probabilité d’apparition d’effet deroientille est la méme quelle que soit la
masse du macho considérée.

_Estimation; cas statique :

Un ordre de grandeur de la valeur de la profondeur optiquegieriobtenu en considérant le halo
comme un systéme auto-gravitant virialisé contenant deglés de méme masse M et a la méme
distanceD, [89, Mollerach et Roulet, 1997]. Dans ce cas, en écrivantdéopdeur optique comme
la fraction du ciel couverte par les disques d’Einstein, btient :

2

TR,

T~ Nientilles ——s 2.29
lentilles 47TD§ ( )
aveCNenties 1€ Nombre de déflecteurs, obtenu a partir de la masse du hglQ;, = Nientities X M.

Le systéme étant virialisé, on retrouve les égalités stegamved’ la vitesse de rotation des lentilles :

MV? GM My GMpyq
Nientilles X = Nientilles X % = V2 = % (230)
S S
ce qui nous améne au nombre de lentilles existantes :
D
Nlentilles = V2 G]\L} (231)
En substituant alors les égalités des équations 2.6 et 21812129, on arrive a :
V% 1-— A%
7 <—) (—Zy ~ <—> ~5.1077 (2.32)
C X C

pour des vitesses typiques dans le hald’de 200 km.s*.

L'estimation obtenue sur la valeur de la profondeur optigaetout a fait cohérente avec les
valeurs obtenues par modélisation. Elle montre que la pilitdaqu’'une étoile subisse un effet de
microlentille significatif (A>1.34), a un instant donnéf &gs faible : soit un évenement pour 2 mil-
lions d’étoiles surveillées dans le cas de notre exemplautldonc en pratique surveiller des millions
d’étoiles pour avoir la chance d’'observer le phénoméne.

Pour comparaison, voici les profondeurs optiques attes)diredirection des Nuages de Magellan,
au cas ou I'ensemble de la matiére manquante, constituani@ld, se trouverait sous la forme de
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machos :

TLme ~= 4.5 1077
Tome ~ 6.51077 (2.33)

_Mesure de la profondeur optique :

Les expériences de recherche de microlentilles cherchergsarer la profondeur optique d'un
espace donné, car cette derniére est proportionnelle ankitéed’objets présent dans cet espace.
Comment, apres analyse, si des événements ont été retroallésci est-elle estimée ?

La profondeur optique correspond au rapport entre le nowiés&nements apparug, ;,.; a un
instant donné et le nombre d'étoiles observags

N,

nyinst

T= 1t 2.34
N, ( )
Sur une longue durée d'observatidp,, ce nombre d’évenemeny, ;,.; peut étre estimé de cette
maniere

(T)
Tobs
ou N, inst COrrespond au nombre total d’éveénements apparus duraetpeetode d’observatiofiy,s

et <T> est la durée correspondant a la moyenne des temps si@y¥endurant lequel une source se
trouve a l'intérieur du disque d’Einstein de sa lentillensldes configurations d’un temps d’Einstein
tp donné et quel que soit le parameétre d’impact rédyifqui est distribué uniformément entre 0 et
1):

N,u,z'nst = N,u,app X (235)

1
At =2tgy/1 — ud — (At) :2tE/ dug\/1 —ud = Stg (2.36)
0

Soit en pratique, pour I'ensemble d&s,;; événements observeés :

1 s
<T>= At). = tp. 2.37
Nevts ; < >Z 2Nevts ; o ( )

En utilisant maintenant les équations 2.34, 2.35 et 2.37pMiient la valeur de la profondeur
optique mesurée par I'expérience :

_ <T>Nuapp
Tobs N*

™ 1 Nyapp
I —HAPPN Ty 2.39
2 N*Tobs Nevts zz: 8 ( )

(2.38)

L'efficacité de détection d’une expérience de recherche ideoiantille n'étant pas parfaite, un coef-
ficient de pondération(tx ;), se trouvant étre I'efficacité de détection de I'analysdiséa pour un
évenement de durég;, est utilisé pour corriger la valeur de la profondeur optiqGelui-ci corre-
spond en quelque sorte au rapp@@%) pour une duréeég donnée, nous obtenons donc :

E

w,app /¢
o s 1 tE,i
2 N Tops < €(tr,i)

(2.40)

T
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2.2.3 Nombre d’événements attendus

Les expériences de recherche de microlentilles surveplesieurs millions d’'étoiles pour obtenir
la sensibilité suffisante pour détecter un effet, et leursenlations se déroulent sur plusieurs an-
nées pour encore améliorer cette sensibilité. Le nombred&Ements attendus dépend de la densité
numériquen = 47 des déflecteurs et de la surface couverte par leur disquésstéi. Sur une durée
Tps, Cette surfacefficaces’allonge” pour recouvrir une aire rectangulaire (voir.f&j7) égale a :

A= QRE X UtTobm (241)

avecw; la vitesse transverse relative par rapport a la ligne desvisé

Zone statique

— Zone dynamique

Vi x Tops

FiGc. 2.7 —Surface efficace couverte par le disque d’Eintein d'un deflecsur une duréd,,, avec
une vitesse transverseg. Si une étoile se trouve a I'intérieur de cette zone, ellerauln effet micro-
lentille dont I'amplification est supérieure a 34%.

Le nombre total d’événements attendus est égal a :

Ds
/0 N*-n-(QREUtTobs)-dDd

Ds R
= N.Tops i M 2Rp. —E .dDy
N, T,
= -obs / L 7 R%dDy
_ E% ¥ 7 (2.42)

T tg

avecr la valeur de la profondeur optique (eq. 2.28). Celle-ci €tadépendante de la masse des
déflecteurs, nous obtenons I'unique dépendance a traversilet (tE x \/M) Le nombre d’événe-

ments attendus diminue donc avec la masse des déflecteuns |:ligothése d’'un halo constitué de

machos de masse unique, il y a soit beaucoup d’'objets de faiise (courte durée) soit peu d’objets
de grande masse (grande durée). Dans la pratique, pouritrerieanombre d’évenements attendus
pour une profondeur optique donnée, il faut tenir compteéeattidacité de détection qui dépend de la
durée de I'évenement= €(tp).

_Taux d’événements

Ce tauxT” se calcule simplement en rapportant le nombre d’événenagtetsdus au nombre d’é-
toiles surveillées multiplié par la durée d’observation :
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N N*Tobs B Tt

N 2T

r (an_l.etoz'le_l)

-1
soit environ T ~ 1.5 1076 x ( %) microlentilles par étoile et par an. Il est estimé en pratiqu

par (voir eq. 2.40) :
1 1

=
NiTops = €(tp,i)

Pour se rendre compte visuellement de la rareté d’apparitiévénements microlentilles, les
surfaces efficaces balayées par les disques d’Eintein dentine de machos, de 10; pendant
une durée d’environ 100 ans, sont représentées sur I'imamferieure d’'un zoom d'un champ
stellaire dense se situant au centre du Grand Nuage de Madlb traits blancs correspondent aux
surfaces balayées). Pour obtenir un phénoméne de midhelemm recouvrement parfait entre un trait
et le centre d'une croix, matérialisant chaque étoile pariket cataloguée, doit se produire.

2.3 Parametres observables des microlentilles

Pour identifier une fluctuation due a un effet de microlemtdns des millions de courbes de
lumiere, je présente ici quelques caractéristiques ohsennelles nécessaires a connaitre pour une
analyse par critéres de sélection.

2.3.1 Caractéristiques et parameétres observables

Le premier signe distinctif de la fluctuation de luminosi@gendrée par un effet de microlen-
tille standard, est sa forme symétrique et réguliére autigufintant du maximumtg, autrement
dit, le temps de montée est identiqgue au temps de descentecoad nous est donné par sa na-
ture gravitationnelle : I'amplification obtenue est indégante de la longueur d’onde, on parle alors
d’achromaticitédu phénomeéne. Ces critéres seront utilisés pour discerserdies microlentilles des
bruits de fonds comme par exemple des étoiles intrinséquievagiables. De plus, par la rareté du
phénomene (voir sect. 1.2.2), il est improbable qu'undemiisse subir I'effet de microlentille plus
d’'une fois, les courbes de lumiéres présentant des fluohsathultiples seront donc écartées.

Un événement suivi photométriquement est caractériséyadregvariablesty, ug, Fy ettg (voir
eq.2.16 et la figure 2.9). Les deux premiéres, liées au moeteqt’amplification du phénoméne,
sont purement aléatoires et distribuées uniformément.uxef] de I'étoile source, appelé le flux de
base, est tout aussi aléatoire et doit donc étre reprédatiiathamp stellaire observé. Par contre,
t dépend des caractéristiques physiques du déflecteur ceéh&@’est le seul paramétre observable
pouvant nous renseigner sur la masse, la vitesse et lachstizna lentille, mais nous sommes face a
une dégénérescence triple :

05 _@:\/M;MDd(DS—Dd) 1 (2.43)

E = = X — .

Hrel Vi c? Dy Vi
Suivant I'analyse, il est possible d’obtenir une idée sunksse de la lentille en modélisant des
distributions de vitesse et de distance. Dans notre cas,wvenacho se situant a environ 12 kpc et
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| &N

FiG. 2.8 —Au dessus : Champ stellaire dense au centre du Grand Nuagegdellsin, ou sur une zone
de 10’ d’arc environ 20 000 étoiles sont représentées.

En dessous : Zoom d’une petite partie du chaf®@’ x 20”); chaque trait représente la surface
efficace balayée par les disques d’Einstein de machos d&/1(endant une durée d’environ 100
ans. Il est nécessaire qu’un alignement quasi-parfait selpise entre un trait et le centre d’une croix,
représentant chaque étoile cataloguée ponctuelle.
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possédant une vitesse typique de 200.s~!, nous obtenons pour une étoile située dans le Grand

Nuage de MagellaGD; ~ 55 kpc) :
M
tp ~ 75,/ F@ (jours) (2.44)

On remarque alors la dépendancevél de la durée du phénoméne de microlentille : plus la masse

du déflecteur est importante, plus celui-ci durera longger@ela correspond a une durée d’environ

100 jours(2tg) pour des lentilles d’'une demi masse solaire, jusqu’a 4 ans@nt masses solaires.
Cette dégénerescence peut tout de méme étre levée paréintleu totalement lorsque I'on sort du

modéle standard source-déflecteur ponctuels ; les cienores favorables pour ce faire sont décrites
dans la section 2.4.

7000 —

(adu)

Flux
[=2]
[w]
oQ
o
T

Amplification

5000 N ~27

4000

3000,

Flux de base L
2000 |

['emps d'Einstein tl
200 1

1000 —

o . ! R . . . ! .
1000 1500 2000 2500 3000 3500 4000

t0 Temps (jours)

FiG. 2.9 —Indication des 4 paramétres caractérisant un événemenblaitille : le flux de base, le
temps du maximur, 'amplification maximale et le temps d’'Einstéip.

2.3.2 Effet de confusion, blending

Le blending(anglicisme pour effet de confusion) apparait lorsque tbserve des champs stel-
laires trés denses, comme les Nuages de Magellan ou le @Gadtetique. Dans de tels cas, le disque
de seeing de chaque étoile résolue contient de nombreusles éon-résolues. On se retrouve donc
a mesurer une composante du flux provenant de I'étoile digwér,) et une seconde, indépendante,
dle a la somme de toutes les autrBg {s) :

Fbase - F* + Fautres (245)

Si cette étoile vient & subir un effet de microlentille, gawhe partie du flux reconstruit sera amplifiée :
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Famp(t) = A(t) X F* + Fautres (246)

Ce comportement se visualise trés bien avec la figure 2.88pljque ci-dessous son influence sur les
parameétres de détection des microlentilles.

Flux

Amplification reconstruite

Flux total

”,/\ S _ _ Fluxde 'étoile

Amplification véritable

temps

FiG. 2.10 —Influence dublendingsur la reconstruction d’un événement de microlentille. lue fl
reconstruit attribué a I'étoile suivie comprend une part lblending contribution des étoiles non-
résolues situées dans son disque de seeing. L'amplificegimonstruite est systématiquement sous-
estimée.

_Effet sur 'amplication mesurée

L'amplification résultante mesurée nous est alors simpie¢mennée par :

F, AF, + Fyut F,
A 1] =4mP T *  TeuWmes 9 _ (A_—1 2.47
mes Fbase F* + Fautres ( )Fbase ( )
Soit,
A -1 F,
mes (< 1) (2.48)

A-1 _Fbase

On mesure donc, en champ trés encombré, systématiquemeamypiification inférieure a I'ampli-
fication réelle A : cette sous-estimation décroit avec letiva du flux provenant de I'étoile primaire
surveillée f(f = Z£=).

base

_Effet sur la durée mesurée

Pour y parvenir, définissons,,.; le parameétre d'impact minimal réduit obtenu a partir de Fam
plification mesurée. Nous obtenons pour le rapport des taliifiastein évalué sur réel, I'égalité
suivante :

tEmes _ REmes _ b/umes _ Uuo (249)

tg Rg b/uo B Umes
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En considérant les équations 2.13 et 2.48, nous arrivons a :

2

w =\ e 2

t
“Emes _ 0 (2.50)
te Umes

_ 2 _
fmes = \/ Ny e

On s’apercoit que le rappo?% estinférieuralfd — 1 > f(A —1)); la durée du phénoméne
de microlentille est alors systématiquement sous-estandmrésence de blending.

Lafigure 2.11 permet de se représenter I'équation 1.26 pwiamplification témoin égale a 1.34.
Elle se simplifie clairement dans le régime des trés granagdifications A %), en retrouvant une
évolution linéaire entre le rapport des temps d’Einsteifadtaction de flux provenant de I'étoile
surveillée f.

Effet de confusion :
influence sur la durée de I'événement (A=1.34)

/ ty
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FiG. 2.11 —Influence dblendingsur la mesure du temps d’Einstein. La mesure du temps ditinst
tg,,.. estalors systématiguement sous-estimge,_ /tp < 1.

_Chromaticité induite

Prenons deux filtres distincts (que I'on désigne par roudpeef), a partir de I'équation 2.48, on
obtient le rapport des amplifications mesurées entre les ctmuleurs :

Arouge -1 — frouge (2 51)
Ableu -1 fbleu

qui est égal a 1 (synonyme d’achromaticité) si il n’existe g@ composante de confusion ou si celle-ci
est de la méme couleur que notre étoile amplii§g.ge = fiicu). Mais, comme les types spectraux

n'ont aucune raison d'étre identiques, le blending renduémément microlentille chromatique si la

composante non-amplifiée présente une couleur différemteelie de notre étoile. Dans ce cas on
mesurera des paramétres de durée et d’amplification diffedans les deux couleurs.
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_Conclusion sur l'influence du blending :

L'effet de blending prend toute son importance lors de mesphotométriques avec des champs
stellaires trés denses. Lors de la détermination des paesiaractérisant une microlentille (durée et
amplification), on se retrouve systématiquement a souswesteur valeur. La durée des événements
retrouvés étant diminuée, ceci nous améne alors a souseedd profondeur optique recherchée.
De plus, cette derniére est aussi affectée par la caracjgdaspremiére du blending, a savoir que
de nombreuses étoiles sont contenues sous le disque dg sieethaque étoile. Le nombre d'é-
toiles effectivement suivies est alors supérieur au nonmitialement cataloguées, augmentant ainsi
la probabilité de détection du phénomene.

Ces deux conséquences agissent de fagon opposée sur tadedieprofondeur optiqgue mesurée :
elle est réduite dans le premier cas et accrue dans le seCetid.compensation doit étre étudiée au
cas par cas, c'est a dire par chaque expérience, car elladiéoedispositif expérimental et de la
stratégie d'observation (zones observées, temps de pbfsejt tout de méme relativiser I'influence
du blending sur la profondeur optique. En effet, un événeroentribue a celle-ci commeeff?) et
I'efficacité e(¢z) est une fonction croissante dg (voir sect 8.4), ce qui nous donne une variation de
eéz) moins rapide avetg d'ou une influence du blending significativement réduite.

Pour limiter I'influence de ce biais, certaines analysass phrticulierement vers le Centre Galac-
tigue, se concentrent sur les étoiles brillantes de typent@édrouges qui sont alors peu affectées par
le blending [5, Afonso, 2001] et [66, Hamadache, 2004]. Darsas des données EROS-2 vers les
Nuage de Magellan, ou toutes les étoiles suffisamment mtélapour étre analysées sont prises en
compte %’Z"Z < 1), I'étude décrite dans [4, Afonso, 2003] a permis de morgter I'influence
du blending ne peut dépasser 10% sur I'estimation de la pdefar optique.

Enfin, la chromaticité induite par le blending ne permet papmliquer une coupure de sélection
stricte sur 'achromaticité du phénoméne ; cela augmerdéfiaulté des recherches.

Un exemple d’événement microlentille fortement influenaé gu blending est montré lors de la
présentation des résultats de la seconde analyse réatinédedcadre cette thése (EROS2-LMC#8
section 8.5).

2.4 Cas exotiques de microlentille

Le modéle simplifié des microlentilles gravitationnellesurce et déflecteur ponctuels, permet
de décrire trés bien la plupart des observations du phérmniais, dans environ 10% des cas,
celui-ci doit étre étendu pour tenir compte de la géométiiquliere mise en jeu : effet d’'une taille
de la source non négligeable, influence de la révolutiomsae et source ou déflecteur en systeme
binaire. Ces nouveaux paramétres peuvent permettre deléedégénerescence du modele simple,
pour obtenir des informations physiques sur le ou les ofetant le réle de déflecteur.

2.4.1 Sources étendues

Si le rayon de I'étoile source projeté dans le plan de lallenJ, voir fig. 2.12) se trouve étre
du méme ordre de grandeur que le paramétre d’impact regliitest nécessaire de tenir compte de
I'effet de source étendue, 'amplification subie étantétihte pour chague point de la source.

Le signal attendu dépend si I'on considére ou non les vanatil’intensité lumineuse a la surface
de I'étoile source. Dans le cas d’'un modéle non uniformesdéelur pourra se référer a [53, Dominik,
1996, phd], mais si I'on se restreint & une brillance de serfaniforme, I'amplification s’écrit alors
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(le calcul est détaillé dans [110, Renault, 1996, thése]) :

2 [Utuo 4242 u? +ut - U?
A = —_— e —— S —O d
(uo,U) 702 o) Va2 11 arccos ( S u
2
uQ 4
HU — 1—— 14+ ——= 2.52
+H( uo)( U) Ty (2.52)

ou H est la fonction de Heaviside et U (= ;—;%) le rayon de I'étoile source projeté en unité de
rayon d’Einstein. Il en résulte une courbe de lumiére torgaymétrique par rapport au maximum
d’amplification, mais posseédant un aplatissement caiatitgre (fig. 2.13).

D

—@
Ug S

<Ou

FiG. 2.12 —Paramétres associés a |'effet de taille finie de la source.

Il est a noter ici que I'amplification infinie rencontrée ddascas standard (éq.2.13) lors d'un
alignement parfait a disparu (voir fig. 2.13-bas). Nous natiouvons alors avec une amplification
maximale (qui diverge si U tend vers 0) égale a:

A(ug =0, U):MH% (2.53)

S'’il nous est possible d’estimer le raydi),. et la distanceD, de I'étoile source, il est alors aisé
de remonter a la valeur angulaire du rayon d’Einstaire partir de la mesure du rayon projeté de la
source U, qui nous donne une sorte d'échelle de distanceelaien du déflecteur :

R, Dy Rg R,
- —d O = — = = 2.54
RpD. = =D, TUXDp; (2.54)

U
Ceci, conjugué avec la valeur du temps d’Einstein mesugréous améne a une estimation du mou-
vement propre relatif de la source par rapport au déflegteyr.

Ut Or

Hrel = D_d = 5

(2.55)
qui, étant caractéristique de la population a laquelle Redi&ur peut appartenir, nous permet de
localiser ce dernier. Dans le cadre de cette thése, ou leargabbservées dBp sont de quelques
UA, I'effet de taille de la source peut étre négligé.
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Courbes de lumiére avec une source étendue

(&

ilnﬂuence du rayon projeté U~ U = 0.5

N
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Amplification
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FiG. 2.13 —Courbes de lumiere avec effet de source étendue, pouratiféparametres, et U. La
figure supérieure, a gauche, illustre I'influence du rayoojeté de la source U sur la forme de la
courbe de lumiére. En particulier, I'amplification maxireast obtenue pour # 0 : I'effet de source
étendue peut contribuer a rendre un événement plus faaitedéectable. La figure du bas montre
I'effet de la variation deu, pour U=1 : I'extension de la source supprime la divergence & tpour

un paramétre d'impact nuly = 0. La courbe de droite est un exemple d’événement microkentill
(PLANET-2004-BLG-254) présentant un effet de taille fingmifieste [39, Cassan et al., 2004].

2.4.2 Effet du mouvement de révolution terrestre

Dans le modéle simplifié, le mouvement de la lentille par capp la ligne de visée est consid-
éré comme rectiligne uniforme (eq. 2.17). L'effet de pawadl terrestre, appliqué au phénoméne de
microlentille gravitationnelle, consiste a prendre en ptarla modulation de la ligne de visée due
a la rotation de la Terre autour du Soleil et de modifier en €guence I'évolution temporelle du
parameétre d'impact réduit u(t). Cet effet prend de I'imparcte et devient détectable, sur la courbe de
lumiere, si la projection de I'orbite terrestre dans le plaria lentille est comparable au rayon d’Ein-
stein Ry, et lorsque le phénomene dure suffisamment longtemps peuadterre se soit déplacé de
fagon significative {z > 50 jours).

Pour retrouver I'évolution du parameétre d'impact, plagaosis dans le plan (x,y) de la lentille
(voir fig. 2.14). La projection de l'orbite terrestre danspian est une ellipse de demi-grand axe
ag(l — x) et de demi-petit axeq (1 — z)cosf3, avec I'angle entre la ligne de visée et le plan
de I'écliptique, ag le rayon de l'orbite terrestre (supposée circulaire) et g—j. La position de
I'intersection de la ligne de visée avec le plan du défleaiemant une période de révolution terrestre

Qg = % (avecTy = 1an) s’écrit alors comme ceci, en unité de rayon d’Einstein :

%E*x) cos(Qg(t — to) + )

o (2.56)
w cos 3sin(Qg (t — to) + )

E
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FiG. 2.14 -Géométrie de I'effet de microlentille avec parallaxe tetre dans le plan du déflecteur. Le
centre des coordonnées correspond a l'intersection deglzelide visée Soleil-Etoile source (d’aprés
[100, Palanque-Delabrouille, 1997, thése]).

De plus, la position du déflecteur s’exprime de la fagon sue/aoujours en unité de rayon d’'E-
instein :
%;to) cos v — bsin
Z(t) = (2.57)
%;to) sin v + b cos
ou v est I'angle que fait la trajectoire du déflecteur avec le dgrand-axe de I'orbite terrestre pro-
jetée. L'évolution du parameétre d'impact réduit peut aBésrire comme

(t)? = [#(t) — #(t)) (2.59)
soit
2 112 2 t—to\? 2 2 2 5 2
u?(t) = ||[dl|* = u0+( " ) + du (cos ©(t) + cos” Bsin ap(t))
E
+2 (t t— t0> ou (cos Bsin ) sin p(t) + cos 1 cos p(t))
E
+2updu (cos B cos 1 sin p(t) — sin 1) cos ¢(t)) (2.59)
ou on a pose,
_ - % D= Di_8s
o(t) =Qg x (t—1t)) +a  du= R X D, " Ry X (1—x) (2.60)

ou représente la projection du rayaen, de I'orbite terrestre dans le plan du déflecteur exprimé en
rayon d’Einstein.

A partir de I'expression de u(t) on peut calculer I'évolutitemporelle de I'amplification A(t)
(eq. 2.13); la courbe de lumiére résultante ressemble aaumbe de Pacsski mais présente des
distorsions qui la rendent I[égérement asymétrique darmsripd, comme le montre la figure 2.15.
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FiG. 2.15 —Courbes de lumiére d’événements microlentilles présentaeffet de parallaxe terrestre
important (Haut : Premier événement mis en évidence par MBE€H direction du centre galactique
[11, Alcock et al., 1995]; Bas : EROS2-BLG#12 [5, Afonso, 2aBese]). Le mouvement de la Terre
induit une déformation visible (trait pointillé) par rappoau modéle de microlentille simple (trait
plein).

La mise en évidence de I'effet de parallaxe permet une leaéiefle de la dégénérescence. En
effet, la mesure des paramétiesett g par un ajustement des données nous permet de déterminer la
vitesse transverse projetée dans le plan du déflecteur :

Dy v agut  ag
D,—D; 11—z O6uRp Odutp
donnant ainsi la possibilité de contraindre fortement Isitim de la lentille. Le tableau 2.1 suivant,
montre les différentes valeurs de vitesse projetée ateepdur trois types de population lors d’'un
effet de microlentille avec une étoile source située dah$/€.

(2.61)

’1715 = V¢

Position du déflecteuf = = 52 | v(km/s) | & (kmis) |

Halo ~0.25 | ~160 ~210
LMC ~0.98 ~30 ~ 1500
Disque galactique ~0 ~50 ~50

TAB. 2.1 —Tableau donnant la vitesse projetée attendue pour diffésepositions de la lentille dans
le cas d’'un phénoméne de microlentille gravitationnelle@une étoile source située dans le LMC.

L'absence d'effet de parallaxe détectable constitue awssiinformation intéressante, car elle
permet de placer une limite supérieure &uret donc une limite inférieure suy et contraindre ainsi
la population a laquelle appartient le déflecteur.
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2.4.3 Lentilles binaires

Plus de 80% des étoiles appartiennent a un systéme muitipmble donc logique de considérer
le cas d’'un déflecteur composé de deux objets (ou plus). @aperdes déviations de la courbe de
Paczyski classique apparaissent seulement lorsque I'écanteemére les deux sujets se trouve étre
du méme ordre de grandeur que le rayon d’Einstein “moyer&stca dire dans environ 5 a 10%
des cas. Cela peut s’expliquer par le fait que si I'écarterestirop faible, les deux déflecteurs seront
ressentis comme une lentille simple de makger- M et si les deux composantes sont trop éloignées,
les rayons lumineux seront principalement déviés par uhdgdiecteur.

Dans le régime de microlentille binaire, la déviation d’agan lumineux peut se calculer, comme
pour le cas d’'une seule lentille, en ajoutant la contributii® chacune des lentilles. L'équation 2.4
devient alors,

.~ Di(Ds — Dy) ~4GM; T
Fob=—7% >3 2 (2.62)

1 )

ou i correspond a I'indice du ieme déflecteur. Mais il est isgdlole d’inverser cette équation analy-
tiguement pour des configurations arbitraires, méme danadeal’une lentille binaire, car I'espace
des parameétres pour décrire le phénomeéne est trop vasie parametres supplémentaires sont alors
nécessaires : le rapport des masses, la distance entratibedeet I'orientation de la trajectoire de la
source par rapport a I'axe des deux composantes déflectrices

4 6L mu=1
L rg = 0.05 rg

O|||||||||||||||||||
-1 0 1

time/t,

FiG. 2.16 —Exemple de microlentille avec déflecteur binaire. A gaudre mdiquées les positions
des deux composantes de la lentille binaire (cercles naoing@c la courbe critique (pointillés) et la
caustique (trait plein) associées. Pour 5 trajectoires gioles de la source les courbes de lumiére
correspondantes ont été calculées et sont représentéeasta. drorsque la source traverse ou simple-
ment s’approche de la caustique, la courbe de lumiére ptésdes pics trés marqués, caractéristiques
d’'une lentille binaire (d'aprés [97, Paczyhski, 1996]).

[118, Schneider et Weiss, 1986] ont présenté en détail fEgatites topologies possibles d’'une
microlentille binaire. La particularité principale estXistence d’'une ligne appeléeurbe caustique
dans le plan des déflecteurs (voir fig.2.16 de gauche) : @fiedr de cette derniére, deux images de
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la source se rajoutent aux trois déja existantes dans cetfigaration et I'amplification totale devient
infinie lors de sa traversée (cas d'une source ponctuelieyakiété de courbes de lumiére atypiques
est trés grande ; la figure 2.16 de droite représente 5 d’elle® pour 5 trajectoires différentes de
I'étoile source par rapport a une configuration du systémaitg fixe. Le cas d’une lentille binaire en
rotation est traité par [53, Dominik, 1996].

La figure 2.17 ci-dessous, représente la courbe de lumiéféwdmement EROS2-2000-BLG#5
détecté en mai 2000 par le systeme d'alerte d’EROS en diredtil centre galactique. Le suivi de
cet évenement par les 4 télescopes du groupe PLANET, re@partongitude sur le globe, ont permis
de suivre en quasi-continuité I'événement [19, An et alQ2Z20L’ajustement a nécessité I'ajout d'un
parameétre de parallaxe terrestre et d’'une rotation du eduiphire pour remonter aux caractéristiques
physigues des déflecteurs : la masse du systéme a pu étreémeésur = M; + M, = 0.612 +
0.057 M, avecM; ~ 0.350 Mg, et My ~ 0.262 M. Ces deux lentilles sont deux étoiles naines M
du disque galactique situées a environ 2.6 kpc du Soleil.
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FiG. 2.17 —Courbe de lumiére de I'événement binaire EROS-2000-BLGd&eptant des traversées
de caustique. Les points de mesures ont été obtenus a pestiuchtre télescopes du groupe PLANET,
permettant de suivre 'événement en quasi-continuitépf@s [19, An et al., 2002]).

Le phénoméne de caustique (moment théorique d’amplifitatifinie) apporte aussi une aide
inespérée dans I'étude des atmosphéres stellaires. Enceffant le franchissement par I'étoile mi-
crolentillée de la caustique, on posséde une sorte de zobbralgie toute la surface de I'étoile. Ce
moment est trés bref, mais une étude spectroscopique agéélisée au bon moment avec I'évene-
ment EROS2-2000-BLG#5 par [3, Afonso et al., 2001].
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2.4.4 Sources hinaires

Dans cette configuration, chacune des deux étoiles comiplesaystéme binaire subit I'effet de
microlentille, mais avec des paramétres d'impacts rédlifférentsu, (t) et us(t). L'amplification
totale observée est la simple superposition des amplitndidsduelles, pondérées par la luminosité
L » des deux sources :

_ 1
L1+ Lo

La courbe de lumiére peut alors présenter plusieurs pidsfigo2.18) ou des épaulements rendant
la courbe asymétrique. De plus, les deux sources n'étarfopament du méme type spectral, I'am-
plification résultante a toutes les chances d'étre chr@matiUne description compléte du phénomeéne
doit tenir compte de I'éventuel mouvement de rotation dtésye binaire pendant I'effet (appelé effet
de xallarap [30, Bennett, 1998]).

A(t) (L1 x A(ur(t)) + L2 x A(uz(t))) - (2.63)

OGLE 2003-BLG-067 OGLE 2003-BLG-095
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FiGc. 2.18 —Courbes de lumiére d’événements microlentilles avec dasa® binaires trouvés par le
groupe OGLE-3 en direction du centre galactique (d’apre®, [Baroszynski et al., 2004]).

2.5 Conclusion

Pour retrouver la trace d’un macho par effet de microlengHavitationnelle, il est indispensable
d’'étre patient. En effet, le phénoméne recherché est trésetanécessite I'observation de champs
stellaires denses en millions d’étoiles pendant plusianrges pour obtenir la sensibilité requise a
I'étude de la composition du halo.

A cause d’'une précision astrométrique insuffisante pourdmeant, la recherche de microlentille
doit se concentrer sur I'évolution dynamique de la lumitéodie chaque étoile surveillée. La fluctu-
ation réguliére recherchée, d'une microlentille simpénfille et source pontuelles), est caractérisée
par sa forme symétrique et par son achromaticité. Ces dénsiges de base vont nous permettre
d’'imaginer des criteres de sélection par la suite pour lesueer parmi les bruits de fond que peu-
vent représenter les étoiles intrinséquement variablesateté du phénomene nous conduit aussi a
étre en quéte d'une seule et unique fluctuation présentensuraurbe de lumiére donnée.



Chapitre 3

Etat de la recherche de la matiere noire
sous forme de Machos

Depuis 1986 et la mise en lumiere de 'idée de sonder le halearerchant des phénomenes de
microlentille gravitationnelle par Bohdan Paéski [96, Pacziiski, 1986], une poignée d’expériences
se sont lancées dans l'aventure. La premiere partie de gitrehast consacrée a leur description.
Leurs résultats seront discutés ensuite, pour conclurarsétat des lieux de la recherche de machos
dans le halo galactique qui précéde les analyses décritedalderniére partie de cette thése.

3.1 Les expériences en quéte de microlentilles

L'engouement suscité par ce nouvel outil de détection éutéer d'objets compacts et sombres a
encouragé plusieurs équipes de travail a mettre en placeognapnme d’observation. Le principal
but alors était le suivi régulier de millions d’étoiles, @lént nécessaire a la détection du phénoméne
de microlentille, et ce pendant plusieurs années pour&ssue sensibilité suffisante pour permettre
le décryptage du contenu du halo en objets compacts. Jenfgéseles expériences en fonction des
cibles observationnelles utilisées : les Nuages de Mageliéa galaxie d’Androméde (M31).

D’autres expériences (PLANET, MOA) surveillent uniquemieis étoiles en direction du Centre
Galactigue dans I'attente d’'une soudaine et bréve petiarbd’'un événement microlentille impli-
quant la présence d'une planéte en orbite autour de I'étldifectrice : je ne vais pas les détailler
davantage.

3.1.1 Les Nuages de Magellan

Les premieres cibles observationnelles qui ont été pgikEs sont le Grand (LMC) et le Petit
Nuage de Magellan (SMC), deux galaxies naines satellitda deie Lactée. Elles sont situées re-
spectivement a environ 55 et 65 kpc du Soleil, a une positigiulaire au dessous du plan galactique
de 32 et 45 degrés (voir figure 3.1) : leur localisation estliglour sonder une portion du halo. La
structure du LMC se rapproche de celle d'une galaxie spinalinée d’environ 20 degrés par rapport
a la ligne de visée, tandis que celle du SMC semble plus iliB¥guavec un diamétre 3 fois moins
important, sa principale particularité étant sa granderesion le long de la ligne de visée (estimée
entre 10 et 30 kpc).

53
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Les Nuages
de Magellan

Fic. 3.1 —Représentation des sources d'observations (Nuages dellstage M31) permettant de
sonder une partie du halo. Ce dernier peut s’étendre entret2D0 kpc selon les auteurs.

Elles sont observables principalement depuis I'hémisplagistral et leur proximité rend possi-
ble le suivi individuel des étoiles les plus brillantes ges lconstituent avec un télescope de taille
raisonnable. Elles sont séparées angulairement dand id'amgiron 20 degrés et trois expériences
les ont observées pratiquement en continu durant la derd&sennie : EROS, MACHO et OGLE.

¢ EROS

EROS Expérience de Recherche d’Objets Sompest une collaboration francaise réunissant
principalement les laboratoires suivants : le CEA-DAPNEALLAL-IN2P3, I'AP-INSU, I'Observa-
toire de Paris, le College de France et I'Observatoire desbibe. L'expérience s’est déroulée en deux
phases : la premiére de 1990 a 1995 (EROS-I) et la seconde96ea1B003 (EROS-I). Les observa-
tions se sont déroulées a chaque fois sur le méme site de (E&©pean Southern Observatory), a
La Silla au Chili, situé a une latitude de“2%’ Sud.

_EROS-I: Deux types d’appareillages, correspondant a deux stestéfgirent utilisés pour obtenir
une bonne sensibilité sur une large gamme de masse de madnescaméra CCD dédiée a la
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recherche d’événements courts et des plaques photoguaghigur celle des évenements longs.

EVENEMENTS COURTS: Les durées typiques des microlentilles recherchéesnétmenprises en-
tre quelques heures et quelques jours, correspondant sadsssrde déflecteur entiE” et 1073 M.,
Un télescope dédié de 40 cm (le T40) monté dans la coupole @t @fit alors utilisé. La caméra
était constituée de 16 CCDs de 57400 pixels de 23m et pouvait observer une zone de04.1°
~ 0.44 ded. Les observations ont été conduites en direction du LMC geul991 a 1993, des deux
nuages de 1993 a 1994, puis exclusivement vers le SMC de 1999523 Environ 300000 étoiles ont
été suivies alternativement dans deux bandes spectrales.

EVENEMENTS LONGS: Cette fois-ci la durée de l'effet ciblé pouvait s'étendrdre quelques
jours et plusieurs mois, correspondant a une gamme de maissé® * et 1M,. Des plaques pho-
tographiques ont été prises entre 1990 et 1994 a l'aide dacdbe Schmidt de 1m de I'ESO de la
méme région centrale du LMQ7 deg?) a raison d'un cliché par nuit dans 2 filtres. La numérisation
des plaques a été réalisée avec la MAMA (Machine Automatigiesurer pour I'Astronomie) de
I'Observatoire de Paris : 8 millions de courbes de lumiéétadles ont ainsi été reconstruites.

_EROS-II Cette seconde phase de I'expérience d’'EROS débuta en 19@6agitimisée pour la
recherche d'évenements longs (entre 5 jours et plusieuis) mas deux Nuages de Magellan ont
alors été surveillés sur une trés large partie (LMC : 88 d&MC : 10 ded) et le nombre d’étoiles
suivies a été considérablement augmenté. Le télescopé diiiié, de 1m de diamétre, est équipé
de deux caméras, composées chacunes de 8 CCDs de 2048 pixels de 1pm. La zone du ciel
couverte, facteur important pour ce type de recherche, ddal.39 x0.69 ~ 0.96 ded. L'acquisi-
tion s’est effectué simultanément dans deux bandes sfgcteages grace a un systéme ingénieux
de séparation du faisceau lumineux par un prisme dichroigaer des renseignements plus précis,
on pourra se reporter a [25, Bauer, 1997] pour I'optique,rf@@énie et les caméras CCD, a [85,
Mansoux, 1997] pour les systemes de pointage et de guidage@d, Palanque-Delabrouille, 1997,
these] pour le systéme d’acquisition et I'analyse en ligadadqualité des données : une description
succincte est donnée dans la section 4.1.

¢ MACHO

Cette expérience, du méme nom que l'objet recherché, astilelfune collaboration américano-
australienne qui débuta ses recherches d’évenements deeaniidle en 1992 avec un télescope dédié
de 1.27m de diamétre situé au Mont Stromlo en Australie [G81,H996]. Le test d’achromaticité
est rendu possible par l'utilisation de deux caméras de 48066 pixels de 1pm permettant une
prise de vue simultanée dans deux couleurs différentesed?one de 07x0.7°~ 0.5 ded. Leur
observation s'est concentrée sur 30 champs (~158)dims la région centrale du LMC et sur 6 (~3
ded) dans le SMC. Depuis 1994, MACHO a disposé d’un dispositidiékection en ligne [123, Stubbs
et al., 1994], qui a permis de lancer plus de 200 alertes ectdin du Centre Galactique, dont des
candidats qui se sont avéré comporter des effets de pard#levestre, de source étendue, mais aussi
des déflecteurs binaires présentant des phénomeénes deuwauka prise de données s’est achevée
en décembre 1999 et les courbes de lumiére des ~ 15 milligisilé's surveillées en direction des
deux Nuages ont été livrées a la communauté scientifiqueersran portail internét

!Grand Prisme Objectif
2MACHO lightcurvesht t p: / / st or e. anu. edu. au: 3001/ cgi - bi n/ | c. pl
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Une seconde phase, appelée Super-MACHO, a débuté a la fiaroheé® 2001 et est en cours de
prise de données. Elle utilise un télescope de 4 métres detiim, le CTIO Blanco situé au Cerro
Tololo (Chili), avec une caméra mosaique de 808000 pixels couvrant une zone de 0.36 deg
Les 52 champs observés dans le LMC recouvrent ceux déjavébpar MACHO et représentent
une couverture de 18.7 dedvalgré le grand diamétre du télescope utilisé, cette éxpée posséde
un handicap important pour la recherche de microlentilla eiscrimination par rapport aux étoiles
variables : elle ne peut prendre des clichés que durantdesderniers mois d’'une année, une demi-
nuit hors des moments de forte Lune. Sa prise de données segnest prévue jusqu’en 2006.

e OGLE

OGLE (Optical Gravitational Lensing Expriment) est uneéignce polono-américaine, basée a
Las Campanas (Chili) qui a connu trois phases. Initialem&iiservation s’est portée sur le Cen-
tre Galactiqgue (OGLE-I), de 1992 a 1995, avec un télescoperdétre. A partir de 1996, OGLE-II
a rajouté a ses observations les Nuages de Magellan et wewialr vers les bras spiraux galac-
tiques, en utilisant un nouveau télescope de 1.3 métre (LsalWa équipé d’'une caméra couvrant
0.21° x0.42~0.09 ded. Depuis 2002, une troisitme phase a vu le jour (OGLE-IIl)cal@rivée
d’une nouvelle caméra qui a permis de multiplier le champsiovation par un facteur 4 : 0580.58
~0.33 deg.

Avec l'utilisation d'un systéme de détection en ligne [1R&lalski et al., 1994], OGLE a réussi
a mettre en évidence, en 1994, le tout premier évenemendlarititie di a une lentille binaire (voir
section 1.4.1) [128, Udalski et al., 1994]. L'utilisatior filtres standards (V et I) et une précision pho-
tométrigue au niveau du pourcent leur a permis d'obteniraehbreuses retombées dans le domaine
de l'astrophysique stellaire.

3.1.2 Lagalaxie dAndromede (M31)

Androméde est la plus grande galaxie du Groupe local et se aienviron 780 kpc de la Voie
lactée. D’un diameétre de 50 kpc, elle est I'objet le plusgiéi qui peut encore étre apercu a l'oeil nu :

a environ 6 degrés au nord de I'étoile béta de la constallatidndroméde (magnitude apparente ~
3.5).

Le principal attrait de I'observation de M31 est la pos#ibitle sonder 2 halos différents, dont
une grande partie de celui de M31. Mais la principale difficdle son utilisation pour la recherche de
microlentille est I'impossibilité de résoudre individiezhent ses étoiles avec un télescope de la classe
des 1 m. Chaque pixel d’'une image de cette galaxie se voit@nsgenir la somme des luminosités
de plusieurs milliers d'étoiles. Les expériences qui sé atiachées a surveiller M31 sont : AGAPE,
Columbia-Vatt et WeCapp.

e AGAPE

La méthode utilisée par I'expérience AGAPE (Andromeda @aknd Amplified Pixel Experi-
ment), appeldixel-Lensing,consiste a suivre I'évolution du flux de super-pixels (regpement de
pixels) au cours du temps pour détecter des événementsrtdegrenplification (I'effet de confusion
étant tres important).

Aprés des études théoriques de faisabilité de 1990 a 199 dfience a commencé a prendre
régulierement des images de M31 a I'automne 1994, au Pic du Rprés 3 années d’observations,
le Pixel-Lensing a été reconnu comme une méthode viableaetsacommencé a étre employé sur
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d'autres télescopes, le MDM a Kitt Peak (Etat-Unis) dep@88l I'lsaac Newton Telescope (2.2m)
aux Canaries (Espagne) (collaboration POINT-AGAPE), lesttope indien de Nainital et le téle-
scope italien de Toppo di Castelgrande (collaboration SAGAPE) depuis 1999. La collaboration
POINT-AGAPE est toujours en cours de prise de données avec une camédachamp composée
de 4 CCDs de 20484096 pixels couvrant deux champs d’observation de ~0.3.deg

e Columbia-Vatt

Columbia-Vatt (1997-1999), expérience américaine, spaad a une phase d’étude de faisabilité
de la méthode de soustraction d'images développée par [#6ts@&t Tomaney, 1996]. La phase
suivante MEGA (Microlensing Exploration of the Galaxy anddkomeda) a commencé en 1999 en
utilisant plusieurs télescopes, dont le méme que la caidiom POINT-AGAPE. Ce groupe est le
premier & avoir mis en oeuvre un algorithme de soustractiorages.

o WeCAPP

L'expérience allemande WeCAPP (Wendelstein Calar Alt®Rrsing Project) (suite de WePP)
a démarré en 1999 avec 2 télescopes : le Wendelstein de 0. @aar Alto de 1.23m. La méthode
utilisée est celle du Pixel-Lensing.

3.2 Lesrésultats

La recherche de Machos par détection de phénomeénes deentdielgravitationelle couvre une
trés large gamme de masse, allantlde” a environ 1000M. Aucun résultat n’a pour linstant
été obtenu par cette méthode au dela dé/BQ J'expose ici les derniers résultats présentés par les
expériences EROS et MACHO, I'expérience OGLE n’ayant pinstant pas encore publié de valeur
de profondeur optique sur le sujet. Puis je discute lestasubbtenus par les expériences observant
la galaxie d’Androméde.

3.2.1 Recherche d’événements courts M € [1077;1073] M)

Les objets compacts ainsi ciblés sont typiquement des &pdai dont la masse est comprise
entre celle de la Lune et celle de Jupiter. Par un échamgéiga temporel important, il est possible
d’obtenir une sensibilité de détection suffisante pour dehé@ments d’'une durée comprise entre
1 heure et quelque jours. Sur les dizaines d’événementsésspeéus I'hypothése d’un halo plein,
EROS-I [22, Aubourg et al., 1995] et MACHO [16, Alcock et d1996] n'ont obtenu aucun candidat.
Les conclusions résultantes sont les moins controverséme €ombinaison de ces résultats a permis
de limiter & 10% la contribution au halo d’objets de masseprisa entrel0~" et 1072M,. Cette
limite est représentée par le diagramme d’exclusion de ladig.2 pour différents modéles de halo
[7, Alcock et al., 1998].

SAGAPEht t p: // cdfinfo.in2p3.fr/Experi ences/ Agape/ agapei nt. htm
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FiG. 3.2 —Diagramme d’exclusion combiné EROS-I & MACHO pour la recherd’événements
courts. Les courbes représentent les limites supérieu@sdade confiance sur la fraction de masse
du halo en fonction de la masse des déflecteurs, pour cinglesodé halo de EROS (en haut), et pour
8 modéles de halo de MACHO (en bas). Pour la plupart des meaelesidérés, le halo ne peut étre
constitué a plus de 10% d'objets de mafse "; 10-3] M, d'aprés [7, Alcock et al., 1998].

3.2.2 Recherche d'évenements longgM € [1073;30] M)

Comme la durée d’'une microlentille %) est proportionnelle a la racine carrée de la masse du
déflecteur (eq. 2.44), la sensibilité des analyses rechetcles objets massifs pouvant aller jusqu’aux
trous noirs dépend fortement de la durée des observatiendutée typique d’une microlentille ap-
partenant a cette gamme de masse se situe entre 5 jours éesann

e Résultats d’EROS

Le résultat de I'expérience EROS dans cette gamme de maskefast de trois analyses dif-
férentes. La premiére s’est concentrée sur les donnéesuaistéors de la premiere phase (EROS-I,
combinaison Plaques+CCD) [109, Renault, 1996], les detresusur les données prises par EROS-
Il vers le LMC [76, Lasserre et al., 2000] et le SMC [4, Alfonsbal., 2003]. En tout, 9 candidats
compatibles avec un signal microlentille de macho ont étéatiés (leur courbes de lumiéres et leur
caractéristiques sont présentées sur les figures 3.6 et 3.7)

_EROS-I: 1 candidat a été trouvé en direction du Grand Nuage (EROSC#Maved p~23
jours), un autre candidat publié a été éliminé suite a ungeileuvariation [77, Lasserre, 2000, thése].
L'analyse a porté sur 3.3 millions d’étoiles.
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_EROS-Il SMC : Lanalyse des donnés de juin 1996 & mai 2001, a mis en évidam¢ees
beau candidat dés le début des observations, en janvier(EBEIS2-SMC#1). Une étude fine de ce
dernier a permis de placer la lentille & I'intérieur méme dtittuage, car son étoile source brillante
et sa durée avoisinant les 200 jours aurait d0 permettresdiobr un effet de parallaxe terrestre ; une
variabilité intrinséque a aussi été détectée par [100hBakxDelabrouille, 1997, thése], puis confir-
mée par [127, Udalski et al., 1997]. Dans le cas d’une lentill halo, trois autres candidats de longue
durée ont passé tous les criteres de sélection et ont étégamgs pour calculer les limites d’exclu-
sion méme s'ils sont considérés trés probablement commétdiéss variables a longue période. Un
ensemble de 5.2 millions d’étoiles réparties sur 1Fdegté étudié.

Une étude sur le méme lot d'images a été réalisée en phoiendéférentielle [78, Le Guil-
lou, 2003], augmentant ainsi les chances de détection delemtilles qui peuvent intervenir sur des
étoiles non cataloguées lors d’une analyse par photonaéaissique. Aucun candidat sérieux supplé-
mentaire n'est apparu et I'interprétation des trois caasidie longue durée comme étoiles variables
a éteé renforcée.

_EROS-IIl LMC : La premiére analyse des données d’EROS-II en direction émdNuage
a porté sur les trois premiéres années d'observation (dé 49999) avec I'étude de 25.5 millions
d’étoiles réparties sur 39 defj77, Lasserre, 2000] et [88, Milsztajn et Lasserre, 200&l&ment 4
candidats ont alors été identifiés (EROS2-LMC#3, #5, #6 gtétYautre candidat (EROS2-LMC#4)
s'étant révélé étre une étoile variable.

e Résultats de MACHO

Le groupe MACHO a présenté en janvier 2000 [13, Alcock e28I00], le résultat de leur analyse
du suivi de 10.7 millions d’étoiles durant 5.7 ans se sit@antentre du LMC dans une zone de 13.7
ded’. Le nombre d’événements présenté dépend du jeu de cougilis&es : le premier (catégorie
A) a permis de sélectionner 13 candidats, tandis que le de@aégorie B), moins séveére, en fait
apparaitre 4 supplémentaires (leurs courbes de lumiéraspsésentées sur les figures 3.8, 3.9 et
3.10, leur caractéristiques dans le tableau 3.1).

Sur les 17, la lentille a été localisée dans 3 cas : pour MAGHQMCH#5 le déflecteur est une
étoile rouge naine se situant dans le disque galactique7@p8) [55, Drake et al., 2004], pour
MACHO-A_LMC#14, une modulation du flux de base de I'étoileis® (une binaire) a permis de
situer la lentille dans le disque du Grand Nuage [15, AlcdeK.e2001] et pour MACHO-B_LMC#9,
la seule lentille binaire trouvée jusqu’a présent en dineau LMC, I'ajustement des données par un
modéle de traversée de caustique indique une vitesse dtileelperpendiculaire a la ligne de visée
trop faible pour que celle-ci appartienne au halo mais @galr une étoile dans le LMC [8, Alcock
et al., 2000]. De plus, MACHO-B_LMC#22 est une source étergiui posséde un spectre en émis-
sion ne semblant pas correspondre a un objet stellaire [EbcR et al., 2001]. Au final, il reste donc
13 (A :11, B :2) candidats microlentilles pouvant étre bttés au halo, en I'absence d’informations
supplémentaires sur la lentille outre sa présence sur gne tie visée suivie a une date donnée.

Une recherche d’évenements longs infructueuse [14, Alebek, 2001] avec les mémes données
a été menéef; > 75 jours) : sa sensibilité correspond a des masses de macledded &t 301/, .

En direction du SMC, aucun résultat de profondeur optiq@epdur I'instant été présenté sur
les 3 deg suivis par I'expérience. Une microlentille binaire (MACK®-SMC#1), pour laquelle une
alerte a été lancée, s'est révélée étre localisée a 99% fiarmmmdans le Petit Nuage [2, Afonso et
al., 2000], tout comme I'événement MACHO97-SMC#1, ideméich EROS2-SMC#1 [10, Alcock et
al., 1997].
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e Bilan

Linterprétation des résultats n’est pas la méme entredas droupes. EROS a présenté une limite
d’exclusion : la combinaison de ses analyses permet d'exdlue le halo soit constitué a plus de 20%
d’objets de masse comprid@~" et 0.3 M. Tandis que le groupe MACHO annonce un signal de
microlentille dont la source serait due & des machos d'envix4 M, constituant le halo a hauteur
de ~20%. Ces deux résultats sont représentés sur la figure 3.3

Ces deux points de vue ne sont pas incompatibles, mais aénwotgrobléeme fondamental dans
la recherche de microlentille : la méconnaissance du beuibad. En effet on ne peut s’assurer a coup
sr qu'un candidat simple sélectionné soit effectivemeet &toile subissant un effet de microlentille.
Le bon ajustement d’une courbe de Pdtslyi est insuffisant pour trancher par rapport a une vanatio
de luminosité intrinséque a I'étoile source. Cette corsaise ne peut venir qu’'aprés une expérience
observationnelle certaine, conduite sur une longue duréergpertorier ces étoiles variables en émis-
sion a longue période. Certaines d’entre elles, appeléke “Bumper”, se sont déja révélées ; elles
subissent une réjection ciblée par les analyses micridenfivoir sect 8.3.2-3). De plus, en pratique,
certains événements considérés comme de véritables amtiligls, et publiés comme tels, sont ap-
parus plus tard étre des étoiles variables (exemple : ERQ&1#2 et EROS2-LMC#4). J'invite ici le
lecteur a regarder au chapitre 9, le comportement des aagidbliés avec 3 années d'observations
supplémentaires.

La derniére analyse de MACHO a permis de poser des limitedesupbjets de masse comprise
0.3 et 30M,. (voir figure 3.3). Au plus fort de sa sensibilité (entre ~ 1 @t\1.), il est exclu que
des objets composent le halo a plus de 40%.
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Fic. 3.3 — Diagramme d'exclusion[10~7;30] M en fraction de masse d'un halo standard
(4.10" M, a moins de 50 kpc), regroupant 'ensemble des résultats asuedherche de micro-
lentilles en 2003. Les limites sont a 95% de niveau de cordiaBo rouge, nous avons la limite
d’exclusion publiée par le groupe EROS (limite combinée ERCR || LMC/SMC), en bleu, celle
publiée par le groupe MACHO, allant jusqu’a 3., et en vert la limite derniérement obtenue par le
groupe POINT-AGAPE [56, Paulin-Henriksson, 2004]. Le comtdu signal de I'expérience MACHO
(valeur centrale a 20% pour 0.4/;) est représenté en jaune.
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3.2.3 Endirection de M31 :

Des candidats microlentilles ont été détectés par les 3pgso(voir fig. 3.11 et 3.12 pour leur
présentation et le tableau 3.2 pour leurs caractéristiques

POINT-AGAPE : [101, Paulin-Henriksson et al., 2003] ont présenté 4 évémsrcourts{ <
t1/2 < 25 jours) a fort signal sur bruit, obtenus a partir de 143 nuits d’ostions entre aolt 1999
et janvier 2001 (voir fig. 3.11). Un d’entre eux (PA-00-S4ypétre di a une lentille se trouvant dans
M32, une galaxie naine en avant de M31.

MEGA : [48, de Jong et al., 2004] ont quant a eux présenté 14 canditbénus a partir des
mémes données que celles de la collaboration POINT-AGASda¢l Newton Telescope (2.2m) aux
Canaries), mais réduites avec une autre technique de péwotenivoir fig. 3.12). lls estiment que
la distribution spatiale des événements retrouvés carnesp celle attendue pour un halo autour de
M31 : une asymétrie nord-sud dans le sens de I'orientatida dalaxie est observée (voir fig 3.4).

Lover hala
aptical depth
< -t

Higher hala

- aptical depth

Fardisc

Dack WATHD hala

FiG. 3.4 —Asymétrie du taux d’événements vers M31. Si le halo de M3teegtli de machos, la
profondeur optique mesurée en direction de la partie la @iosgnée du disque doit étre supérieure
a celle mesurée vers la partie la plus proche. Si les évensnuirservés sont diis a des bruits de
fond d’étoiles variables, on ne doit pas observer une tedgn@étrie (si celles-ci sont distribuées de
maniére uniforme).

WeCaPP : [114, Riffeser et al., 2003] ont publiés 2 évenements cdlrts ¢/, < 6 jours)
a fort signal sur bruit a partir des courbes de lumiere de 4lkons de pixels analysés (voir fig.
3.11). 1 événement est identique a un événement déja traune@INT-AGAPE (WeCaPP-GL%E

PA-00-S3).

Les recherches de microlentilles en direction de M31 sdficitlis, et elles aménent aux mémes
controverses que celles réalisées en direction des NUd§&3A observe un signal alors que POINT-
AGAPE et WeCapp n'observent pas assez d’événements powsee autre chose que des limites.
La collaboration POINT-AGAPE a présenté dernierement I5#jlin-Henriksson, 2004] sa premiéere
limite d’exclusion sur le contenu du halo (voir fig 3.3).



62CHAPITRE 3. ETAT DE LA RECHERCHE DE LA MATIERE NOIRE SOUS FORBDE MACHOS
3.3 Lafin de I'ere des Machos ?

D’autres méthodes pour étudier les Machos existent. Si-cesant “un peu visibles”, il est pos-
sible de les discriminer du reste des étoiles galactiguelepagrand mouvement propre. Sinon, par
I'étude des systémes liés, des contraintes peuvent étéepssr la présence de machos de trés grande
masse. Je présente ici les résultats obtenus avec ces descteahniques, puis je les combine avec
ceux des microlentilles pour conclure sur un état des lieubadecherche de machos en 2003.

_Recherche de Naines Blanches froides :

Suite a I'annonce par I'équipe MACHO d’un signal centré sdrid;, , masse typique des Naines
BlanchesM,,, ~ 0.3 — 1.4M,, différents groupes se sont lancés dans la détection eickrtels
objets dans le voisinage solaire, traversant le disqueiigle avec un trés grand mouvement propre
(voir [67, Hansen et Liebert, 2003] pour un résumé comp{s Naines Blanches recherchées ont
aussi la particularité d'étre vieilles, dofroides(faible température effectivd,. ¢y ~ 4500 K) suite
a leur lente agonie depuis leur formation.

Les différents résultats obtenus, en nombre d'objets &sue’'est a dire possédant toutes les
caractéristiques demandées, sont relatifs aux cardijéds observationnelles : le volume d’espace
observé (magnitude limite et surface couverte) et la \étdinste inférieure de détection. Aprés avoir
pris en compte les contributions de Naines Blanche apparteau disque (fin et large) et au bulbe
dans le lot d'objets retrouvés, [94, 91, Oppenheimer e2801 ; Nelson et al., 2002] soutiennent
avoir mis en évidence chacun une dizaine de Naines Blanoifasgtables au halo : cela leur permet
de poser une limite inférieure en masse sur leur apport aueh20s. [64, Goldman et al., 2002] n'ont
gquant & eux observé aucun candidat, une limite supérieura@ull étre posée a 10%.

Ces recherches permettent d’écarter le fait que les Nail®Bes correspondent au signal an-
noncé par MACHO a hauteur de 20% d’un halo standard. La dergtéde sur le sujet [71, Kalirai et
al., 2004] confirme ce fait : ils n’ont trouvé aucune candéddaine Blanche autre que celles imputées
aux populations déja connues, a partir d'une base de tempsads d'observation obtenue avec le
HST de I'amas globulaire M4, ou environ 2.5 objets auraiénétle détectés.

_Etude des systémes liés :

La comparaison des résultats obtenus par simulations fqueérdes perturbations engendrées
sur des systémes liés, tels que les amas globulaires owlkss diinaires, par de gros perturbateurs
massifs et les observations effectuées, permet de poseodgaintes importantes sur la présence de
machos de trés grande masse dans le halo galactique.

Outre la destruction du disque galactique, montrée parl[@bey et Ostriker, 1985], pour des
objets de masse supérieur@(d M., [21, Arras et Wasserman, 1998] suggérent que des objeis d'u
masse supérieurel®d? M, auraient d0 provoquer I'évaporation des amas globulaDesniérement
un résultat plus subtil a été obtenu en étudiant la distohute I'écartement d’étoiles binaires se trou-
vant dans I'environnement solaire et répertoriées danati@ague New Luyten Two Tenths (NLTT).

A partir de I'observation des couples a fortes séparatitaiblément liés gravitationellement), [132,
Yoo et al., 2004] ont publié une limite sur la fraction en neads halo (voir fig 3.5), qui peut se
résumer comme ceci : a partir de 1000, les machos ne peuvent constituer plus de 10% du halo
standard et cette limite est & 50% au niveau d’une masse d&/100
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Bilan

La figure 3.5, ci-dessous, représente a elle seule I'étatieles de la recherche de machos en
2003 sur 16 ordres de grandeur en mgsdec [107%;10%] Mg). A basse masse, nous retrouvons les
résultats obtenus par les expériences de microlentilletréisdgrande masse, les limites sont posées
par les études de stabilité des objets liés.

Entre les deux, il existe encore un gap de sensibilité (ehee400M ), qu'il est possible de
combler avec la recherche de microlentilles a partir d’'uhes fongue base de temps observation-
nelle. Tout le reste semble étre éliminé a hauteur de 10-2884f, le signal annoncé par I'équipe
MACHO (valeur centrale a 20% powr5M) suite a la détection de 13 évenements microlentilles
attribuables au halo. Les recherches de Naines Blanchdeg$ra grand mouvement propre, possibles
candidates a ce signal, n'ont pas permis de le confirmer.
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Fic. 3.5 —Diagramme représentant I'état des lieux de la recherche dehwms. Outre les limites
provenant de la recherche de microlentilles, déja représesn sur la figure 3.3, il existe aussi celles

posées par I'étude des perturbations de machos trés massifes systémes liés (disque galactique
et étoiles binaires).
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Fic. 3.6 —Présentation des candidats microlentilles publiés parieuge EROS, en direction du
Grand Nuage de Magellan. De gauche a droite et de haut en lmas avons les candidats numéro
EROS1-LMC#1, EROS2-LMC#3, #5, #6 et #7 (d'ajp28s Ansari et al., 1996¢t [77, Lasserre, 2000,
these]).
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Fic. 3.7 —Présentation des candidats microlentilles publiés parieuge EROS, en direction du
Petit Nuage de Magellan. Courbes de lumiére rouge des 4 datglirouvés (d’apre§t, Afonso et
al., 2003).
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FiG. 3.8 —Présentation des candidats microlentilles publiés parruge MACHO, en direction du
Grand Nuage de Magellan. Courbes de lumiére de 8 candidai-81 13, et 14) sélectionnés par le
premier jeu de coupures “A” (échelle temporelle : JD-244868) (d’'aprés [13, Alcock et al., 2000]).
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FiGc. 3.9 —Présentation des candidats microlentilles publiés parruge MACHO, en direction du
Grand Nuage de Magellan. Courbes de lumiere de 5 candid&tsl@, 21, 23 et 25) sélectionnés par
le premier jeu de coupures "A" (échelle temporelle : JD-BRB5) (d’aprés [2000ApJ...542..281A,
Alcock et al., 2000]).
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FiG. 3.10 —Présentation des candidats microlentilles publiés parriuge MACHO, en direction du
Grand Nuage de Magellan. Courbes de lumiére de 4 candidat®d((922, et 27) sélectionnés par le
second jeu de coupures "B" (échelle temporelle : JID-2448928I'aprés [13, Alcock et al., 2000]).
Le meilleur ajustement trouvé pour le candidat numéro 9 elsti c’'un déflecteur en systéme binaire.
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julian date — 2451000

FiG. 3.11 —Présentation des candidats microlentilles publiés parebgsériences POINT-AGAPE (en
haut) et WeCapp (en bas) qui surveillent M31. Les candid@Sajp-GL1 et POINT-AGAPE-00-S3
sont identiques. (d'aprés [101, Paulin-Henriksson et2003] et [114, Riffeser et al., 2003] )
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FiG. 3.12 —Présentation des candidats microlentilles publiés partaige MEGA qui surveille M31.
Les courbes de lumiére des 14 candidats sont présentéesr(filtiis filtre i) (d'aprés [48, de Jong et

al., 2004]).
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Candidats to (ID-2450000)] ¢ = 2 (jours) | ug/ A, | RA(2000) | DEC (2000)
EROS1-LMC#1 -1345.1 23.0 0.4472.43 | 05:26:34.1] -70:57 .45
EROS2-LMC#3 486.4 44.0 0.21/4.84 | 05:30:50.1] -67 :36 :10.4
EROS2-LMC#5 792.5 23.6 0.59/1.91 | 04 :51:11.4| -68 :16 :41.8
EROS2-LMC#6 774.2 35.2 0.417/2.59 | 05:00:11.5| -72 :36 :22.9
EROS2-LMCH#7 1239.5 30.3 0.30/3.44 | 05:27 :49.6| -72 :29 :26.5
EROS2-SMCH#1 460.0 101.0 0.52/2.11| 01:00:05.7| -72 :15 :02.3
EROS2-SMC#2 1754.5 390.0 0.82/1.51| 00:48:20.2| -74:12 :35.3
EROS2-SMC#3 334.5 612.0 0.66/1.75| 00:49:38.7| -74 :14 :06.8
EROS2-SMC#4 707.5 243.0 0.80/1.53 | 01 :05 :36.6| -74 :00 :04.5

MACHO-A-LMC#1 -942.9 17.2 0.14/7.15| 05:14:44 | -68:48 .01
MACHO-A-LMC#4 -353.1 22.7 0.36/2.92| 05:17:14 | -70:46:58
MACHO-A-LMC#5 976.1 37.8 0.02/47.28] 05:16:41 | -70:29:18
MACHO-A-LMC#6 -802.9 45.8 0.4472.43| 05:26:13 | -70:21 :14
MACHO-A-LMC#7 536.5 51.5 0.17/5.91| 05:04:03 | -69:33:18
MACHO-A-LMC#8 612.2 22.0 0.50/2.19| 05:25:09 | -69 :47 :53
MACHO-A-LMC#13 134 50.1 0.46/2.36| 05:24:03 | -68:49:12
MACHO-A-LMC#14 391.3 50.1 0.31/3.36| 05:34:44 | -70:25 .07
MACHO-A-LMC#15 472.4 18.4 0.37/2.83| 05:05:46 | -69:43:51
MACHO-A-LMC#18 217.2 37.1 0.79/1.54| 05:45:21 | -71:09:11
MACHO-A-LMC#21 -786.8 46.6 0.18/5.64 | 04:57:14 | -69:27 :48
MACHO-A-LMC#23 237.7 42.6 0.45/2.41| 05:06:17 | -70:58 :47
MACHO-A-LMC#25 -265.7 42.6 0.83/1.50| 05:02:16 | -68:00 :52
MACHO-B-LMC#9 ~400.1 89.6 057/1.95| 05:20:20 | -69:15:11
MACHO-B-LMC#20 774.7 36.4 0.35/2.95| 04:54:19 | -70:02:15
MACHO-B-LMC#22 -43.3 114.7 0.39/2.70| 05:14:32 | -71:09:12
MACHO-B-LMC#27 -485.9 25.3 0.87/1.45| 05:06:35 | -69:20:48
MACHO-97-SMC-1 459.5 108.3 0.53/2.07 | 01:00:05.7| -72:15 .01
MACHO-98-SMC-1 968.6 49.5 0.05/20.02| 00 :45 :35.2| -72 :52 :34.1

TAB. 3.1 — Propriétés des candidats microlentilles publiésireectibn des Nuages de Magellan (date
de repére pout, : 9 octobre 1995 a 12h UTC). La durée d’'un événement (en j@sts}aractérisée
par le temps d’Einsteing = £&.

(%7
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Candidats to (JD-2450000) ¢ 1 (jours) | ARmag | RA(2000) | DEC (2000)
POINT-AGAPE-99-N1 1406.4 1.8 20.8 00:42:51.4| 41:23:53.7
POINT-AGAPE-99-N2 1464.1 21.7 19.0 00 :44 :20.8| 41:28 :45.2
POINT-AGAPE-00-S3 1850.9 2.2 18.8 00:42:30.5| 41:13:04.9
POINT-AGAPE-00-S4 1881.4 2.1 20.7 00:42:30.0| 40:53:47.1

WeCapp-GL1 1850.8 1.4 18.7 00:42:30.3| 41:13:00.8
WeCapp-GL2 1894.8 54 21.0 00:42:32.8| 41:19:56.5
MEGA-ML-1 1453.0 4.2 22.2 00:43:10.5| 41:17:47.8
MEGA-ML-2 1427.0 4.6 21.6 00:43:12.0| 41:17 :43.6
MEGA-ML-3 1813.0 2.6 21.8 00:43:15.8| 41:20:52.2
MEGA-ML-4 1822.6 20.1 22.8 00:43:04.1| 41:26:15.6
MEGA-ML-5 1791.0 9.4 22.9 00 :44 :49.0| 41:22:59.3
MEGA-ML-6 1470.2 22.9 22.6 00:44:51.0| 41:24:42.4
MEGA-ML-7 1464.1 21.6 19.3 00:44 :20.9| 41:28 :44.6
MEGA-ML-8 1456.0 27.4 22.7 00:43:24.5| 41:37:50.4
MEGA-ML-9 1785.2 3.8 21.8 00 :44 :46.8| 41 :41:06.7
MEGA-ML-10 1467.6 46.8 22.2 00:43:54.9| 41:10:33.3
MEGA-ML-11 1881.5 2.0 20.5 00:42:29.9| 40:53:45.6
MEGA-ML-12 1829.5 131.0 23.2 00:41:26.9| 40:49:42.1
MEGA-ML-13 1430.2 22.8 23.3 00:43:02 :5| 40:45:09.2
MEGA-ML-14 1848.0 28.1 22.5 00:43:42.5| 40:42:33.9

TAB. 3.2 —Propriétés des candidats microlentilles publiés en dimtde la galaxie d’Androméde
(date de repére pout, : 9 octobre 1995 a 12h UTC). La durée d’'un événement (en jassgarac-
térisée par la durée a la moitié de I'amplificatian et AR correspond a la magnitude au maximum
de la variation de luminosité trouvée. Remarune . POINT-REA9-N2 = MEGA-ML-7; POINT-
AGAPE-00-S4 = MEGA-ML-11 et POINT-AGAPE-00-S3 = WeCapg-GL
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Chapitre 4

EROS-2 et 'observation des Nuages de
Magellan

Je présente dans ce premier chapitre dédié aux donnéeatdaist utilisée par le groupe d’'EROS-
2 pour observer, sur une large zone et durant un peu plus @msjtes Nuages de Magellan. Mais,
avant cela, je décris l'instrumentation qui a permis I'dsijion de ces données.

4.1 EROS-2:l'instrumentation

4.1.1 Instrument et optique

Le télescope utilisé par I'expérience EROS-2 a été posiéicur la montagne de La Silau Chili
(site & 2400m d'altitude de 'ESO), en utilisant la coupole@P . Il est de type Ritchey-Chrétien
avec un miroir primaire de 1m de diameétre. Sa focale de F =n%.d4dson ouverture de F/5 permet
d’obtenir un grand champ d’observation autorisant le iivin grand nombre d’'étoiles a chaque prise
de vue (~1 ded). Le schéma de principe de I'optique est illustré par la igauivante.

Caméra
& optiques
de guidage

FIG. 4.1 —Schéma de I'optique du télescope (le Marly).

'LaSillaht t p: // www. | s. eso. org/ si t e/ About LSO ht m
2spectrographe Grand Prisme Objectif

75
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4.1.2 Caméras CCD

Dans le but de réaliser un test d’achromaticité sur les daslimicrolentilles trouvés, deux
caméras CCDs ont été installées a la base du télescope geniralme observation simultanée dans
deux bandes spectrales différentes. Cela a été rendu lgosaild’installation d’un prisme dichroique
placé derriére le miroir primaire qui sépare la lumiéredecite en deux faisceaux perpendiculaires.
Chaque caméra a été équipée d’'un systéme de cryogénie oocutidduminium refroidi a permis de
thermaliser ces derniéres a 180 K durant les observationsjr@misant les fluctuations.

Elles sont toutes deux constituées d’'une mosaique de 8 CERBIS x 2048 pixels de 1mm :
leur disposition est indiquée sur la figure 4.2. Le champ edusst del.39 x 0.69 ~0.96 ded, soit
0.602 x 0.602 ~0.36 arcsecpour chaque pixel.

S m| k
1 0
1 i n I
3 2
| | Y.
i 5 4 c 8 | 4 C:.—lx
a a d 9 | 5 1
\ 7 6 e a 6 2
f b | 7 3
E«—F—W a

FiG. 4.2 —Orientation de la mosaique de CCDs d’'une caméra et convediealécoupage des images
des CCDs (humérotés de 0 & 7). En haut a droite, est indiqusedalivision (les “quarts”, k, I, m et
n) d’'un CCD utilisé pour simplifier la réduction photométiigclassique. En bas a droite, est indiquée
une autre sub-division utilisée par la photométrie difféielle.

Le signal de sortie obtenu S, en ADU (Analogic Digital Unikt relié au nombre de photo-
électrons N collectés de la fagon suivante :
1

S=_xN+0 (4.1)

ou O se trouve étre le piédestal électronique (ou “offsett’y & gain (en électron/ADU). Le bruit
associé a ce signal correspond principalement a la sommeuwecdntributions, le bruit de lecture
(c%,) et le bruit poissonien de photon¥;), soit :

1 1

Les caractéristiques électroniques de chaque CCD (gairaumide saturation et offset) sont re-
groupées dans la table 1.1. Mis a part le CCD1-Rouge qui mésin offset et un gain variable
au cours du temps, ces différents parameétres, qui ont étérésesn début d’expérience [25, Bauer,
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1997], sont restés relativement stables. Le CCD2-Rougé @éftillant pendant la premiére partie de
I'expérience, puis est réapparu pour fonctionner correetd en décembre 1999. Le CCD6-Rouge a
également présenté des faiblesses passageres.

CCD# RO Gain Saturation| Offset
(ene™) | (ene~ /adu) | (enADU) | (enADU)
RO 6.5 1.70 44000 4750
R1 8.7 1.91 55000 4670
R2 22.6 1.60 45000 9400
R3 6.4 1.85 45000 5030
R 4 6.6 1.70 48000 3360
R5 6.4 1.66 53000 6690
R 6 6.4 1.99 38000 5740
R7 6.7 1.82 50000 5360
BO 6.0 1.63 35000 5750
B1 7.4 2.00 32000 4620
B2 6.1 1.67 54000 4900
B3 5.9 1.69 44000 5130
B4 6.1 1.78 44000 4950
B5 6.3 1.89 42000 4140
B6 6.2 1.84 40000 5330
B7 6.7 1.78 56000 5650

TAB. 4.1 — Caractéristiques électronigues de®s. Les valeurs sont données pour les deux caméras
(“R” pour rouge et “B” pour bleu). Le bruit de lecture, le gatl’offset sont brievement décrits dans

le texte. La quatrieme colonne donne la valeur de saturaksnpixels. Pour plus de détails sur les
parameétres, on pourra se référer a [25, 100].

La caméra rouge a connu une fin d’expérience assez diffiaileffét, en janvier 2002, un prob-
léme technique a occasionné le décollement de quatre de&es (@, 4, 5 et 6), qui sont alors devenus
inutilisables a cause de la défocalisation résultante. C®© a connu, quant a lui, une panne élec-
tronique au mois d’avril de cette méme année. Avec 3 CCDsaltlles sur 8 initialement, il a été
décidé d’'éteindre la caméra rouge en septembre 2002, sqitr@dis avant sa congénére bleue.

4.1.3 Filtres

Les deux caméras sont appelées, par convention, camérgéReti“Bleue” pour désigner la
différence spectrale des filtres assodi®s, s et B.,s). Ceux-ci ne sont pas standards, ils ont été
choisis de fagon a maximiser la réception lumineuse suetuplage optique du spectre (voir fig.
4.3), tout en gardant un écart spectral significatif entsedieux. Au niveau couleur, le filtre rouge
Reros ([620;920] nm) se rapproche duCousins(!,) et le filtre bleuB,,.s ([420; 720] nm) se situe
entre leV Johson(V;) et leR Cousing R,.).
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EROS BLEU EROS ROUGE

0.8

0.6

0.4

Transmission normalisée

0.2

O I 1.2 . i I I IR N L I < N
300 400 500 600 700 800 900 1000

FIG. 4.3 —Facteur global de transmission des filtres Rouge et RIBY,.,s et Be,os) Utilisés par
I'expérience EROS-II.

4.1.4 Acquisition

Afin d’augmenter I'efficacité de détection d’événementsroientille, I'échantillonnage temporel
des observations pour un champ donné est trés importantidha été nécessaire de minimiser les
temps morts : un planning d'observation optimisé étaitiginegrammé a chaque début de nuit et la
lecture du signal des CCDs était réalisée en simultané aveltangement de pointage du télescope.
Ce rendement conséquent a été rendu possible par un sys@eqgeisition adapté, permettant de
gérer un haut flux de données (environ 20 Go par nuit) [10@&rgale-Delabrouille, 1997, these].

4.1.5 Reéduction des données

Cette étape permet de calibrer la réponse des CCDs au sigmallux recu en tenant compte de
leur variation temporelle et de leur disposition spatisd@sile plan focal. Les images ditbautes
provenant directement de la lecture des CCDs, subissdigsitua traitement qui consistait a sous-
traire le piédestal électronique et a normaliser chaquel piour tenir compte de I'éclairage non uni-
forme tout au long de la mosaique (le vignettage). Le piétiésit mesuré toute les nuits en réalisant
des lectures de chague CCD avec l'obturateur fermé (lesidgb&g) et en prenant connaissance de la
réponse relative de chaque pixels a partir de clichés dréotent uniforme (flat field) réalisés deux
fois par semaine environ. L'image ainsi obtenue est appélddte

Si I'on considére/Ny; le signal d’éclairage uniforme €f;; le signal alors obtenu pour un pixel
(i,j), tel que :

1
on obtient avec I'équation 4.1, une valeur rédutte égal a :

Rij = N,
N

(4.4)



4.2. PRISE DE DONNEES 79

Les deux types d'images ont été stockées tous les matinesurahdes magnétiques différentes
(DLTs) pour étre transférées ensuite au Centre de calcliN#R3 a Lyon (CCPN) et y étre analysées.

4.2 Prise de données

4.2.1 Observation des Nuages de Magellan

Les deux Nuages de Magellan sont séparés angulairementrdie20 degrés et ne sont visibles,
dans de bonnes conditions, que depuis I'hémisphére suditdéesLa Silla (Latitude 2915’ S;;
Longitude 70 44’ W) rend possible leur observation pendant toute I'ann&ss pour des raisons de
qualité d'image et de limite technique (télescope ne paupaimter en dessous d’'une hauteur dé 25
et limité a[—6h30m; +6h30m| en angle horaire), ils ne sont observés que durant prés deol) m
consécutifs (d’aolt & mai pour le Grand et de mai a février Retit).

Le début et la fin de chaque nuit d’observation dédiée auxabeiatilles ont été limités par le
crépuscule nautique (sdit, < —12 degrés).

\ | Ascension droitd déclinaison équatorial¢ longitude galactique latitude galactiqug

LMC 572335 694522 280.47 deg -32.89 deg
SMC | 075245 724944 302.80 deg -44.31 deg

TAB. 4.2 — Coordonnées équatoriales (2000) et galactiqueseateses optiqgues du Grand et Petit
Nuage de Magellan

FiG. 4.4 —Images grand champ des Nuages de Magellan (a droite) aveai¢al¥dctée (a gauche).
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FiG. 4.5 -A gauche : Diagramme HR (obtenu avec les étoiles du champlgk)présentant une zone
supérieure de la séquence principale développée : signeeddhase de formation d'étoiles récente.
A droite : Distribution en magnitude des étoiles catalogupar EROS dans le méme chanif:(.,
trait plein; Bg,.s, les traits pointillés) (voir la définition des magnitudesisées a la section 5.4).

Les Nuages ont connu dernierement une phase de formatimiles&rés importante : on peut s'en
rendre compte a partir du diagramme HR présenté ci-desbten(oavec le champ peu dense Im031-
3k, dont la photométrie, aidée par un temps de pose élevé s 488t de bonne qualité) ou la partie
supérieure (haut-gauche) de la séquence principale estogg@ée, signe d’'une forte concentration
d’étoiles Géantes Bleues.

4.2.2 Echantillonnage spatial et temporel

Les champs d’'observations d’'EROS2 dans les deux Nuages dellsia ont été définis [100,
Palanque-Delabrouille, 1997] en suivant les lignes istgghosoit au total 88 et 10 champs d'obser-
vation pour le Grand et le Petit Nuage. Leur répartition at leumérotation sont représentées sur
la figure 4.6. Il a été choisi de suivre une large zone et de secpacentrer les observations dans
les parties centrales des deux Nuages, pour étudier, daas Bun signal conséquent, la répartition
angulaire des événements de microlentilles.

Les temps de pose ont été aussi attribués en fonction deam@®ies, ils sont plus longs pour
les zones externes. Des zones ont été nommées pour caeraérgroupement de champs possédant
le méme temps de pose et donc la méme stratégie observdigones temps de pose sont reportés
dans le tableau 4.3, il est a noter que ces derniers ont étdiésod la fin 1999 pour accroitre le
nombre de champs observés et ainsi obtenir un échantilienteanporel plus important (la fréquence
d’'observation des champs externes était jusqu’alorsefibl
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Champs | <fin1999 | >fin 1999 |
LMC:1-4,9-11, 17-20 et 56-60 180 s 180 s
LMC: 21-22, 33-34 et 55 300 s 300 s
LMC:5, 12, 16, 23, 29-32, 35, 54, 61, 71-72 450 s 450 s
LMC : 24-25, 36, 44-47, 67, 70 et 73 600 s 300 s
LMC: 6, 15, 26-28, 37-40, 42-43, 48-49, 53, 62-63, 66, 68-69,t BR33 700 s 300 s
LMC: 7-8, 13-14, 41, 50-52, 64-65, 75-81 et 84-88 900 s 300 s
SMC:1,6et10 300 s 300 s
SMC: 2,5,7 400s/300s 300s
SMC: 3,4et8 600 s 600 s
SMC: 9 900 s 600 s

TAB. 4.3 — Temps de pose suivant les differents champs du GraRdtétNuage, avant et apres le
changement de stratégie a la fin 1999.
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Chapitre 5

Production Photometrique

La production photométrique regroupe I'ensemble des étapeessaires pour obtenir, a partir
d’'images numériques, des fichiers permettant I'analysealabes de lumiere de chaque étoile, préal-
able indispensable pour la recherche d'effets de micridienDans ce chapitre, j'explique les carac-
téristiques générales de cette phase longue et répétitineattardant un peu plus sur les spécificités
introduites dans le cadre de cette thése.

5.1 Problématique et outils

Deux difficultés majeures apparaissent a ce niveau : lacyedes données, qui s’avere impres-
sionnante au vu de la quantité de fichiers a manipuler, etmémsation du temps de calcul, ou un
compromis entre la quantité et la qualité doit étre trouvér @oriver au terme de cette phase en un
temps raisonnable.

Les transferts de fichiers ont été coordonnés par une sépeogeammes en relation avec une
base de données Oracle (ErosDb). Linformation ainsi gteat constamment remise a jour, apres
vérification, conforte I'utilisateur et diminue les risqude confusion. Cette stratégie fut appliquée
deés le début de I'expérience EROS2, permettant une “trit¢dfile 'ensemble des travaux. De plus,
un acces rapide aux données a été facilité par le systtmedeage HPSSinstallé au Centre de
Calcul de I'IN2P3 a Lyon depuis 2001.

Ce méme centre nous a permis d’avoir a notre disposition sgatéde processeurs - jusqu’a 50
en paralléle - permettant d'accomplir la lourde tache deautal que ce soit pour la reconstruction
photométriqgue de chaque étoile, le recalage géométriquatdéogues, ou toute autre manipulation
d'images, le traitement des données d’EROS?2 a été orchpstt&nsemble des programmieEIDA
(Photométrie et Etude d’Images Destinées a I'Astrophy3fos@écialement congus pour I'expérience.

Les étapes permettant d’obtenir les courbes de lumiéretdésséobservées, sont au nombre de
trois :

— Le compositage : fabrication d’'une image de trés bonndtguappelée image déférence

— Lafabrication des catalogues : détection géométriqgub@bmétrique sur I'image compositée

de chaque étoile.

— La photométrie “rapide” des images ditesurantes: alignement de ces images avec I'image

de référence puis mesure du flux de chaque étoile cataloguée.

'High Performance Storage System : systéme de stockage @@uirdg trés gros volumes de données (péta-octets), avec
de hautes performances (débits cumulés de plusieurs giges@ar seconde). HP®8t p: / / doc. i n2p3. fr/ hpss
2PEIDAht t p: // www. | al . i n2p3. fr/recherche/ er os/ Pei da/ Doc/

83
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Elles vont étre détaillées dans cet ordre dans les sectiossigent. Il faut savoir que ces 3 étapes sont
effectuées séparément pour chaque quart de CCD, ce quilgmoNuages de Magellan, représente
6272 chaines paralléles (88+10 champs, 2 caméras, 8 CCRpattd).

5.2 Compositage

Le compositage consiste en la fabrication d’'une image debméne qualité, servant de référence
pour obtenir une liste fixe d’étoiles lors de la fabricatianadtalogue. Ce “patron” (en anglais : “tem-
plate”) a été construit a partir de 15 images au maximum du endramp, sélectionnées suivant des
criteres de qualité. Le but est d’accroitre le rapport digonabruit pour obtenir une bonne signature
de chaque étoile source (position + flux). C’est une étapeialgy car tout objet détecté sur le “pa-
tron” sera considéré comme stellaire et donc suivi photoqégment sur I'ensemble des clichés pris
durant les 7 ans d’'observation : il convient d’éliminer lexinsum d’artefacts.

5.2.1 Sélection des images

Les quinze images servant a construire I'image de référdonent étre de tres bonne qualité.
Cela dépend principalement des conditions atmosphérgmeslesquelles ont lieu les observations,
de la phase de la lune et de I'état de I'instrument (téles@ipmmeéra) utilisé. En effet, la mesure
du flux d’'une étoile va étre affectée par une atmosphéreeadient violent, humidité, présence de
nuages), qui influence beaucoup la résolution angulairdlagarésence de la Lune qui augmente la
guantité de lumiére détectée dans n'importe quel endrotielumais aussi par la propreté du miroir
du télescope, qui a subi une dégradation continue lors desrfédes années d’observation, et la
qualité des CCDs a un instant donné.

La sélection de ces images est réalisée grace aux infomsatiscrites dans leur en-téte par le
programme photométriqu@ualité qui a servi a contrbler I'acquisition des données en terdpb r
et a observer ainsi, jour aprés jour, I'évolution de I'expéce. Ce programme a été complétement
décrit dans [98, Palanque N. (1995)]. Les paramétres abtenas sont le fond de ciel, la dispersion
du fond de ciel, le seeing et le nombre d’étoiles estimé smakje entiére, a partir de I'étude d’'un
sous-ensemble.

Les coupures ont été appliquées en deux étapes. Dans uptemps, environ cinquante images
ont été choisies grace aux informations inscrites dansrgumde données, a partir des données du
CCD numéro 4 qui a été considéré comme représentatif pamgdiable d'un cliché. Puis, pour une
question d’homogénéité, le programr@aialité a été repassé avec les mémes options sur tous les
CCDs composant ces images, avant le filtre final spécifiquaguehCCD. Chacune des coupures va
étre détaillée ci-dessous, en utilisant le CCD 4 comme elepqur une question de clarté.

Les images choisies ont été sélectionnées simultanémemiuge et en bleu, pour obtenir une
cohérence au niveau photométrique. Elles ont été prises jamvier 1997 et novembre 2001, sauf
pour le CCD numéro 2 qui, du cbté de la caméra rouge, n'a re@ména fonctionner correctement
qu’a partir de décembre 1999.

Coupure sur le fond de ciel

La plus grande source de pollution lumineuse connue pastesrmmes dans des endroits aussi
isolés que La Silla est périodique : la Lune qui tient le réderéiflecteur céleste de la lumiére venue
directement du Soleil, et diffusée ensuite dans toute kestibns a I'entrée de I'atmosphére terrestre.
Entre les nuits de Nouvelle Lune et celles de Pleine Luneuémtité moyenne de lumiére détectée
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sur 'ensemble d’'un CCD varie considérablement. Les &dde plus affectées sont les plus faibles -
elles sont comme “noyées” -, et il est alors difficile de lesotére et donc de mesurer un flux. Cette
quantité, appelée fond de ciel, est aussi affectée par ulhgigoe moins naturelle, induite par les
éclairages publics des villes environnantes, qui commarseefaire ressentir sur le site d’observation
de La Silla. Sil'on élimine ces deux principales sourcewm;idine du fond de ciel n’est plus di qu'a
la somme des étoiles non-résolues lors d’'une observationégo

Il est nécessaire de sélectionner des images avec un rapuat sur bruit important est donc un
faible fond de ciel. Ce dernier étant directement proported au temps utilisé pour une observationn
donnée, sa valeur a été normalisée pour garder une cougqrueeyour tous les champs.

FondCiel

FondCliel = - 51
onattCnorm TempsPose (5.1)

. Rouge: 2 < FondCiel® < 12 (ADU.s™!
jeu de coupures : g oy ( 1 ) (5.2)
Bleu : 1 < FondCiel}},,, < 5 (ADU.s™)
Ces intervalles sont représentés sur la figure 5.1 suivante.
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FiG. 5.1 —Distribution du fond de ciel normalisé pour I'ensemble desges du CCD4 (rouge puis
bleu). Les zones hachurées correspondent aux imagesiseiemts par I'ensemble des coupures.

Coupure sur la dispersion du fond de ciel

Cette coupure a été utilisée pour deux raisons. Au débuegpdtience, le rideau de I'obturateur
permettant I'entrée ou non de la lumiére en direction desécasnse refermait de temps en temps
gquelque secondes aprés son ouverture et le temps de poseahétait tout de méme inscrit dans
I'en-téte des images. La fluctuation du fond de ciel obterme pes clichés était donc anormalement
faible. De plus, les images possédant une dispersion dederaiel importante sont génantes car
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elles peuvent induire en erreur un détecteur d'étoilesranlant ces derniéres par simple fluctuation
statistique : une coupure haute est alors appliquée. Tontnenla valeur du fond de ciel, celle de sa
dispersion a été normalisée pour garder une coupure unauequs les champs.

) ) SigFondCliel
SigFondCielyorm = D1g7 ona e (5.3)
v TempsPose
. Rouge : 1.4 < SigFondCiel® .~ < 3.1 (ADU.s~1/?
jeu de coupures : g .g g ( 1 /2) (5.4)
Bleu : 0.9 < SigFondCiel,},.,, < 2.5 (ADU.s™"/¢)
Ces intervalles sont représentés sur la figure 5.2 suivante.
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Fic. 5.2 —Distribution de la dispersion du fond de ciel normalisé pdensemble des images du
CCD4 (rouge puis bleu). Les zones hachurées correspondernitreges sélectionnées par I'ensemble
des coupures.

Coupure sur le seeing

Le seeing est une notion importante en astronomie : il déterhe pouvoir de résolution d'une
observation donnée. Il est caractérisé par la largeur aamtielr de la distribution du flux obtenue sur
un détecteur (CCD ou plague photo) a partir des photons @#sns étoile (source ponctuelle) apres
le passage a travers I'atmosphere et le télescope ou ilepeétre diffusés. Les photons sont donc
collectés dans un angle solide sous-tendu par cette latggsirayons provenant d’'une étoile subissent
toute une série d’effets de réfraction en traversant ldgrdifites couches de notre atmosphére. Si
cette derniére est trés turbulente, les gradients de teigpérle long du parcours des rayons seront
importants et chaotiques, augmentant ainsi les variatikindice de réfraction (n=n(T)) et donc la
dispersion du signal recu. Un télescope seul possede urtiséniique a la valeur du seeing qui est
proportionnel a la longueur d'onde d’observation,() et inversement proportionnel au diamétre du
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miroir (D), il est caractérisé par la largeur de la fonctioAidy ( L 4,,,), Qui correspond a la réponse
impulsionnelle du télescope :

L giry = 1.22 x M, (5.5)
Dmiroir

soit une valeur d’environ 0.15 sec. d’arc pour un télescapenae le Marly et une observation dans le
domaine optique. A cause des effets de I'atmosphére, aite he peut étre atteinte et, en moyenne,
une résolution de 2 secondes d’'arc a été obtenue lors depvatimes d’EROS2, limitées par la
turbulence a I'intérieur de la coupole.

Dans notre cas, I'estimateur de la valeur du seeing utiBséaemoyenne géométrique des disper-
sions de profils gaussiens, ajustés sur les 500 étoileesstdé plus brillantes, selon les axes x ety de

l'image (sigx et sigy).
Estimateurseeing(pizels) = \/sigz X sigy (5.6)

Il est facile d’obtenir une valeur en secondes d’arc deiliestieur du seeing en prenant simplement
en compte sa définition (largeur & mi-hauteur de la disiobutiu flux obtenue) et en utilisant le fait
gu’un pixel de la camérél5.m) correspond a 0.602” sur le ciel (la distance focale valaf, E4&m).

Estimateurseeing(arc sec) ~ 1.42 x Estimateur seeing(pizels) (5.7)

. Rouge :  Estimateurgeeing < 2.15 (arcsec)
jeu de coupures : . (5.8)
Bleu : Estimateurseeing < 2.2 (arcsec)
Ces intervalles sont représentés sur la figure 5.3 suivante.
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FiG. 5.3 —Distribution du seeing pour I'ensemble des images du CCbdge puis bleu). Les zones
hachurées correspondent aux images sélectionnées paeheanle des coupures.
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Coupure sur le rapport des axes de la PS¥

Une sélection sur le rapporig, /sig, permet d’éliminer les éventuelles images dont la PSF n’est
pas symétrique. Certaines d’entres elles ont pu subir urodéage du télescope (passage de nuages)
lors du suivi de I'étoile guide permettant la stabilisataun champ d’observation, occasionnant ainsi
une forme en ellipse allongée des étoiles détectées. Larvyadgmise a ce rapport a été moins con-
trainte sur les bords extérieurs de la mosaique, car lagiimjede I'image focale sphérique sur le
plan du détecteur détériore, a cet endroit, la rotonditéd®SF obtenue.

Rouge :  0.92 < sigz/sigy < 1.08 (5.9)

jeu de coupures : {Bleu: 0.92 <sz’gw/8igy< 1.08

Ces intervalles sont représentés sur la figure 5.4 suivante.
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FiG. 5.4 —Distribution du rapport sigx/sigy pour I'ensemble des iraaglu CCD4 (rouge puis bleu).
Les zones hachurées correspondent aux images sélectiopakensemble des coupures. Noter que
I'échelle des ordonnées est logarithmique.

Coupure sur le nombre d'étoiles estimées

A ce niveau, les images filtrées sont de bonne qualité et netteelle coupure permet de s’en
assurer. Sachant que le but des premiéeres étapes de latwoduwotométrique est la détection du
maximum d’étoiles possibles, le nombre de ces derniérelesimages sélectionnées doit étre aussi
élevé que possible. Une limite inférieure va donc étre seaur le nombre d'étoiles obtenues pour
chaque champ d'observation ; nous I'avons fixée a 9000 pswrHamps peu encombrés (externes),
et a 11000 pour les champs encombrés (centre du LMC et du SMC).

3Point Spead Function
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Ces intervalles sont représentés sur la figure 5.5 suivante.
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FiG. 5.5 —Distribution du nombre d'étoiles (avec un quart du CCD) papkogramme Qualité pour
I'ensemble des images du CCD4 (rouge puis bleu). La coummeésentée est celle d’'un champ peu
encombré. Les zones hachurées correspondent aux imagesms#iées par 'ensemble des coupures.

Elimination de traces

Une sélection sur des critéres de qualité ne permet pageldaisélection d'images possédant
une trace trés brillante, synonyme du passage d'un satellibrbite basse, d’'un avion ou bien encore
d'un météore se consumant lors de son entrée dans I'atntesplur fig. 5.6). Ces images doivent
absolument étre écartées de la chaine de production dg€icharéférence car de nombreuses étoiles
brillantes factices risquent d’étre cataloguées. Poutigér ce genre d'artefacts, le programiié-
Satellite[78, Le Guillou, 2003, thése] fut d’'un grand secours ; il esséd sur un algorithme de re-
groupement de pixels connexes vérifiant :

Flux > FondCliel + n * SigmaFondCliel (5.10)

avec n valant le plus souvent 2.5. Les amas de pixels ainsnobtsont sélectionnés suivant leur élon-
gation, leur orientation et leur longueur pour pouvoir iiifezr une trace.

Sélection finale

Siles étapes précédentes ont sélectionné plus de 15 inoages garde que les 15 couples Rouge-
Bleu de meilleur seeing, pour augmenter ainsi notre pou®isolution.
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Etoile saturée

LED

Lignes
Défectueuses

FIG. 5.6 — Quelques artefacts.
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5.2.2 Fabrication de I'image de référence

Les images de référence, appelées aussi images compositeée fabriquées en utilisant I'outil
PEIDA Rebin.La procédure consiste a obtenir, a partir de quinze imageegdonne qualité, une
seule image avec une meilleure précision astrométrique dafsimplifier la tache du détecteur d’é-
toiles. Cela est obtenu en trois étapes, bien détaillées[dan, Palanque, N. (1997)] et que j'explique
brievement ici : le rééchantillonnage, I'alignement gétrigge et I'addition des images sélectionnées.

La grille de pixels originelle est projetée sur une nouvglile de méme taille mais possédant
environ 1.43 foig(~ 02) plus de pixels. L'information contenue dans un pixel deecd#rniére est
évaluée en prenant l'interpolation bilinéaire de la valdwiflux contenu dans les quatre plus proches
pixels sources sur 'image d’origine. L'image d’'un quart@eD obtenue posséde alors une dimension
d’environ 1463 pixels de 0.421 seconde d’'arc. Aprés apjphicale cette étape sur une premiére image
qui va servir de référence astrométrique, les quatorzestag y sont additionnées. Pour cela, il est
nécessaire de les corriger du décalage géométrique di aut di&f pointage du télescope, qui peut
aller dans certains cas extrémes jusqu’a 300 pixels, maidawaleur la plus typique est de I'ordre de
50 pixels (voir fig. 5.7). Ce ré-alignement géométrique txias déterminer la similitude géométrique
regroupant une translatiomz, Ay), une rotation d'un anglé et de deux facteursgh,, h,), qui
peuvent étre différents a cause de la réfraction atmosplepar exemple, traduisant essentiellement
le changement de grille lors du passage d’une image cougdlfiteage de référencé~ (0.7), mais
aussi les effets de réfraction atmosphérique :

XC’ourante = Az + ha: X (XRfrence- cos 6 + YRfrence- sin 9) (511)

YCourante = Ay + hy X (_XRfrence- sin 6 + YRfrence- COs 0) (512)

En pratique, on forme toutes les paires possibles contamaniétoile brillante sur I'image de
référence et sur I'image courante, puis on histogrammeda@8s\z;; = =; ; frence — Tj,courante €1
AYij = Yirfrence — Yj.courante- ON @juste ensuite les distributions obtenues par desiganss a une
dimension avec fond. Ceci fournit une estimation de départd et Ay, trés utile a la détermination
précise des parametres de recalage géométrique par unedeéiia moindres carrés.

Bleu - ERCS Bleu - ERCS
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FiG. 5.7 — Décalage des images EROS2 de tous les champs (SMC+pat@apport a la premiére
image dite “astrométrique’}, = D, = 0), utilisée pour fabriquer I'image de référence.
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Pour faciliter le calage des images sélectionnées surdéntke référence, une marge a été ajoutée
lui donnant une taille fixe de 1800*1800 pixels (au lieu de34@63) et le fond de ciel a été ajusté a
la valeur de 1000 adu.

Les premiéres images (dites références astrométriquisg¢es pour le rééchantillonage (quel que
soit le champ) ont toutes été prises entre le 23 et le 26 naeeBUDO : c’est une période de Nouvelle
Lune pendant laquelle 'ensemble des champs des Nuages gellMaont été photographiés ; la
météo était bonne et aucun probléme technique majeur n'g amléntifié. Ce choix d'une premiére
image “fixe” en temps a été réalisé pour éviter des recouvnsie zones cataloguées entre champs
voisins, en estimant un pointage du télescope stable d@ranits de suite (voir fig. 5.7). Dans le
cas contraire, de nombreux doublons d’étoiles, difficila®@ertorier, seraient apparus et auraient
ainsi conduit a surestimer notre nombre réel d'étoiles migss. De plus, le choix de la date de cette
image astrométrique a été motivé par sa position au coewr distribution de décalage entre toutes
les images courantes (voir fig. 5.7, position a 0). Cela pedealiminuer la perte de points sur les
courbes de lumiére des étoiles en bord de CCD qui n'appardigas sur les images ou le pointage
est marginal.

Lors de l'addition des images, un masquage des zones défisetsl de CCD, appeléesnes
fiducielles(LED luminescente apparaissant en bord de CCD, lignes daspirorts) fut appliqué
en tenant compte des zones nouvellement apparues (voir.8)g.Ce plus un cache circulaire a été
posé “manuellement” directement sur les images de référéntendroit ou des étoiles galactiques
d'avant-plan connues étaient positionnées (les catatodigponibles dans Simbad ont été utilisés
pour les répertorier). Ces étoiles de magnitude ~ [9 — 6], occupaient un disque de rayon pouvant
atteindre 600 pixefs: les étoiles avoisinantes auraient été trop difficiles @rsyphotométriquement.
Une centaine d’étoiles ont ainsi été masquées.

5.3 Fabrication des catalogues

A partir de ces images compositées nouvellement fabriguiéesus est maintenant possible de
détecter 'ensemble des étoiles que I'on va suivre photogquétment. Cette étape doit étre précise car
les champs d’observation sont denses et ils ne permetteritutiisation d’une méthode classique
de recherche de niveau haut en flux supérieur a un seuil pehcfend de ciel. C'est pour cela que
le détecteur CORRFIND a été congu pour I'expérience ERO8Q, [Palanque-Delabrouille, 1997,
thése] : il consiste a calculer de proche en proche une imagemélation entre les flux de chaque
pixel de I'image de réference et une PSF centrée:gny() avec un seeing moyea{, o, p,,) estimé
au préalable sur I'ensemble de I'image :

PSF(z,y) = exp [_1 ((95 —2960)2 + (y ;2y0)2 + 2y (z —wo)(y — yo))] (5.13)

2 loped by
Une étoile est alors déclarée valable a partir d'un certainl €n corrélation prenant en compte
la valeur maximale locale (~centre de I'étoile) et celle die®ls avoisinants. Dans les précédentes
analyses, ce seuil était le méme pour tous les champs, ceonduisait dans plus de 20% des cas
a des échecs. Nous avons adopté ici un seuil variable, quinaigpele réduire ce taux d'échecs a
moins de 1%, au prix d’'une diminution du nombre total d'é@sicataloguées pour les champs les
plus “difficiles”.

‘Exemple : I'étoiled Dor de magnituden., ~ 5.5 est située sur le champ Im049-4k du LMC (ra= 5h44m46.4s ; dec=
-65°44°08")
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Pour limiter les fausses détections stellaires, la lisétailes n'est fixée qu'aprés I'étape d’asso-
ciation des deux catalogues réalisés indépendammentemBscbuleurs (filtre rouge et bleu) : si un
objet détecté dans une couleur ne posséde pas sa congépartnéme position dans I'autre couleur,

il ne sera pas retenu.

Un flux, appele flux de référencé(,.r), est calculé a ce niveau pour chacune des étoiles et dans
les deux couleurs a l'aide des 15 images utilisées poursatdlimage compositée. Il est calibré par
rapport aux flux mesurés sur la premiéere image, tel que :

1 =15 F.
F*,?“ef = 1—5 Zl <<Fi>> X F*yi (514)
1=

ou (F;) represente la moyenne des flux mesurés sur I'image numeérb,i;ete flux de I'étoile
considérée sur cette méme image.

Ces différentes étapes ont été réalisées en utilisant rgronestars++ de PEIDA, les cata-
logues obtenus sont sous le format PR&emple de nom de catalogue : Im03404krp5.ref ; ce qui
signifie champ Im034, camera O, filtre rouge, CCD 4, quart leetion 5).

5.4 Calibration photométrique

La photométrie EROS est estimée au niveau de 10% (pour diésséde type Géantes Rouges,
Rrros ~ 19) et dépend de la densité stellaire de la zone étudiée (vo6.1ify a 6.13). Une cali-
bration des catalogues d’EROS2 du SMC a été réalisée parataispn avec deux autres catalogues
disponibles, d’OGLE et de Denis [111, Rich, 2003]. Pour e@tnalyse, nous utilisons une transfor-
mation approchée, les magnitudes ER®S £os et Beros), proches de | Cousins et V Johnson,
sont définies comme :

Fl
Rpros = 22.1 — 2.5 x log (&) + ap (5.15)
TposeFinal
Fl
Brros = 22.7— 2.5 x log <$) + ap (5.16)
TposeFinal

ou T'posering correspond au temps de pose, aprés 1999 (voir tab. 4.3),mter@ére image (dite
astrometrique) utilisée pour créer I'image de référenceel aux constantes de calibration inter-
CCDs estimées par comparaison avec le CCD 5 [111, Rich, 206i&j la valeur de ces constantes :

| CCDs| Rouge| Bleu | | CCDs| Rouge| Bleu |
0 +0.007| +0.061 4 -0.077| +0.031
1 +0.046 | -0.143 5 0.0 0.0
2 -0.015 | +0.086 6 -0.137| -0.033
3 -0.035 | +0.032 7 -0.056 | -0.012

TAB. 5.1 —Constantes de calibration photométrique inter-CClog; (z) obtenues en comparaison
avec le CCD 5.

SPeida Persistent-object File
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5.5 Astrométrie

A ce stade, possédant la liste des étoiles du Nuage de Magedigu’'a environ la 22éme magni-
tude, il nous a été possible de calibrer astrométriguenamdmble de nos images de référence. Pour
cela, il a été nécessaire de raccorder nos catalogues aalogeag disponible déja calibré, le GST2
(Guide Star Catalogue 2) et d'utiliser le systéme de coardes WCS (World Coordinate Syst&m
qui permet par de simples mots-clefs dans les en-tétes dmagss au format FIT&de relier chaque
pixel a une coordonnée dans le ciel : la série de programmeSTMIOLS a permis d’entreprendre ce
travail. La précision astrométrique obtenue est de I'otdréa seconde d’arc.

5.6 Photométrie des images courantes

Pour obtenir les courbes de lumiére de chaque étoile caidodl est nécessaire d'évaluer leur
flux sur 'ensemble des images prises durant les sept anf@esedvation. Le probléeme apparait im-
médiatement, si I'on considére que I'on va suivre enviromBilons d’étoiles dans 2 filtres et qu’en
moyenne 500 images vont étre processées par champ : calatravigaliser 50 milliards de mesures
photométriques. La stratégie utilisée pour réduire I'emtde des images découle donc du fait qu'il
faut minimiser le temps de calcul. Pour cela, on simplifiertebfeme en fixant la position des étoiles
aprés l'alignement (eqgs. 5.11 et 5.12) de I'image couraatagpport a I'image de référence et eny
ajustant linéairement une PSF dont les paramétseégma X, SigmaY') de seeing sont déterminés
statistiquement au préalable sur chague image courantgluBgpour affiner le résultat, il est néces-
saire de prendre en compte l'influence des étoiles voisinds éond de ciel local ; ceci est réalisé
en ajustant, par la méthode des moindres carrés, la forsigante permettant d’obtenir le flux brut
F, ; d'une étoile :

N
F.y (i,§) = FondCiel + Ay x PSFy (i,j) + > _ Ax x PSF (i, ) (5.17)
k=1
F. 1 (i, ) représente le flux brut de I'étoile mesurée au niveau du fixg), Ao I'amplitude de
la PSF de I'étoile ciblée ed,, les amplitudes pour les étoiles voisines présentes dapawindeN p
pixels de coté, aved'p = 4.5 x (SigmaX + SigmaY') + 1 (en pratique Np ~ 20). Le probléme
étant linéaire dans les paramétres ajustés (Fond@jeld,), il existe une solution unigue, calculable
rapidement.

e Calibration

A ce stade, le flux brut obtenu est intrinsequement affectdgsaeffets dus aux conditions at-
mosphériques et instrumentales d’'une observation doriP@dr. pouvoir comparer les mesures de
flux d’'une étoile sur une courbe de lumiére, il est nécessiarealibrer ces mesures dans le but
de se retrouver dans des contidions homogénes. Cette igatial est réalisée grace aux flux de
référence précédemment estimés a partir des quinze iméligses dans le compositage (eq. 5.14).
Pour chaque image, une droite a été ajustée entre les flux fyat les flux de référencé,..; de
toutes les étoiles, profitant du fait que seul un demi pourdemtre elles sont variables :

F,=Ax Fref + B, (518)

5GScC2ht t p: / / wwww gsss. st sci . edu/ gsc/ GSChore. ht m
"WCS Coordinate&t t p: / / t dc- ww. har var d. edu/ sof t war e/ west ool s/ west ool s. wes. ht i
8Flexible Image Transport System
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nous permettant d’obtenir le flux calibfe . qui va nous servir pour I'analyse :

1
Fi.= Z(F*’b — B) (5.19)
A, qui est appelé le coefficient d'absorption, nous renseigur la qualité d’'une observation : il
est fonction du temps de pose, de la masse dair traversé&meaitng et de I'évolution instrumentale.
Dans le cas d’'une trop grande valeur de A, les images ne varétpa retenues pour I'analyse (voir
sect. 6.1.1), car le signal recu est considéré comme trbfefai

e Erreur sur la mesure du flux

Lerreur sur une mesure de flux est reliée directement & l&tgude I'image, mais plus parti-
culierement dans notre cas a la méthode utilisée. L'ajusterd’'une PSF gaussienne sur une dis-
tribution spatiale de flux d’une étoile, nous fournit unesarErr, psr; sous-estimée traduisant la
difference entre notre modéle et la réalité. Il est donc ssaiee d'appliquer un facteur correctif a
cette erreur par gamme de fldxf, dépendant de la qualité de I'image i tel que :

Err. psr,
Err,; = —— X AErTrouatite |Af]) 5.20
*, <E'I"'I"PSF [AfDZ < Qualit [ f]>l ( )

(Errpsr [Af]);, représente I'erreur moyenne de I'ajustement de PSF. 8arvast définie pour
chaque image i, pour chaque tranche de fyk de fagon & obtenir une gaussienne de largeur 1 dans

- . . (F.—F,. s . .
la distribution de la fonctlor(mi) AF La paramétrisation de cette derniére selon la fonction
7/7

g =ax e txloeFres) (5.21)

permet de retenir par image seulement deux coefficients datilitant ainsi son utilisation.

(Errquatite [Af]); est le terme permettant de prendre en compte la qualite dede i, pour
une tranche de flux de référencef : il correspond a la dispersion de la distribution de la faorct
(F;iFff)Z A de valeur moyenne nulle. Un ajustement avec la fonction ggaelle on ajoute une
constante C permettant de prendre en compte la limite mstntale de la résolution photométrique,
est réalisé pour ne garder que trois coefficients par image.

L'erreur finale obtenuesrr, ; ne prend pas en compte I'encombrement stellaire autouréde I
toile observée : sa valeur n'est donc qu’une estimationelgmalité limitée a cause de I'important

encombrement des champs.

e Fichiers de données

Les courbes de lumiére ainsi obtenues peuvent étre manitanalysées pour la recherche et
I'étude des événements de type microlentille ou des étadldables. Les différentes informations les
concernant ont été stockées sous la forme de fichiers de(sx@rinple de nom : Im03404krp503.syv,
ce qui signifie champ Im034, camera 0, CCD 4, quart k, filtreersion de production numéro 5 et
bloc numéro 3) dont la structure interne a été divisée engiagpes d’informations :

— Comment zone de type texte (ASCII) pour des commentaires de la gdittilisateur.

— Globlnfo: contient des informations globales concernant le fick@mme le numéro de CCD,

de champ et de caméra.
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— StarlInfo: le fichier contiendra autant de structures de type Stagafiby a d’étoiles surveillées
(IV,), chacune possédant les informations générales commdsition, leur flux de référence,
leur numéro (NumEt).

— Timelnfo: le fichier contiendra autant de structures de type Timetnfd y a d'images ac-
quises du champ/\;), chacune possédant les informations comme le moment eirése dle
I'exposition, le seeing, le calage et I'absorption.

— Mesure: le fichier contiendra au totéV, x N; enregistrements de type Mesure avec entre autres
les informations sur le flux, I'erreur sur le flux et la qualité I'ajustement de PSF.

Ces fichiers peuvent se comparer a une grande matrice ouechig@ représente une étoile, chaque
colonne une image et chaque case une mesure photométrijuduelle. Chaque bloc de fichier de
suivi regroupe les informations de 100 images au maximum.

5.7 Bilan de la production

L'ensemble de la production photométrique réalisée dacadee de cette thése a duré 22 mois (de
novembre 2001 & ao(t 2003), avec la réduction de la totadidrdages prises par le groupe EROS2
en direction des Nuages de Magellan (soit 98 champs d’olseny, ce qui correspond a environ 7.5
Téra-Octets de données originelles. Pour des raisons dfp@néité, nous avons choisi de conduire
cette production sur leotalité des imagesnalgré I'existence d’'une production antérieure couyrant
dans le cas du LMC, 3 ans de données et la moitié de I'angldessiirveillé.

La fabrication d’'une image compositée pour chaque quart@e & pleinement réussi, mais lors
de la création des catalogues, 24 sur les 3136 possiblefiseré@mt terminé en échec (22 LMC + 2
SMC), en voici la liste :

— LMC : Im014-2n, Im019-2m, Im022-7k, Im022-7I, Im022-7n, ImG2B, Im035-2n, Im035-
71, Im035-7m, Im035-7n, Im049-2n, Im049-4k, Im063-7I, I6837m, Im063-7n, ImO70-7m,
Im070-7n, Im071-7m, Im073-71, Im073-7n, Im082-3k, ImO3-

— SMC : sm001-7n, sm010-7n.

On peut remarquer que, dans la plupart des cas (22 sur 25§cbess concernent le CCD 7 qui
est en bord de plan focal ou les effets de distorsion de la B8Fnsaximaux, et le CCD 2 qui a
connu de nombreuses pannes sur la caméra rouge ; de plusgeS@Ps possédent de larges zones
défectueuses. Dans un autre cas comme Im049-4k, I'echqtligiee par la présence de I'étoile galac-
tigued Dor de magnitudeny ~ 5.5 polluant la quasi totalité du quart de CCD. Le bon taeffatacité
de cette étape (99,2%) a permis de limiter la perte d’étdidess les catalogues de référence, augmen-
tant ainsi les chances d'observation d'un signal micrdlent

La fraction de mauvais clichés dus a des problémes techmiguanétéorologiques, qui n'ont
donc pu étre réduits par la chaine de traitement photorétriest d’environ 5%. Au maximum de sa
vitesse, I'ensemble des images d’un champ pouvaient étgptétrées en une journée (~ 70 Giga-
Octets / jour).
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Nombre de clichés pris par champ

Numéro Nombre de
du champ| clichés disponible
Im001 629
Im002 578
Im003 522
Im004 502
Im005 480
Im006 377
Im007 324
Im008 292
Im009 650
Im010 528
Im011 541
Im012 523
Im013 368
Im014 264
Im015 429
Im016 526
Im017 537
Im018 533
Im019 527
Im020 513
Im021 533
Im022 518
Im023 504
Im024 487
Im025 496
Im026 386
Im027 355
Im028 438
Im029 540
Im030 547
Im031 531
Im032 537
Im033 543

Numéro Nombre de
du champ| clichés disponible
Im034 542
ImO035 522
Im036 530
Im037 419
Im038 402
Im039 388
Im040 382
Im041 389
Im042 466
Im043 460
Im044 556
Im045 552
Im046 553
Im047 555
Im048 422
Im049 425
Im050 351
Im051 323
Im052 369
Im053 471
Im054 578
Im055 599
Im056 608
Im057 604
Im058 607
Im059 592
Im060 588
Im061 556
Im062 423
Im063 424
Im064 338
Im065 288
Im066 490

97

Numéro Nombre de
du champ| clichés disponible
Im067 614
Im068 506
Im069 494
Im070 619
Im071 623
Im072 619
Im073 621
Im074 451
Im075 378
Im076 334
Im077 269
Im078 405
Im079 443
Im080 446
Im081 432
Im082 496
Im083 501
Im084 430
Im085 421
Im086 390
Im087 437
Im088 327
sm001 1124
sm002 955
sm003 676
sm004 670
smO005 991
sm006 1000
sm007 968
sm008 661
sm009 639
sm010 981

total

50751
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Chapitre 6

Description et nettoyage des données

Suite a I'étape de production photométrique, on possédatemaint les courbes de lumiére de
tous les objets catalogués, c’est a dire un point de mesufeidebtenu sur chaque cliché ou se
trouve chaque objet. Avant d’entreprendre directementamadyse de ces courbes de lumiére, un ef-
fort tout particulier doit étre effectué pour comprendrenoeent se comportent nos données dans le
but d’éliminer les artefacts indésirables et de corrigerdo moins en tenir compte) les effets systé-
matiques liés a la photométrie et aux conditions d’obs&mat Ce chapitre a pour but de présenter
les étapes de nettoyage des mauvaises étoiles, des maunages et des mauvais points de mesure
photométrique, puis de décrire I'évolution de différerasgmetres importants en fonction du temps et
suivant 'emplacement de I'objet sur la mosaique. La degrséction sera consacrée a l'explication de
la méthode de correction des courbes de lumiéres partieni@gnt affectées par des effets saisonniers
induits par I'étape de photométrie et simulant ainsi unéatidlité intrinseéque de I'étoile surveillée.

6.1 Nettoyage

6.1.1 Nettoyage des mauvaises images

La qualité d’'un cliché est fortement influencée par les dioé atmosphériques et techniques
d’une observation donnée. On a déja vu, au chapitre prétddende la sélection des images pour
la fabrication des images de références, les différentéres permettant d’éliminer les mauvaises
images. Notre but, a ce niveau, est de ne garder que des irhagegénes en écartant celles qui
n'inspirent qu’une faible confiance et qui peuvent affetgdron déroulement des analyses ultérieures.
L'ensemble des images en marge des distributions de paesmit qualité (comme le seeing, le fond
de ciel et la dispersion du fond de ciel) ne permettant pabtefir des mesures photométriques
stellaires avec un bon rapport signal sur bruit sont dondées, tout comme les images comportant
un nombre important de mesures photométriques mauvaisiespéloignées de leur valeur centrale.
Ces deux approches de sélection seront expliquées ci-aprés

Une bonne connaissance des différents probléemes tecknayamt eu cours dans une expéri-
ence aussi longue que I'a été EROS2 permet aussi de s'dffratitnages douteuses. Ainsi, celles
provenant des quatre CCDs de la caméra rouge (les numéros ét @) qui ont subi, en janvier 2002,
un décollement partiel provoquant un défaut de focalisatie sont donc pas retenues a partir de cette
date, ainsi que celles provenant du CCD 0 de cette méme camiécannu une panne électronique
a partir du 22 mars 2002. Quelques images, a temps de posestmodiges a des essais observation-
nels, sont aussi rejetées en ne gardant que les temps diexpasipérieurs a 120 secondes. Enfin,

99
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une coupure sur la hauteur calculée du champ d’'observatipartir des données horaires de prise de
cliché, est opéré, car la limite technique de pointage dstépe est de 25 degrés. Il faut savoir que de
nombreuses images avaient auparavant été éliminées deginoar les données temporelles retenues
étaient erronées ; mais la quasi-totalité d’entre ellesrfurattrapées en entreprenant une correction
des dates, rendue possible grace a la redondance de I'etfomsur le sujet : le temps local, le temps
universel, le temps sidéral, la date codée dans le nom degesre les informations recueillies dans
les suivis de I'expérience.

_SELECTION SUR CRITERES DE QUALITE

La prise de données quasi-automatique s'est parfois d&aolus des conditions météorologiques
difficiles pour des observations astronomiques et les is1aigesi obtenues ne donnent pas la satisfac-
tion nécessaire pour une analyse. Cependant, pour la cbehde microlentilles, I'échantillonnage
des données est important et il est alors nécessaire dereenkemaximum de clichés, méme s'ils
sont de qualité moyenne. Les coupures de sélection appBoguet sont donc pas sévéres, mais néan-
moins suffisantes pour éliminer les images marginales. desas de dégradation de cette qualité ont
déja été discutées dans la partie 5.2.1; je ne discute icdlgs€oupures de sélection réalisées ainsi
gue des nouveaux paramétres utilisés comme I'absorptingstin de CCD. Les jeux de coupures
ont été définis par couleur ; des coupures ont été définiepéuticulierement pour le CCD 2 de la
caméra rouge, instable durant les trois premiéres annd&spérience.

Fond de Ciel et dispersion du fond de ciel : Ces deux quantités ont été décrites dans le chapitre
précédent, voici les sélections appliquées :

.| 25 < FondCielll, < 40 (ADU.s™!)
Fond de clel { 1 < FondCielB,, < 40 (ADU.s™) (6.1)
L .. | 1.35 < SigFondCiell,,, < 10 (ADU.s~/?)
Dispersion du fond de ciel : { 095 < SigFondCiclP. < 12 (ADU.s~1/2) (6.2)

PSF: LaPSF estune fonction estimée sur I'image entiére aveddds<les plus brillantes ; elle
est ensuite ajustée sur chaque étoile cataloguée, dorgitipaest fixée, pour recueillir 'information
photométrique. Une sélection sur I'allongement de cellgeemet de s'affranchir d’'images obtenues
lors de problemes d’entrainement du télescope ou lors dégones de focalisation : la PSF est ainsi
déformée, possédant une forme ovale. Le rapRantsy entre le petit axe et le grand axe de la PSF
est alors utilisé pour les écarter. Une limite supérieurdaslongueur du grand ax@apgsy est aussi
utilisée pour éliminer que les images de trés mauvais seeing

R
Rapport des axes de la PSF { 82 2 ZZ@SF z i (6.3)
. PSF
) Gallgr < 5.2 (arc sec.)
Grand axe de la PSF { Gaf?sp < 5.2 (arc sec.) (6.4)
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Les distributions de ces deux parameétres sont représentetss deux figures 6.1 suivantes.
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Grand axe de PSF (arc seconde) Rapport des axes de la PSF

FiGc. 6.1 —Distribution de la valeur du grand axe de la PSF et du rappa@tsis axes (images de la
caméra bleue).

Absorption :  L'absorption correspond a la valeur du coefficient A de I'dtipn 5.17, carac-
térisant la correction apportée aux flux mesurés d'une inf@geelés flux bruts) pour obtenir des flux
calibrés par rapport a I'image de référence. Cette valeupreportionnelle a la quantité de lumiére
recue lors d’'une observation, elle est donc reliée au teregsode, a la masse d’air traversée et a
I'évolution instrumentale. Les images possédant un caefficd’absorption trop élevé ne sont pas
retenues pour I'analyse car le signal obtenu est considiréne trop faible. Une faible absorption
traduit aussi des problemes d’ordre instrumental.

0.6 < Absorption® < 5

0.6 < Absorption® < 5 (6.5)

Absorption : {

La distribution de ce paramétre est représentée sur la figyareil a été normalisé par rapport au
temps de pose qui est différent suivant la zone d'obseivatio

L'évolution temporelle de ce coefficient d’'absorption dsthie sur la figure 6.3 (oU une coupure a
10 a été appliquée pour plus de lisibilité). Lors de la preeng@ison, de nombreuses images possédent
une grande valeur d'absorption a cause d'un probléme liéeau de I'obturateur : celui se refermait
de temps en temps quelques secondes aprés son ouvertuteraptede pose nominal était tout de
méme inscrit dans I'en téte de I'image. On peut remarquaringu’une réaluminisation du miroir,
aux alentours du jour 1000 (~ mai 1998), a permis d'éviterdeigpde lumiére due au salissement
progressif du miroir primaire. Ce dernier n’ayant subi aunettoyage a partir du jour 1500 (~ janvier
2000), une augmentation lente du coefficient d’absorptisqy’a la fin de I'expérience est visible (la
luminosité perdue correspond a presque 1 magnitude).



102 CHAPITRE 6. DESCRIPTION ET NETTOYAGE DES DONNEES

Bleu - EROS

Rouge - EROS

Entries 115755
Mean 1.584

Entries 104112
Mean 1.856

Nombre dlimages
Nombre d'images

Tyl

Coefficient d'absorption A Coefficient d'absorption A

o L

L
a0 100

FIG. 6.2 —Distribution des coefficients d'absorption de plus de ceitierimages, tous CCDs con-
fondus (Rouge puis Bleu). Le second pic a un coefficient dipbien d’environ 20, correspond aux
images acquises avec un probléme d’obturateur, qui semefitiseulement quelques secondes apres
le début de I'observation. Noter que I'échelle est logaritue en ordonnée.

=]

Dégradation progressive
de la propreté du miroir

g A
i : 5 e

w

Absorption

Ré-aluminisation
du miroir
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200 1000 1300 2000 2300 3003
Temps (JD-2450000)

FiGc. 6.3 —Evolution temporelle du coefficient d’absorption tout andale I'expérience (juin 1996 -
février 2003) (une coupure a 10 a été appliquée).
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Gain: Le Gain électronique dépend de chaque CCD et les coupured@anappliquées indi-
viduellement. Sa valeur est estimée comme ceci :

. FondCiel .
Gain = G FondCiel = SigFondCiel PV ) (6.6)

Ce facteur permet de caractériser le fonctionnement d’uD,&iont la réponse électronique et le
bruit intrinséque évolue dans le temps. Les bornes inférgeat supérieures de sélection appliquées,
valent en moyenne 0.5 et 14DU . Elles ont été élargies pour le CCD 1 de la caméra rouge, qui a
présenté un gain variable au court du temps.

_APPROCHE GLOBALE :

Il s’agit d’'une approche plus pragmatique ; elle consistaengire en compte I'ensemble des
mesures photométriques de chaque image, réalisées ssgrbie des étoiles cataloguées qu'elles
contiennent, pour décider de les garder ou non.

Cette sélection est appliquée sur deux quantités : le potage de mesures considérées comme
mauvaises (ou le fit d'une PSF a 2 dimensions a échoué) et quouleentage de mesures pho-
tométriques extrémes, c’est a dire dont la valeur pour théliconsidéré est a plus de 3 écarts stan-
dard du flux moyen obtenu avec tous les points de la courbendiéde de I'étoile considérée. Cette
méthode permet d’éliminer en priorité des images mal phétgias (mauvais alignement, mauvaise
calibration) ou des images obtenues lors de problemesitpem (nombreuses lignes de CCD dé-
fectueuses, défaut pendant la lecture du signal).

Les distributions de ces deux parameétres sont montréegsuigures 6.4. Voici les coupures
utilisées :

Pourcentage de mauvaises mesures par image : < 40%
(6.7)
Pourcentage de mesures extrémes par image : < 12%

Entries 414298 F Entries 414296
Mean 0.9722E-01 [ Mean 0.1915E-01
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Proportion de mauvaises mesures par images Proportion de mesures extrémes par image
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FiG. 6.4 —Distribution de la proportion de mauvaises mesures photaquies par image (a gauche)
et distribution du pourcentage de mesures extrémes (agllroit
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__BILAN DU NETTOYAGE

D’aprés le tableau 6.1 ci-dessous, les coupures de nedayagtliminé de I'analyse environ 10%
des images prises tout au cours de I'expérience en diredtisMNuages de Magellan.

| CCD | Rouge| Bleu |
0 7.6% | 9.3%
18.3% | 11.8%
16.4%| 85%
6.4% | 8.9%
15.7% | 8.6 %
155%| 8.7%
19.4% | 10.0%
7 73% | 9.1%

[ total [ 13.3%] 9.4 % |

OO AW N

TAB. 6.1 —Pourcentage d'images éliminées par CCD lors de I'étape dopage. Le pourcentage
élévé des CCDs rouges (1,4,5,6) est di aux images rouges japréer 2002, éliminées pour cause
de défocalisation.

6.1.2 Nettoyage des mauvaises étoiles

Environ 60 millions d’'objets ont été détectés dans les 98ngisad’'observation des Nuages de
Magellan. Nombre d’entre eux sont soit des artefacts, sstadoiles de trop faible magnitude pour
gu’elles soient utilisables dans une analyse. Je présantsidifférents criteres permettant de con-
server les étoiles analysables :

_SELECTION :

Elimination des doublons : Un effort a déja été entrepris, lors de la fabrication desgesa
de référence, pour limiter le chevauchement des champsetedtion. Mais, au niveau des quarts de
CCD, des marges ont été ajoutées pour faciliter I'aligngrdes images. Ce recouvrement est éliminé
en utilisant des zones d’acceptances pour chacun des geddgon a ne pas prendre en compte les
doublons. Les valeurs limites sont données dans le tabl@u 6

| Quart de CCD] Limite selon I'axe X|| Limite selon l'axe Y |

Quart K 100<X<1563 100<Y<1563
Quart L 237<X<1700 100<Y<1563
Quart M 100<X<1563 237<Y<1700
Quart N 237<X<1700 237<Y<1700

TAB. 6.3 —Limites (en pixels) des quarts de CCD sur une image de référen
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Mauvaises associations : Il est nécessaire de ne garder que des objets qui ont biessitéiés
dans les deux catalogues rouge et bleu. Pour cela, on requéltobjet retrouvé le plus proche dans
I'autre catalogue soit & une distance de moins de 0.1 pixai gérifie aussi que le deuxiéme objet le
plus proche de l'autre catalogue soit assez éloigné, a pl@spikels, pour éviter toute confusion.

Flux moyen faible : Chaque point de mesure de flux est obtenu par I'ajustemened®SF,
tout en tenant compte des étoiles voisines situées dansg/an dune dizaine de pixels. Donc si les
ailes de la distribution de flux des étoiles voisines sorgstimeées, le flux de I'étoile considérée sera
sous-estimé, par simple conservation du flux dans le pawt IBer fluctuation statistique, certaines
mesures de flux peuvent alors étre négatives. Une fluctuaégative du bruit de photons, sur des
étoiles tres faibles, peut aussi donner le méme résultatétagles dont le fluxnoyenest négatif sont
alors rejetées.

Il a été décidé aussi de ne pas prendre en compte toute étmitdedflux moyen est inférieur
a 250 ADUs; ce sont des étoiles trés faibles (de magnifddes 21.7 pour des champs centraux,
et R..s 22.3 pour les champs externes) dont la dispersion des points degras sur la courbe de
lumiére ne permet pas de réaliser une analyse simpliﬁ%ﬁ% > 1) (voir fig.6.11 &4 6.13).

Environnement des étoiles galactiques : Dans les analyses précédant cette thése, des signaux
compatibles avec I'effet d’'une microlentille ont été trésvsur des objets proches d’étoiles trés lu-
mineuses (du disque galactique). Le mouvement des aigtatténeuses apparaissant autour de ces
étoiles saturées était la cause de tels effets. Pour édtee detrouver avec les mémes problemes et
de comptabiliser des étoiles positionnées dans un endroant douteux, la décision de masquer ces
Zones a été prise.
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FiG. 6.5 —Rayon du masque appliqué en fonction de la magnitude deléétalactique répertoriée.

La liste de la plupart des objets de magnitude inférieure a 10,1, se trouvant dans nos champs
d’observation, a été récupérée grace aux différents gatetoproposés par le CDS (Centre de données
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astronomiques de Strasbourgh partir de cela, chaque objet se trouvant a I'intérieumdaercle
centré sur une étoile brillante de magnitudg- et de rayon R égal a :

R = —T5x My + 825 (en pizels) (6.8)

n'a plus été pris en compte dans la suite de I'analyse. Lenralypcercle dépend de la magnitude
de I'étoile galactique ; la relation 6.8 fut obtenue en eatitmvisuellement la dimension des zones
problématiques sur les images de références, a partir dlenéllon d’'une trentaine d'étoiles (voir
fig. 6.5). 1177 et 94 étoiles brillantes ont ainsi été massyEur le Grand et le Petit Nuage de
Magellan, recouvrant environ un pourcent de la totalitéaesnps d’observation (soit ~ 1 dgg

Nombre de points : Tout objet ne possédant qu’un faible nombre de mesures piéhtioues
valables peut étre considéré comme suspect. Une coupuracaétd appliquée sur le nombre de
points valides dans la courbe de lumiére rapporté au nonilonages photométrées. Pour éviter de
supprimer des étoiles en bord de CCD (situées a moins de 268 du bord) qui, par les variations du
pointage du télescope (fig. 5.7), disparaissent de certhaigs, une coupure spéciale est employée.
Voici les coupures d’exclusion utilisées :

au centre < 60%

au bord < 40% (6.9)

Pourcentage de mauvaises mesures par objet {

Marche d’escalier : Les marches d’escaliers sont le fruit d’un biais systémiatighotométrique
qui doit son nom a la forme de la courbe de lumiére résultaate fig 6.6-gauche). Le moment de ces
marches, montantes ou descendantes, est au mois de maidif98gplus couramment rencontrées.
Cela correspond a une réparation technique opérée surneras ainsi qu'a un déplacement du
miroir primaire qui vraisemblablement occasionnérentaget changement dans la forme de la PSF.
Aprés étude, il s’est avéré que ce probléme se divisait ex jpiaties : les étoiles atteintes par ce mal
étaient soit fictives, soit bien réelles.

Flux(adu)

Flus{adu}
a
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Red band nbmesure= 879 time {JD—24530060) Blue band nbmesure= 525 time {JB—2453000)

FiG. 6.6 —Deux exemples d'effets systématiques appelés “marchealidis”. A gauche : exemple
de marches les plus couramment rencontrées (~mai 1998)oifedrmarches dues a des aigrettes
lumineuses d’étoiles galactiques (~septembre 2000).

1SIMBAD ht 't p: / / si mbad. u- strasbg. f r/ Si nbad
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Dans le premier cas, il est apparu que des étoiles, préalahtesélectionnées sur des critéres de
variabilité, étaient positionnées a proximité d’'une &ditillante (d’environ trente mille ADUs, soit
de seizieme magnitude), dans un méme rapport de flux et suivenorientation comparable. Les
deux figures 6.7 sont le résultat de I'étude réalisée a ceanjvavec les étoiles premiéres voisines
de chaqgue étoile trouvée variable. On peut se rendre corapiierhent du regroupement anormal
obtenu sur la figure 6.7-gauche représentant I'orientaliole ces paires d'étoiles par rapport aux
axes (x,y) de la caméra en fonction de leur rapport de@‘lug (%ﬁ . Nous sommes donc
en présence d'étoiles trés brillantes (les premiéresnasgiqui jouent le rle d’étoiles polluantes pour
les secondes, dix fois mains brillantes. La figure 6.7-draibus donne la distribution de distance sé-
parant alors les couple®)( ,.isin.~ 6 pixels en moyenne). Les étoiles polluées ne sont proiveisie
que des artefacts, elles ont été cataloguées a cause damdseaximum local dans la forme de la
PSF sur les images de référence. Une coupure sur le rappfutxdéa distance et I'orientation a la
premiére voisine permet de s’en affranchir. Il a été remaugqe I'angled n’était pas corrélé a I'angle
par rapport au centre optique et donc que la sélection détraidifférente pour chague CCD. Voici
les coupures d’exclusion dans le cas du CCD O :

D*,Uoisine < 8 pizels
Coupures des objets fictifs (CCD 0) : & log (M) < 0.8 (6.10)

Flux*,vam’able

&  40° < 6 < 150°

Theta
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800 ;
800 }
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T T S AR o beudn by Ly 1 L L L
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log10{Flux1/Flux¥ariable) Distance de la premiére étoile

FiG. 6.7 —A gauche : Graphe de la direction (en radian) de I'étoile laplproche de chaque étoile
“variable” étudiée en fonction du log du rapport de flux entes deux. Une surdensité anormale
apparait pour une différence de 2.5 magnitudes et un anglevifon 2 radians. La variabilité de ces
étoiles n’est pas naturelle mais due a un biais systématique

A droite : Distribution de la distance séparant I'étoile ldug proche de chaque étoile “variable”
étudiée en ne sélectionnant que la surdensité apparue @gagsaphique de gauche. Les étoiles-
polluantes sont situées en moyenne a 6 pixels des étoilegesl
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Dans le second cas, le probléme apparait en champ encoorstiyé naturellement une étoile est
positionnée a proximité d’'une étoile brillante. Les étwiles plus influencées vont alors étre éliminées
de toute analyse. Elles sont repérées grace a la variabldaljpollution :

Flux*,polluante
log ( Flux,

D

Pollution =

(6.11)

ou Flux, est le flux de I'étoile étudiée €tlux, poiuante represente le flux de I'étoile située dans un
pavé de 20 pixels de coté, centré sur I'étoile étudiée, duriaglus importante valeur déollution.

D est la distance entre les deux étoiles (en pixels). Tougestteles avec une valeur dévllution
supérieure a 0.2 ne sont pas retenues (voir fig 6.8). Atigndice niveau, il reste encore des étoiles
comportant ce biais systématique (< 1%), elles vont étreidérées comme des bruits de fonds dans
les analyses postérieures : des critéres de variabilitéscitont permettre de les éliminer.

Une deuxiéme série de marches d’'escaliers existent : glfEraissent aux alentours du mois de
septembre 2000 (voir fig. 6.6-droite), date d’une violertapéte sur La Silla (vent violent et chute de
neige). Seules des étoiles proches d'étoiles tres beasiwnt affectées par ce biais : la cause étant un
mouvement des aigrettes lumineuses de ces étoiles satépobléme a disparu grace aux masques
appliqués sur les étoiles galactiques.

1800 j
1600 —
1400 —
1200 —

1000 —

Lo A I I I B B I I
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log (FluxPolluant/FluxPollué)/Distance

F1G. 6.8 —Distribution de la variable dite de pollution (voir eq. 611
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\ Nombre d’étoiles | LMC | SMC |LMC+SMC|
\ Au départ | 69 865 584] 8857 188| 78 722 772]

Doublons, hors quart 18 022 625| 2 254 072| 20 276 697
Mauvaise association 7551913 | 944329 | 8496 242
Etoiles faibles (<250 ADU) | 13 641 809| 1 258 096| 14 899 905

Avec peu de points 826 389 168 508 994 897
Proches d’étoiles brillantes| 361 572 16 178 377 750
Marches d’'escaliers 226 205 41 722 267 927

\ Objets éliminés \ 40 630 513\ 4682 905\ 45 313 418 \

| Nombre d'étoiles analysablds29 235 071] 4 174 283] 33 409 354 |

TAB. 6.4 — Tableau récapitulant le nombre d'étoiles éliminémsghaque coupure. Le nombre final
d’'étoiles analysables en direction des Nuages de Magedtasupérieur a 33 millions.

6.1.3 Nettoyage des mauvais points de mesures

Cette étape de nettoyage des courbes de lumiére est tregamteapour les analyses ultérieures
de recherche de microlentilles, car ces derniéres utilides criteres de sélection basés sur 'évolu-
tion point aprés point, dont I'efficacité peut étre affeqbée des mesures photométriques aberrantes.
Celles-ci proviennent de défauts techniques sur I'imagearie (LED luminescente, lignes de CCD
défectueuses), de problémes optiques, de traces de pastagen ou de satellites ou d’'une source
plus naturelle comme les cosmiques.

Elles peuvent étre éliminées grace a certains parametoésrpétriqgues comme lg? de 'ajuste-
ment d’'une PSF, le flux brut obtenu et I'erreur sur ce derrlgs mesures avec des valeurs anormales
de ces parameétres ne sont pas retenues. Cependant, @ s¥giste des points pour lesquels I'ajuste-
ment photométrique a bien fonctionné, mais dont la valedluteest incompatible avec le reste de la
courbe de lumiére (ex : trace d'interaction de cosmiquelnditeres ont été définis pour les retrou-
ver : I'un ou l'autre est utilisé, suivant qu'’il existe ou ngeour le point étudié, son associé dans la
couleur opposée (méme date, méme étaile).

Points Non associés : Le seul moyen de rejeter un point aberrant a ce niveau, estaeriparer
a ses deux plus proches voisins en temps. &qjtla dispersion en flux des points de la courbe de
lumiére et soit un triplet de mesures consécutives i-1ligttleurs écarts a la moyenne tel que :

_ Fluz; — Fluzy,,

€
Ocdl
ou Flux; est le flux du point considére, &iux,,,, est le flux moyen de la courbe de lumiére, calculé
en 3 passages (un passage correspond a ne plus prendre da msnymints externes au seuil de 3
sigmas). Un point est alors rejeté quand il est a plus de Fsts@mndardd; > 5), si la différence en
temps des 2 points voisins est inférieure a 15 jours et si :

e —ei_1 < -3 & e — eir1 < —3 & e_1>-3 & €i+1 > —3
ou (6.12)
e;—¢ei—1 >3 & e — €ir1 > 3 & e_1<3 & eir1 < 3
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Points associés Rouge-Bleu : Dans ce cas, un point aberrant est considéré comme tel suson fl
est éloigné du flux moyen de I'étoile considérég ¥ 3) et si son point associé dans I'autre couleur
ne confirme pas la variation. Pour tous les points extrémasei sélection est réalisée sur le rapport
R.mp des amplifications des couples de points. Les amplificatons calculées par rapport au flux
moyen, nous avons alors :

Fluxi,associe/Fluxmoyen,assocz’e

Flux;/Fluxmoyen

Ramp =

Un point est éliminé s’il y a une différence de plus de troiaré&stypes entre lui et son point
associé et sk, est inférieur a 0.5. La distribution d&,,,, et la coupure associée sont illustrées
sur la figure 6.9. Linfluence de cette coupure dans la retleede microlentille est discutée dans la
section 8.5, a propos de I'événement EROS2-LMC#11. Limibeede cette coupure de nettoyage a
été spécialement étudiée a partir d’'une simulation de ieictiles sur les données et aucun rejet de
points supplémentaires n'a été remarqué.

2000 D 1000000
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Mean 0.9323

RMS 0.1917
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FiG. 6.9 —Distribution du rapport R, (ici, étude des points bleus par rapport aux rouges) et
coupure associée. Une sélection des points supérieurs gn3asi du flux moyen a été réalisé a ce
niveau.

_BILAN DU NETTOYAGE

Comme on peut le voir sur la figure 6.10-gauche, la fractiopalets éliminés pour une courbe
de lumiére donnée (normalisation prise par rapport au nemmages obtenues aprés le nettoyage),
ne dépasse que trés rarement les 10%. Ce taux déja impde=plicgie par le défaut de pointage
du télescope (fig. 6.10-droite), qui affecte les étoilesitiprsées en bord de CCD, mais aussi par
I'évolution de ce pourcentage en fonction de la luminoséad'étoile : les étoiles les plus faibles sont
les plus touchées (comme attendu).
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FiG. 6.10 —A gauche : (en haut) Distribution du pourcentage de pointemésures considérés comme
bons dans une courbe de lumiére (normalisation par rapparnambre d’images obtenu aprés le
nettoyage). (en bas) Evolution de ce pourcentage en fondeda magnitude de I'étoile considérée (
log(flux_moyen) ).

A droite : Evolution du pourcentagie points de mesures considérés comme bons dans une courbe de
lumiere suivant 'emplacement de I'étoile sur un CCD. Latehiguivant x ou y) de la valeur du pour-
centage est due au défaut de pointage du télescope. Ledioasiaencontrées selon x s’expliquent

ici par la présence de lignes de CCD défecteuses.

6.2 Reésolution photométrique

Il a été montré dans la section 4.2.2 qu'il existe plusieunses d'observation définies suivant
les courbes d'isophotes des Nuages de Magellan et qui paisées temps de pose différents. Les
champs centraux, qui sont des champs trés denses en éttilgssademps de pose inférieurs (180 s)
aux champs extérieurs moins denses (300 s). Cette difiéréapparait bien sir dans notre limite de
résolution photométrique : il est plus difficile d’'obsendss étoiles faibles dans les champs centraux
encombrés que dans un champ externe.

Sil'on prend comme exemple le CCD4 du champ Im001, trés deluse atypique), on s’apercoit
gue notre limite de résolution%% = 1) est environ a la magnitude 21.5 en rouge et a la
magnitude 22 en bleu (voir fig. 6.11). Mais celle-ci varie s@alement selon la zone d’observation,
mais aussi selon la position de I'étoile sur la mosaique d®LEN effet, la figure 6.12, ou les
précisions photométriques moyennes de différentes zamggeprésentées, montre qu'il existe une
différence de limite de résolution d’environ 0.6 magnitetdre des champs extérieurs et des champs
centraux, s'expliqguant par une photométrie plus facileadisér d’'un coté que de I'autre (champs tres
denses) et par la différence de temps de pose. Et si I'on aemypaCCD positionné a I'extérieur de
la mosaique (le 1) et un CCD situé au centre (I€4) de celle ci (voir fig. 6.13), on remarquera
gu’une différence identique de 0.6 magnitude apparait aecde la variation de seeing résultant de la
projection dans le plan focal de I'image.
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FiG. 6.13 —Comparaison des précisions photométrigues moyennes del3 @&présentatifs de la
mosaique : 0, 2 et 4. Le calcul du rapport Dispersion/Fluxktoy été réalisé a partir des quarts k et
m des CCDs étudiés, des champs Im001 et Im009. Caméra roisgiel@ue.
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En regle générale, la précision photométrique atteint 106% pne magnitude de 19 en rouge et
19.4 en bleu (magnitude correspondant typiquement aulegt@éantes Rouges). Pour une méme
magnitude, une différence supérieure a un facteur 2 pestegexgelon le champ et le CCD étudiés.
Cette précision subit une lIégére augmentation a grand fhixf{g. 6.11) a cause de la saturation des
étoiles et de leur variabilité fréquente a cette magnitude.

Attention, il est a noter que la précision photométriquel@v@ussi temporellement. La figure
6.3 nous a montré qu’une perte linéaire de luminosité erlistant les trois derniéres années d'obser-
vation, a cause des poussiéres accumulées sur le miroiaipginAu final, en 2003, on peut estimer
gu’environ 1 magnitude a été gaspillée de ce fait.

6.3 Correction des courbes de lumieres

Les courbes de lumiéeres d’'un certain nombre d’étoiles dtettaes par des effets systématiques
qui leur donnent un aspect variable. Cette variabilité espéfiodicité annuelle, et se présente sous
des formes efi|y” ou”()” ou encore “/” ou “\" a chaque saison. Ces déformations, Msildans
les deux couleurs, traduisent des problémes dans la regctien photométrique du flux. Elles sont
reliées au fait que les champs d’'observations ne sont jashairvés a la méme position dans le ciel
et a la méme heure de la nuit : le LMC et le SMC sont observés urakhsrizon en début ou en
fin de nuit suivant que I'on observe au mois de juillet (débaitsdison) ou au mois d'avril (fin de
saison). Ces effets systématiques induits sont fortenwntlés a des variables telles que le seeing
(S), la masse d'air (M) traversée et I'angle horaire (AH)i(Ves fig. 6.14), qui possédent aussi cette
variabilité saisonniére. Seules les étoiles les plusdaibbnt affectées par de telles déformations (fig.
6.15).

_Méthode de correction :

Afin de pallier ce probléme, qui perturbe la recherche deateatilles, une méthode de correction
des flux a été mise en place. Elle est expliquée en détail dankqsserre, 2000, thése] ; la correction
en fonction de I'angle horaire lui a été ajoutée dans le cdeieette thése. Elle consiste a corriger pour
chaque courbe de lumiére, de chaque étoile, les flux de fagendie négligeables les corrélations
PFluz—Seeings PFluz—Masse d'air €L PFluz— Angle horaire- POUr Cela, on effectue une correction linéaire
des flux, indépendamment de la couleur, de la maniére saivant

F-CZF;‘—(XX(SZ'—SQ)—ﬂX(MZ‘—M())—’YX(AHZ‘—AH()), (613)

7

ou F; et Ff représentent les flux avant et aprés correctiofmets, v) les coefficients correcteurs a
déterminer {S;, M;, AH;) étant les valeurs de seeing, de masse d’air et d’angle bgraur 'image
i considérée etSy, My, AH,) étant leurs valeurs moyennes auxquelles on choisit de seafiser.
Les termes de second ordre ne sont pas pris en compte podifisinig probleme. Pour déterminer
les coefficients correcteurs, on annule les corrélatiosdrdes paramétre®; (j € [1,3]) avec le flux :

TFcOPp;

aveco e etop, qui représente les écarts-types des distributions desdiuigés et du parametig;.
En utilisant I'équation 6.13 et 6.14 pour les trois variablen obtient I'équation matricielle suiv-
ante :
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Fic. 6.15 —Evolution moyenne des coefficients de corrélation entreube (faméra bleue) d'une
courbe de lumiére et les variables saisonnieéres comme Irgsda masse d'air et I'angle horaire, en
fonction de la magnitude de I'étoile étudiée. Les étoilegls faibles sont les plus affectées par les
déformations Bgos > 19). Etude réalisée sur 2% des étoiles du champ Im001.
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op,  P120P, P130P; o PF—P,
P120p,  Op,  P230Py B | =0or| pr-p |, (6.15)
p130pP;  P230P, op; Y PF—P3

ou (p12, p13, p23) sont les coefficients de corrélation croisés entre les traigbles. Ce qui nous
donne, aprés l'inversion matricielle :

pPF_pP,
a (1—p35) (p13p23 — p12)  (p12p2s — p13) 7P,
B | =D x| (pi3p23 — pi2) (1—p%) (p12p13 — p23) TQQ , (6.16)
¥ (p12p23 — p13)  (p12p1s — pas) (1 —plo) Pt
3
avecD = I

14+2p12p13p23— P25 P23 02

_Résultat de la correction

Cette correction est appliquée sur toutes les étoiles, eflaist aussitot retirée si la dispersion
intrinséque de la courbe de lumiére est dégradée de plus gabeéktte correction. Cela peut se pro-
duire si une microlentille posséde son pic de plus granddificagion pendant un inter-saison ; dans
ce cas, une corrélation artificielle est créée avec uneblartalle que le seeing. Par la correction, la
forme de I'’événement microlentille en serait alors modifiée dispersion intrinséque des mesures
(c.a.d point a point le long de la courbe de lumiére), qui adtan estimateur de la qualité de la régu-
larité d’'une courbe de lumiere, permet de l'éviter. La caepappliquée est illustrée avec la figure

6.16-gauche, qui représente le rapport des dispersionsadede la courbe de lumiére aprés et avant
correction ; celui-ci est presque toujours inférieur a 1.

L'amélioration des courbes de lumiéres est montrée sundekges exemples des figures 6.17 et
6.18. La derniére montre la modification apportée a la codedemiere de I'événement microlentille
EROS2-SMC#1 trouvé en 1997, qui en bleu se trouve étre trddlée a la variable d’angle horaire.
Plus généralement, les effets de la correction sont vsible la figure 6.16-droite, représentant la
modification apportée au coefficient de corrélatigys obtenu avec les courbes de lumiére Rouge et
Bleu d’'une méme étoile. A cause des variabilités saisoasjéa corrélation moyenne était positive ;
maintenant cette derniére a été ramenée a une valeur mopkrmbasse (mais toujours positive),

permettant bien de distinguer les étoiles intrinséquemnariables, qui posseédent une forte valeur du
coefficient de corrélation.
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FIG. 6.16 —A gauche : distribution du rapport des dispersions le londadeourbe de lumiére (Aprés
correction / Avant correction). Celui ci est en général iigé@r a 1, mais pour des étoiles variables
ou des effets de microlentilles entre deux saisons, il peeitsépérieur a 1, signifiant du méme coup
une dégradation de la courbe de lumiére. La coupure appéigaétorisant une augmentation de la
dispersion de 5% suite a la correction, est illustrée.

A droite : Distribution du coefficient de corrélation entreslcourbes de lumiére des deux couleurs
d’'une méme étoile : en tirets, avant correction et en tradiplaprés correction. Noter I'importante
amélioration ! Etude réalisée sur 2% des étoiles du cham@in0
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FiG. 6.17 —A gauche : exemple de courbes de lumiere affectée par des sffisonniers (étoile
Im0013n-4745). A droite : ces mémes courbes de lumiéresayéection.
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FiG. 6.18 —A gauche : Courbe de lumiéere affectée par des effets sas@an bleu (surtout lié a
I'angle horaire) du premier événement microlentille tréuen direction du SMC (étoile sm0054m-
5761). A droite : ces mémes courbes de lumiére, aprés cmrect

6.4 Conclusion

Cette étape de nettoyage et de compréhension des donnd&tapst la plus importante pour
mener a bien une analyse. L'idée est de procéder a un repetreigx de tout objet, image ou encore
point de mesure, qui ne donnent pas assez confiance et potimaus induire en erreur par la suite.
De plus, il est nécessaire de garder un lot de données le pilusdene possible pour simplifier son
étude.

A ce niveau, il apparait que plus de 33 millions d’étoilesqour le LMC et ~4 pour le SMC)
vont pouvoir étre utilisées pour la recherche d’effet deratantille. Les courbes de lumiére associées
contiennent en moyenne 430 points de mesure photométraudelMC et 780 pour le SMC entre
juin 1996 et février 2003 (la caméra rouge a été éteinte eeisdpe 2002). La limite de résolution
photométrique est environ a la magnitude 21.5 (22.1) enea@ig la magnitude 22 (22.6) en bleu
pour un champ central (externe).
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Chapitre 7

En quéte de microlentilles de longue
durée...

La premiére analyse réalisée a été orientée dans le butadtiséher des effets de microlentille de
trés longue durée parmi I'ensemble des étoiles répertorisarés avoir commenté les raisons d’'une
telle analyse, je décrirai ensuite son organisation quésame a une recherche par des critéres de
forme des courbes de lumiére. Les résultats obtenus santéésdans les derniéres sections.

7.1 Raisons

Des résultats sur le contenu du halo ont déja été obtenu sirperl6 ordres de grandeur en
masse. Mais la figure 3.6, qui résume ces recherches, nousengoril existe encore un “gap”, entre
1 et 400M, pas ou mal couvert. A ce niveau, I'étude des perturbatiesssgistemes liés par de tels
objets est difficile a cause de leur faible pouvoir grawitaiel et celle par la recherche d'effets de
microlentille atteint une limite car leur durée avoisinallaée totale des observations réalisées (pour
100 M), tg ~ 2 ans, eq. 2.42). Pour obtenir la sensibilité nécessaire, illess amportant d’étendre
au maximum les observations en temps, mais aussi d'angdiisgeurs dizaines de millions d’étoiles
car le nombre d’événements attendus pour un halo standzirddd machos de 1QW, est faible ; il
s’éléve dans notre cas a 32 (avec une valeur irréaliste di H0gfficacité de détection) (eq. 2.40).

La réalisation d’'une analyse entierement dédiée a la relsbat’évéenements longs de microlen-
tille est nécessaire car, par leur principe - la rechercbhaalfluctuation significative au dessus d’'une
ligne de base - les analyses classiques ne peuvent mettvgdenaee une fluctuation couvrant en to-
talité ou presque la durée des observatidhgj. En effet, la définition d’'une ligne de base devient
généralement délicate lorsque la durée d’Einstein du phéne avoisine environ un cinquiéme de
T,ps (soit ~ 600 jours dans notre cas). Sans l'information du flloyem de I'étoile microlentillée,
seule la recherche par des criteres de forme nous permeudesncsortir. Cela n’a jamais été réalisé
auparavant a cause de la faible sensibilité des analysexcgsuurées : avec 10,7 millions d’'étoiles
suivies sur 5,7 ans, seulement 10 événements microlergitiaificatifs (A>1,34) occasionnés par des
machos de 100/, pouvaient étre attendus dans les données de I'expériencgHdsi I'on consid-
ere une efficacité de détection optimale. Avec 32 événenadtgsdus dans les données d’'EROS-2,
la tache reste difficile mais tout a fait réalisable s'il éxian signal clair positif dans cette gamme de
masse.

La nature de ces objets pourrait étre des trous noirs de medeemeédiaires, résidus d’étoiles de
population 11l [83, Madau et Rees, 2001].

121



122 CHAPITRE 7. EN QUETE DE MICROLENTILLES DE LONGUE DUREE...

7.2 Le Monte-Carlo

Nous réalisons une simulation Monte-Carlo d’événementaidmlentilles gravitationnelles pour
contrbler I'effet des coupures de sélection sur les coudmesumiére. Une simulation théorique
compléte du télescope, de I'appareillage, des étoilesrobag et des effets systématiques associés
(météorologiques, instrumentales...) étant illusoaenéthode utilisée consiste a engendrer ces évene-
ments directement sur les courbes de lumiére réelles, widgeapres I'étape de réduction photométrique.
Cette méthode posséde I'avantage de simuler des micttderstir la méme population d’'étoiles suiv-
ies et dans les mémes conditions d’observation.

Nous madifions alors les courbes de lumiére initiales de 28¢tiles cataloguées, choisies aléa-
toirement, suivant les trois parametres (le temps du maxingule parametre d’'impaat, et la durée
de l'effett ), tirés au hasard, d’'un phénoméne de microlentille simy@enoyenne en flux de I'étoile
va nous servir de niveau de base auquel on va appliquer lfaagbn : nous multiplions chaque
mesure de flux i par 'amplificatiorl(¢;) déterminée et corrigeons I'erreur du point en conséquence.
La dispersion initiale est conservée en tenant compte darfé&n nombre de “sigmas” du point au
flux moyen : pour ce faire, une paramétrisationdeexp (—B. log (flux)) a été réalisée de la résolu-
tion photométrique en fonction de la magnitude de I'étadlarse (voir fig. 6.11 & 6.13) et ce pour les
différentes zones photométriques déterminées.

Les paramétres des microlentilles sont tirés aléatoiréchefacon uniforme :

— to € [d—600; f+ 600] = [1800;5400] : ou d et f sont respectivement les limites inférieure et
supérieure (en jours, JD-2447892.5) de la plage d’obsenaCes valeurs permettent de tenir
compte des événements qui possédent leur maximum d’amaptificun peu avant ou juste
aprés notre fenétre d’observation.

— up € [0;1] : Cela correspond & une amplification supérieure a 1.34.

— tp € [300;3000] (jours) : selon une distribution plate ény(¢x)!. Les événements de courte
durée ne sont pas engendrés, tout comme ceux dépassarédaatate des observations.

Chaque courbe de lumiéere simulée passe ensuite les mérpes é&anettoyage et de sélection que
les courbes originelles. Cela nous permet d’estimer |'affté de rejet de chacune des coupures. Ces
courbes recherchées, présentées ci-apres (fig. 7.1), prmdéapale particularité d’étre soit monotone
dans leur variation (montante ou descendante), soit pigsda forme d’'une bosse. Il est a noter que
le moment du maximum n’apparait pas forcément durant nédge’ observation.

7.3 Lanalyse

Le but principal de cette analyse est de distinguer les esude lumiére d’étoiles variables a
longue période des courbes de microlentilles potenticiite peut se résumer en 3 étapes :

1. Le filtrage correspondant a I'élimination de toutes lasl€s stables pour ne garder que les
étoiles variables et cohérentes dans les deux bandesapsaibservées.

2. La sélection des courbes de lumiére pouvant corresp@nanesignal de microlentille.

3. Le rejet des bruits de fond.

!La justification venant du fait que pour des machos de mémee’n@% est proche d’'une loi gaussienne.
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FIG. 7.1 —Exemples de courbes de lumiéeres simulées et recherchésd'daalyse d’événements
microlentilles de trés longue durée (cas des grandes awgtiifins, c.a.d supérieures a un facteur 4,
ug < 0.25).

7.3.1 Filtrage

Cette premiére étape est une étape servant a réduire deensigid@ficative la quantité importante
de données de départ pour simplifier la tache de I'analy$esEltraduira, en pratique, par la création
de nouveaux fichiers de suivi (voir sect. 5.5), appelés fistde suivienrichis contenant une petite
partie des courbes de lumiére originelles, sélectionndieart les caractéristiques de la cible chaisie.
Le phénomene de microlentille étant purement d’origin@itaiionnelle, la caractéristiqgue essentielle
de ce dernier est donc son achromaticité : I'évolution tefode I'amplification dans les deux filtres
d’observations doit étre exactement identique (sauf diédilending majeur).

A partir de cela, il a été décidé de ne garder que les courbksrdere présentant un coefficient
de corrélationprp entre les flux rouges et bleus élevé. Pour son calcul, chamube de lumiere a
subi un lissage pour éviter d'étre biaisé par un ou plusipoists aberrants visibles dans les deux
couleurs. Ce lissage a été réalisé a partir d'une fenésseagite de 5 points de largeur, ou le flux de
chaque point central était remplacé par le flux médian de¥gde la fenétre. C’est la seule coupure
qui a été utilisée a ce niveau. Elle s'est avérée efficace llEaagiermis de ne garder qu'un peu
plus d'1% des étoiles, soit la quasi-totalité des étoilésnsequement variables. Le lissage, qui a
été appliqué ici pour augmenter l'efficacité de la coupurétéaretiré pour la suite du processus de
sélection.

Z (FR,lisse - <FR>) (FB,lisse - <FB>)
\/Z (FR,lz’sse - <FR>)2 X \/Z (FB,lisse - <FB>)2

PRB,lisse = (7.2)
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Pour I'étape de filtrage, la coupure appliquée est la suvant

filtrage : PRB,lisse > 0.6 (7.2)

et les distributions associées, pour les données et leggas simulés, sont représentées sur les
figures suivantes :

104 E Entries 78534 [ Entries 66658
Mean 0.1200 Mean 0.6796
RMS 104k RMS 0.3262

nin L Lo PR L @& L L A L P I L L L | L
—0.6 =G4 -0.2 o] 0.2 0.4 0.6 Q.8 1 —0.6 —-0D4 -0.2 o} 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
Rho_RB_lisse Rho_RB_lisse

Fic. 7.2 —Distributions du coefficient de corrélation entre les fluxestus a partir des deux filtres
d'observations Reros; BEros)- Les données sont a gauche et les événements simulésea desit
parties hachurées correspondent aux zones sélectioniaéds rremiére coupure de sélection. Noter
I'échelle logarithmique en ordonnée.

7.3.2 Coupures de sélection

Pour ne retenir que des courbes de lumieres comportant entdeffet de microlentille, 8 étapes
de sélection successives ont été retenues. Je les disoue ipar une.

Au préalable, je définis une notion qui va étre utilisée pasuie : I'amplification A..¢m. Sa
valeur correspond au rapport entre les flux extrémaux d'onebe de lumiére. Ceux-ci sont obtenus
a partir d'une fenétre glissante, de 10 points de mesurearde, lqui permet, de proche en proche,
de retenir la valeur maximum et minimum calculée avec la mogedes 10 points consécutifs de la
fenétre.

Fluxmazimum (10 points)

(7.3)

A =
extrm = g X minimum (10 points)

1) Corrélation rouge-bleu

La méme coupure que celle utilisée pour I'étape de filtrageéeappliquée ici, mais avec une
valeur limite autorisée plus élevée :

Coupurel : PRB,lisse > 0.7 (7.4)
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FIG. 7.3 —A gauche : Représentation 3D de la distribution du nombrev&éments simulés puis
sélectionnés (axe z), du coefficient de corrélation Rouga-Bssé en fonction du moment de plus
grande amplification #). Parameétres de génération Monte Carlo utilisés iciy:est borné entre
500 jours aprés le début des observations et 500 avant ladihlescentre de notre plage de prise
de donnéesiy € [0,1]; tp € [1000;10000] jours soit des évenements tres longs. On s’apercoit
de la plus faible corrélation existante entre les courbeduteiere obtenues dans les deux bandes
spectrales pour des événements dont le maximum d’ampdificapparait au centre de nos données,
'amplitude de variation est alors insuffisante pour qu’ucarélation apparaisse (un exemple de
courbe de lumiére est donnée dans la figure 7.6, courbe D).okedr Distribution du paramétre

to engendré (trait plein) et sélectionné apres I'applicatide la premiere coupure de cette analyse
sur le coefficient de corrélation Rouge-Bleu lissé. Un crdienviron 20% apparait au centre de
la distribution sélectionnée (les paramétres de génémakitonte Carlo sont identiques a ceux de la
figure de gauche) ; celui-ci est encore visible a la fin de llgsa (voir figure 7.13 haut-gauche).

Les évenements simulés éliminés par cette coupure sontd=etaible amplification (typiquement
up > 0.6), mais aussi ceux présentant une faible amplitude de iaridtirant la plage d’observation.
C’est le cas tout particulierement des évenements miditidsnde trés longue durée dont le moment
de plus grande amplificationy se trouve étre au centre de nos données (voir figure 7.3 diede
lumiére D de la figur&€.6 pour un exemple), un creux en efficacité d’environ 20% appalars dans
notre efficacité finale lors de la représentation de la Bistion det.

2) Ajustement d’une fonction quartique

La seconde coupure appliqguée a pour but de sélectionneplebeas de lumiére sur un critére
de forme. L'ajustement d’une fonction quartique (polynédeedegré 4) permet, grace au second ex-
trémum qu’elle contient, de ne garder, a priori, que les lmesipossédant une phase montante ou
descentante ou les deux successivement. Cet ajustemenbatige de pouvoir étre réalisé analy-
tiquement et non par la procédure itérative de minimisatierla fonction de chi2, et donc d’étre
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utilisé sur un grand nombre d’étoiles. En pratique, les Hfgomaximums et minimums de chaque
courbe n'ont pas été retenus pour le calcul de I'ajustensait il le nombre de points retenus).

La sélection a été appliquée sur le gain de chi?guartique (Calculé aprés I'ajustement ana-
lytigue) obtenu en comparaison de celui d’'une constantéll}femoyen) (eq. 7.5). Des exemples
d’'ajustement de la fonction quartique sur des courbes di&hersimulées sont présentés dans la fig-
ure 7.6. Notre coupure se sépare en deux suivant la valelamdplication A..: ; les étoiles qui ont
faiblement varié pouvant posséder un gain de chi2 supé&iealies dont le signal est trés significatif.
Cela s’explique par la différence explicite entre une ceudb microlentille classique et la partie cen-
trale d’'une fonction quartique. Le choix de cette dicho®mmse comprend aisément en regardant les
figures 7.4, représentant I'amplificatioty,.+, en fonction deAXQQuartique : la majeure partie des
étoiles courantes sont ainsi rejetées, au prix d'une bdsswtre efficacité de détection notable.

2 2
XConstant — XQuartique

AXzQuartique = X (N - 5) (75)

2
X Quartique

ENTRIES 211203 ENTRIES 36837

log10(Ampli-R)
X
I
log10(Ampli-R)

i
T

0.8 1.25 n

0.6

0.4

0s [

025 |

wf e e ] o 5 o 5 “5‘5““4 e eon BPve ool o ehlles ga fan eo o oo

5 4 0 1 2
log I(DChi2_Quartique_Constante-R)

4 5 6
log10(DChi2-Quartique_Constante-R)

FiG. 7.4 —Représentation de I'amplificatioA..+-»,, €n fonction du gain de chi2. Les données sont a
gauche et les évenements simulés a droite. La coupure appligst illustrée par la ligne rouge.

\oici la série de coupures utilisées, I'étoile devant lass&sre dans les deux couleurs pour étre
retenue :
Coupure2a : log(szQumtique) > 2.1 pour Acptrm > 6 (7.6)
Coupure2b : log(szQuartique) > 3.0 pour Acgtrm < 6 (7-7)

La coupure 2b élimine les étoiles éruptives de type Novaerde amplification : la soudaineté de
'augmentation en magnitude ne permet pas un bon ajusteteeqtiartique. Les distributions de la
valeur du gain de chi2, pour les données et pour les événersiemtlés, sont représentées ci-apres.
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Entries 211220 r Entries 36837

W*H T T T T P Y B

-2 -1 0 1 2 E 4 5 0 1 2 3 4 5 3
log10(DChi2_Quartique_Constante-R) logl0(DChi2_Quartique_Constante-R)

Fic. 7.5 —Distributions de la valeur du gain de chi2. Pour les donnéeagaeche et les événements
simulés a droite. Les zones délimitées par les pointilléss sélectionnées. L'échelle est logarith-
mique en ordonnée.

3) Linéarité rouge-bleu en temps

Cette coupure rejoint dans l'idée la premiére sélectiofis@&a sur la corrélation entre les deux
courbes de lumiéres de I'étoile source. Le but, ici, est detanir que les étoiles dont les flux rouges
et bleus varient de facon linéaire I'un par rapport a I'auihe effet, sil'on considére une étoile de flux
de bas€¢r,o, 9B,0) et un flux supplémentairer 1, ¢ 1) jouant le réle de blending, on retrouve les
égalités suivantes lors d’un effet de microlentille repréé par A(t) :

or(t) = A(t).dr0 + ¢RI (7.8)
¢p(t) = A(t).¢Bo + ¢B,1 (7.9)
qui nous aménent alors a I'égalité suivante :
Or(t) = 2B b(t) + (1 — 2EL p1) (7.10)
®B.0 ®B.0

soit une relation linéaire entigr (¢) et (t), avec la couleur de I'étoile sourc%}g) comme coeffi-
cient directeur. ’

Il existe une solution unique dans le cas de I'ajustement 2iDeddroite suivantyg et ¢r, en
tenant compte des erreurg et or de chaque points de mesurassocié en temps; pour cela, il est
nécessaire de minimiser la fonction :

B Z (pri —a—b.dp,)?

o%Ri+b%.0%p;

par rapport aux deux parameétres a et b, puis faire 'nypetséwante o2 ; = K2.0%p,;.
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FiG. 7.6 —Courbes de lumiére simulées avec I'ajustement d’'une fomauartique superposée et
ce pour différents temps d’Einstein (100, 500, 1000 et 500@s). A gauche, pour un paramétre
d’'impactuy = 0.5 et a droite pourug = 0.05, le maximum d’amplification se trouve dans tous les
cas au centre de notre plage d’'observation. Le flux de bas&tglé originelle est d’environ 8000
ADU. Dans ce cas de figure, toutes les courbes les lumiéré AsatiD, ont été sélectionnées par la
2éme coupure de mon analyse sur le gainddepporté par un ajustement d’une fonction quartique
par rapport a une constante (le flux moyen).
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A ce niveau, la linéarité entre les deux flux est évaluée aesutzait le nombre de traversééspg
de la droitepr = a + b.¢p avec chaque couple de poiriisr ;, 5 ;) ordonnés chronologiquement :
cela correspond au nombre de paquets de points consédtuiis de part et d'autre de la droite.
Ce nombre est ensuite normalisé au nombre de paires de painide chaque courbe de lumiére
pour autoriser leur comparaison (il s’agit en principe @uoi binomiale de probabilité p=0.5, dont
la valeur moyenne eé¥% et la variance égaleﬁg—B ).

Trp — % 2TrB — NrB
Nap B Ngp

Tiin,rRB = (7.11)

La coupure alors appliquée est la suivante, on ne séleetigua les courbes de lumiére dont :

Coupure3 : Tiin,RB > —5 (7.12)

Elle permet d’éliminer en particulier les étoiles variablie type super-Géantes Rouges, situées en
haut a droite du diagramme HR, dont les variations de lunitiégeent chromatiques. Les distributions
de la variablel};, rp sont visibles sur les figures suivantes, pour les donnéessetulation Monte-
Carlo.

Entries 3572 E Entries 24812
Mean —6.462 [ Mean —-1.178
RMS 4568 E rMS [T 1.908

107 103

S R T I AN A L
0 5 -20 -17.5 -15 -125% -10 -75 -5 -—25 D 2.5 5
Tlin_RB Tlin_RB

Fic. 7.7 —Distributions de la variablel;;,, rp pour les données a gauche et les événements simulés
a droite. Les parties hachurées correspondent aux étodecsonnées par la coupure. L'échelle est
logarithmique en ordonnée.

Cette coupure prometteuse a malheureusement été limitdepaystématiques observationnelles
comme les effets de saison dus a la réfraction atmosphérique

4) Amplification

Cette coupure, divisée en deux, est utilisée pour ne gardeleg effets les plus significatifs. On
ne sélectionne tout d'abord que les courbes de lumiére qiageune amplification entre ses flux
extrémaux f..:-) supérieure a 1.34, correspondant a la valeur de 'amglificdors de la traversée
du rayon d’Einstein du déflecteur par I'étoile soureg & 1). Puis sur la valeur de la variable C
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dite de “cohérence” de la courbe de lumiére : elle corresgandpport entre I'amplificatiod ...ty
et la dispersion intrinséque des mesures point par poipelép e ne, NOUS renseignant sur la
régularité de la courbe de lumiére. Cette derniére coupermgt d’éliminer les courbes, qui pour
une amplification donnée, possédent trop d’irrégularitésqui serait imcompatible avec un effet de
microlentille.

¢ = Acrtrm (apU—) (7.13)

O Interne

La dispersion intrinséque; ;.. €St calculée a partir de I'écart-type de la distributionaledriable
S (t;), définie par I'écart des mesures a l'interpolation linédigs deux points voisins :

ti — ti_
S(t:) = F (t;) — |F (ti1) + (F (tiy1) — F (ti-1)) x ﬁ (7.14)
i+1 = Li—
\oici les coupures appliquées :
Coupureda : Aertrm > 1.34 (7.15)
Coupure4b : C > 0.003 ADU™'  soit log(C) > —2.5 (7.16)

Les distributions de la variable C, pour les données et lesgwents simulés, sont représentées ci-
aprés. La coupure 4b posséede un fort pouvoir de réjection.

Entries 1579 [ Entries 23838
Mean —2.583 1800 Mean —2.087
RMS 0.4164 r RMS 0.3751

18C0 :
14G0 :
1200
1000 [
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log10(C) log 10(Ampli/Siglnt)

FiG. 7.8 —Distributions de la variable de cohérence C (eq. 7.13). Adi@upour les données et droite
pour le monte carlo.

5) Rejet des marches d’escalier

Comme cela a déja été mentionné lors de I'étape de nettogage 6.1.2), les marches d’escalier
sont le fruit d’'un biais systématique photométrique. Lasrbes de lumiére comportant cet effet sont
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écartées a l'aide d’'une série de 4 critéres permettant dédies :

— [5a] Valeur de la variable de pollution élevée (eq 6.11)ltudion > 0.08

— [5b] Ajustement de la fonction quartiquéog(AXQQuamque) < 3.4

— [5¢] Amplification : Acgtrm < 8

— [5d] Nombre de paquets de points consécutifs NRUN de patietre du flux de base (voir
sect. 8.3.1), avant puis apres le moment de la mar8hRlU Ny yont > —6& NRU Ngprs > —9

Le dernier critéere est appliqué pour sélectionner des esutle lumiére possédant deux plateaux,
avant et aprés le moment de changement de la PSF occasidafiamhe en marche d’escalier. Une
courbe de lumiére repérée par ces 4 critéres sera consiclEr@ae non exploitable pour la suite de
lanalyse :

Coupureb : non (5a ﬂ 5b ﬂ 5¢ ﬂ 5d) (7.17)

A ce stade de la sélection, il ne nous reste plus que des codelddamiére possédant de véritables
variations.

6) Rejet des étoiles variables a plusieurs pics

A ce niveau de l'analyse, de nombreuses étoiles variableagué période (P > 200 jours) sont
encore présentes, car aucune coupure spécifique sur leamdmbosses (théoriguement une au max-
imum pour les lentilles simples) n'a pour I'instant été agpée. Le probléeme principal, pour obtenir
un bon pouvoir de réjection sans trop diminuer notre efftéade sélection de microlentille, est la
dispersion des points le long de la courbe de lumiére qui diffidile la connaissance du nombre
exact de fluctuations : c’est le cas des microlentilles dedaamplification. Il a donc été décidé de
trouver des critéres de sélection pragmatiques pour ppoaeotourner la difficulté. Ils sont au nombre
de deux, correspondant a deux types de variations.

— [6a] Pour repérer puis éliminer les étoiles de type Mira,mésentent des variations en lumi-
nosité revenant au méme niveau inférieur en flux, on caleut®inbre de fluctuations positives
en se plagant sur ce niveau minimum (calculé avec une moyaari® points consécutifs).
Une fluctuation doit comporter plus de 15 points a plus de thaifceci est obtenu a partir de
la dispersion globale des points de la courbe de lumiere) @wa enregistrée comme telle;
celle-ci s'arréte lorsque 5 points consécutifs se situardessous de cette limite. Les courbes
présentant plus de 2 fluctuations sont rejetées :

Coupure ba : Nombre de fluctuations < 3 (7.18)

— [6b] Pour rejeter les étoiles variables a longue périods an comportement plus ou moins
erratique le long de la courbe de lumiére, on calcule le nerdbrcreux ou de bosses rencontrés
(c.a.d de variations importantes). Pour cela, on utilise femétre de 25 points de largeur que
nous déplacgons le long de la courbe de lumiére tous les 25spégalement : & chaque arrét
k, on détermine la moyenne,, et I'écart-type associé,. Avec la série de points obtenus, on
compte ensuite le nombre de variatiaNs importantes, correspondant a deux changements de
direction significatifs consécutifs, définis de cette memigci cas d’'une montée suivie d’'une
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descente) :

2 2 2 2
Ok—1° + O Ok+1° + Ok
mk—mk71>6x — & mk+1—mk<—6>< +T

o (7.19)

La coupure n'est pas directement appliquée sur la valeuvidemais aprés sa normalisation
par rapport a la différence en temps entre le moment du fluxrmanr de la courbe et celui du
minimum (T frnaz, T finin) -

NV +1 . -1
< 0.004 jour
‘Tfmax - Tfmm‘ J

Voici les distributions des deux valeurs présentées, pmudbnnées et les événements simulés :

Coupure6b : V= (7.20)

[ Entries 225 F Entries 18594
s [ Mean 0.4003E-02 i Mean 0.1195E-02
RMS 0.3613E-02 - RMS Q.7226E-03

25 H 103

20 H
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o Livuliidit,
0 00025 0,003 00073 0.01 00125 0,015 0.0173 002 0.0225 0.025 0 0001 0002 0.003 0.004 0.005 0.006 0.007 0.008 0000 0.01
(Nv + 1) / abs(Tfmax -Tfmin) (Nv + 1) / abs(Tfmax-Tfmin)

FiGc. 7.9 —Distributions de la variable V (eq. 7.20), a gauche pour lesmges restantes et a droite
pour le monte-carlo. La coupure est caractérisée par ladigmintillée. L'échelle est logarithmique
en ordonnée a droite.

7) Rejet des étoiles variables a longue période comportantghases montantes ou de descente

Lintroduction de cette coupure a pour but d’éliminer legilés a trés longue période de varia-
tion, ou seulement 2 phases de montée, ou de descentet étasservées (une appartenant a la bosse
principale et I'autre apparaissant en fin, ou au début, desreations). La méthode imaginée consiste
a ajuster une fonction paraboliquElz = At? + Bt + C) sur les courbes de lumiéres et a rejeter
celles qui sont indésirables, c’est a dire qui satisfontrlas critéres suivants :

— [7a] Concavité de la parabole orientée vers le h%{ﬁﬁ >0
— [7b] Moment du minimum de la parabole a l'intérieur du terdjmbservation :
8 € [d+ 300; f — 300], o1 d et f sont respectivement les limites inférieure et Sapée.

— [7c] Echelle de temps’g—f — T frnaz| < 1300 jours
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FiG. 7.10 —Distributions deﬁxd%, a gauche pour les données restantes et a droite pour le ruamke.

De ces trois critéres, nous obtenons la septiéme coupure :

CoupureT7 : non(7a ﬂ 7b ﬂ 7c) (7.21)

8) Sélection par ajustement d’'une fonction microlentille

Pour pouvoir se convaincre qu’un candidat est bien un événemicrolentille, il est nécessaire de
ne retenir que les courbes pouvant étre ajustées de fagsfaisainte par une courbe de microlentille
simple. Pour ce faire, on utilise la méthode de minimisatleria fonction de chi2 avec 4 parametres
libres (le flux de basey, ug ettg). Voici la coupure appliquée :

X,%l
Nddl

CoupureS§ : <2 (7.22)

ou Nddl est le nombre de degrés de liberté pour I'ajustement.

7.3.3 Résultats

L'effet du jeu de coupures utilisées (coupures 1 a 8) surdemées et sur les courbes de lumiére
simulées est indiqué dans les tables 7.1 et 7.2 ci-desdasd.riécessaire que la paire de courbes de
lumiere d’une étoile donnée (rouge et bleu) passe tous i@ses d'analyse pour que cette derniére
soit sélectionnée.
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| Coupures | Etoiles sélectionnéek Fraction sélectionnéé Fraction relative)

[Initialement| 33400354 | 100 % [ 100% |
1 211220 0.63 % 0.63 %
2 3572 0.011 % 17%
3 1579 0.005 % 44.2 %
4 255 0.0008 % 16.1%
5 225 0.0007 % 88.6 %
6 101 0.0003 % 44.7 %
7 85 0.0003 % 84.2 %
8 11 3107° % 12.9%

TAB. 7.1 —Effets des critéres de sélection 1 a 8 sur les étoiles anedydés Nuages de Magellan.

| Coupures | Etoiles sélectionnéek Fraction sélectionnég Fraction relative)

| Initialement | 64240 \ 100 % \ 100 % |
1 36837 58.2 % 58.2 %
2 23606 37.3% 64.1 %
3 22756 36.0 % 96.4 %
4 19188 30.3% 84.3 %
5 18054 28.5 % 94.1 %
6 16991 26.9 % 94.1 %
7 16336 25.8 % 96.1 %
8 12762 20.2 % 78.1 %

TAB. 7.2 —Effets des critéres de sélection 1 a 8 sur des événementenities simulés (utilisation
de 2% des étoiles appartenant a huit champs du LMC (01, 020,83, 34, 48 et 49). Les paramétres
engendrés sont ceux énumérés a la section 7.2.

Efficacité de détection

L'efficacité de détection moyenne sur tous les champs diwhtien atteint environ 20% (normalisé
sur 3200 jours, soit 50% de plus que la durée d’observatiglie)éce qui nous laisse espérer observer
environ 8 événements microlentilles occasionnés par debasale 100 masses solaires si I'ensemble
de la matiére noire galactique se trouve étre sous cetteeform

Les évolutions des 4 paramétres de génération monte-aartdétudiées a partir des deux sim-
ulations suivantes (I'une pour observer le comportememalee analyse pour des effets de courtes
durées, l'autre pour une étude au maximum de notre efficdeitétection) :

— Simulation A : (fig. 7.12) t € [50; 500] jours plat en échelle logarithmique, € [1550; 5550]
en jours Eros (JD -2447892.5) soit 750 jours avant et aprée ptage d’observationsgy, €
[0; 1].

— Simulation B : (fig. 7.13) g € [1000;10000] jours plat en échelle logarithmique, €
[—2650; 9850] en jours Eros (JD -2447892.5) soit 5000 jours avant et apyée plage d’ob-
servationsyy € [0;1].
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Les durées entre 500 et 1000 jourstgeont été aussi étudiées mais nous ne les présentons pas ici.

Ces deux simulations nous montrent que I'efficacité de tiétede cette analyse est nulle pour
des temps d’Einstein inférieurs a 100 jours puis monte gEgivement ensuite pour atteindre un
maximum pour une durée d'environ 4000 jours. Une part mejeldr cette efficacité est due aux
étoiles brillantes (M<19), dont la faible dispersion demmde mesures facilite I'analyse et pour un
parameétre d’'impactyp) inférieur a 0.5, donc pour des amplifications supérieur@slaa raison du
creux d'efficacité apparaissant au centre de la distribudioparamétre, (Simulation B) est expliqué
lors de la discussion de la premiére coupure (voir 7.15).

A partir de la figure 7.11 représentant, pour chacune des diealations, la duréetf;) des
évenements simulés sélectionnés en fonction du momentudegphnde amplificatiort(), on peut
se rendre compte que I'on ne peut plus détecter des micittderdont let, se trouve dans un trou
d’observation d’inter-saison si la durée de celle-ci eféirinure a 250 jours. Pour des événements de
plus grande durée dont tg se trouve hors de notre phase d’observation, il est encassilpe de
percevoir un effet, dans le cas de petits paramétres d'impide maximum d’amplification apparait
a environ%“ des limites temporelles d'observations (soit j|=250 pouddbut et j=2500 pour la fin
j=JD-2450000).

Z7

log10(tE)
loglO(tE)

26 |-
25 | 3s

23 [ 36

P 2 N I N [ RS B I O
=500 0 500 1600 1500 2600 2500 3000 —6000  —4000  —2000 o 2000 4000 6000 5000

10 (JD-2450000) 0 (JD-2450000)

FIG. 7.11 —Variation delogio(tg) en fonction de la date du maximum d’amplificatignpour les
évenements simulés sélectionnés par I'analyse. SimulAtjouis B.
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FiG. 7.12 — Simulation A : Variation de l'efficacité de détectien fonction des 4 paramétres
de génération utilisés pour la simulatioty,(ug, tz et la magnitude de I'étoile source utilisée).
Ceux-ci ont été engendrés de cette maniértg : € [50;500] jours en échelle logarithmique,
to € [—557.5;3442.5] (JD -2450000) soit 750 jours avant et aprés notre plage dobations,
up € [0;1]. La normalisation en durée est donc de 4000 jours.
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Fic. 7.13 —Simultaion B : Variation de l'efficacité de détection en fome des 4 paramétres de
génération utilisés pour la simulatiorig( ug, ¢ et la magnitude de I'étoile source utilisée). Ceux-
ci ont été engendrés de cette maniéng;: € [1000; 10000] jours en échelle logarithmique,, €
[—4757.5;7742.5] (JD -2450000) soit 5000 jours avant et aprés notre plage skobations,ug €

[0; 1]. La normalisation en durée est ici de 12500 jours.
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Présentation des candidats microlentilles

Finalement, sur un peu plus de 33 millions d’étoiles an&ygsé&eules 11 candidates subsistent,
appartenant toutes au LMC. La fluctuation retrouvée suel'dientre elles étant due au passage d’'un
écho lumineux provenant de la supernova 1987a (voir anngxell@ ne sera plus retenue dans la
suite de la discussion. Les courbes de lumiére des dix aohjess sont présentées a la fin de ce
chapitre (figures 7.16 a 7.25), chacune d’entre elles étaainapagnée des courbes obtenues a partir
des données de I'expérience MACH@eul le candidat numéro 2 ne posséde pas de contre partie).

Tout d’abord, on peut remarquer que les candidats ne somépessentatifs de la distribution des
étoiles du LMC, car 9/10 se trouvent dans les champs cen(ralaxbarre du LMC) qui comprennent
moins de 30% des étoiles suivies par EROS2. Selon une lontiie, la probabilité d’'une telle
configuration est de I'ordre d&)—* : cela montre donc qu'il est impossible que la grande majorit
de ces objets soient des microlentilles du halo. Puis, grégel années de données supplémentaires
(avant 1996), prises par I'équipe MACHO, il a été possib#idiiner 8 de nos candidats du fait de leur
variabilité incompatible avec I'effet de microlentillealeerché. Ce sont des étoiles intrinsequement
variables de trés longue période, supérieure a 5 ans, dovg woyait qu’une partie, trompeuse, de la
fluctuation observée.

Il ne nous reste donc plus que 2 candidats potentiels (#2)eg##tont un comportement bien
achromatique (voir fig. 7.26). Cependant, dans le diagraidRédfig. 7.14-haut), il apparait claire-
ment que les 2 étoiles correspondantes sont situées dandnait @eu peuplé (comme dailleurs les 8
autres!) : il est fort probable que la variation observéeaiigoms due a une microlentille, mais encore
une fois a une variation intrinséque de I'étoile. Un effattjculier de recherche d'images antérieures
doit tout de méme étre fait, en ce qui concerne le candidaénui, pour savoir comment ce dernier
a évolué car il se trouve dans une zone d’efficacité non regbig si I'on regarde la figure 7.14-bas :
mais attention, la ressemblance avec le candidat 9 estinépp

Voici les caractéristiques de I'ajustement d’'une courbd?dezyski (ordre de grandeur), et les
amplifications, rouge et bleu, entre les valeurs extrénces/ées :

\ Candidats [ to(JD —2450000) | uo | tg (jours) | Acatrm,r | Acatrm.B |
#2,Im0031k-14212 -1679 0.001] 2890 1.43 1.36
#4, Im0103n-1836] 2757 0.71 1497 1.53 1.62

7.4 Conclusion et interprétation

Cette premiere analyse dédiée a la recherche d’effets delenitlle de longue durée a montré
la nécessité d’'une excellente photométrie. En effet, lexipales difficultés sont apparues face a des
effets systématiques photométriques (dispersion impiartpour M>20, marches d’escalier) ou ob-
servationnels (effets de saisons, réfraction atmospie&riayui, lors de I'étude globale d’une courbe
de lumiére donnée, prennent toute leur importance. Pouogorer ces problémes, une connaissance

2MACHO lightcurvesht t p: / / st or e. anu. edu. au: 3001/ cgi - bi n/ | c. pl
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FiG. 7.14 —Diagrammes HR comportant les 10 candidats trouvés : en rdege8 candidats rejetés
pour cause de variation non conforme a une microlentilled®s données MACHO; en bleu, les 2
candidats restants (#2 et #4). Pour tester I'hypothése ateatille, la variation entre les extrémums
en flux est illustrée pour chaque candidat. En haut, le diegree HR a été réalisé a partir de 2000
étoiles, prises au hasard, appartenant a chague quart de d€bhaque candidat ; en bas, ce sont
les événements sélectionnés (Simulation B), appartenaméme champ que les candidats, qui ont
été utilisés. Les magnitudes ont été corrigées du décabdgtapt entre les CCDs (voir tab. 5.1) et ont
été calculées a partir du flux médian de tous les points de mesiune courbe de lumiére donnée.
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approfondie du comportement de nos données a été néceas@igue I'utilisation de critéres “prag-
matiques” pour la sélection.

L'analyse en elle-méme a aboulti a la sélection de 10 cargjinetis seuls 2 d’entre eux ne présen-
tent pas de variation non conforme a un effet de microlergilnple dans les quatre années de données
supplémentaires obtenues par I'expérience MACHO. Cedateraont situés dans des zones du di-
agramme HR trés peu denses et enrichies en étoiles variabdds donne a penser que ce ne sont
gque des étoiles variables, dont on n'observe qu’'une pamietamte ou descendante d’'une variation
de luminosité plus longue.

A partir de cette analyse et de I'efficacité de détectionmaiti en paralléle, il est maintenant possi-
ble de définir une limite en masse du halo pour des objetst&idre 10 et 1000/, : elle correspond
a notre sensibilité d'analyse dans I'hypothése ou aucudidann’est retenu. Celle-ci (définie a 95%
de niveau de confiance) est exposée ci aprés; elle montregilaunde notre sensibilité, un mini-
mum a 50% pour 100/,. Les limites posées par les expériences de microlentilleslies issues de
I'étude des perturbations gravitationnelles de systemese trouvent ainsi rejointes.

2 100
< L | 4
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Q 80| ‘1 Nouvelle limite \ Alatitia ]
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FiGc. 7.15 —Nouvelle limite en masse d’'un halo standard (& 95% CL.) ameipartir d’'une analyse
dédiée a la recherche de microlentilles de trés longue d(@éee bleue) dans I'hypothése ou aucun
candidat n’est retenu (correspond a notre sensibilité digae). En pointillé vert, la limite ’EROS2
publiée en 2003 ; en jaune, la zone du signal de MACHO (2000}irets bleus, la limite publiée par
MACHO en 2001 ; en trait rouge, la limite publiée en 2004 pétuide des perturbations engendrées
sur les couples d’'étoiles a grande séparation ; en tiretéet® la limite de la stabilité du disque. Une
limite non illustrée existe aussi au niveau ¢ M, aprés étude de la stabilité des amas globulaires.
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FIG. 7.17 —Courbes de lumiére du candidat #2 : Im003-1k-14212= 1028.1;y = 1270.0],

[ = 05:40:25.9;6 = —69 : 09 : 57.6],,,,. EROS-2 a droite ; il n’existe pas de données disponibles
pour cette étoile dans le catalogue MACHO, celle-ci se tamivdans une région proche de la
nébuleuse de la Tarentule.
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Chapitre 8

La recherche des microlentilles de courte
durée.

Cette seconde analyse est une analyse plus classique dectexzte microlentilles de courte durée
(tg< 300 jours) dont le but est la mise en évidence d'une flucinastatistiquement significative, au
dessus d'une ligne de base correspondant a la magnitudenneoge I'étoile source. Cette recherche
bénéficie de I'expérience acquise avec celles déja résl@mésein du groupe EROS, dans la premiére
et la seconde phase, et qui ont mené aux résultats énumériéapie 3. Sa caractéristique principale
est sa sensibilité : avec les courbes de lumiére de 33 nsllibétoiles, réparties sur 6.5 ans, elle est
supérieure d'un facteur 4 a la derniére analyse réalisé@&rectidn du Grand Nuage de Magellan par
EROS2 et d'un facteur 2 a celle réalisée par MACHO sur cetmenéible. Je décris tout d’abord
la suite de critéres de sélection utilisée, puis les effiéadijui en découlent, avant de discuter des
résultats dans les derniéres sections.

8.1 Organisation de I'analyse

Le but de cette analyse est de distinguer, parmi les 33 mdligte courbes de lumiére obtenues, les
évenements microlentilles des autres objets variablas. ¢ofaire, on suit le méme principe utilisé
lors de la premiére analyse (chap. 7). Une simulation M@a#de, servant de chef d’orchestre durant
tout le processus d’'analyse, est utilisée pour connaimméueénce de nos critéres de sélection. Un
filtrage, rejetant les étoiles ne présentant aucune \amigignificative, est appliqué pour réduire le
volume de données et ainsi le temps de calcul associé. Enfirgérie de coupures est appliquée sur
chaque courbe de lumiére pour ne retenir que les étoileggass!’effet de microlentille recherché,
et un rejet ciblé des bruits de fond connus est réalisé enedieu.

Cette recherche de phénomene de microlentille simple, iaticar réguliére, exclut le fait de
pouvoir trouver des effets de microlentilles possédanttrigiss caractéristiques de franchissement
de caustiques. Une autre recherche a donc été conduite daens, en ne sélectionnant que les
objets possédant de rapides variations dans leur courlwnderé. Le seuil choisi correspond a un
changement dé.5 magnitude par jour, une valeur typique pour les effets detoue. Seules des
étoiles de type novae ou des problémes photométriques @msigtdctionnés sur les 33 millions de
courbes de lumiére analysées, aucun candidat de lentillblel n’a donc été trouvé. L'évenement a
caustiques déja observé dans le SMC (MACHO-98-SMC-1) n&adpé@ retrouvé pour deux raisons :
sont étoile source est trop faible pour pouvoir étre anafgaé en plus celui-ci ne peut apparaitre
dans mes données analysées car un suivi du phénomene tiytaatfaulier a été opéré (définiton de
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nouveau d’'un nouveau champ d’observation non analysaaidgmroupe EROS.

8.2 Le Monte-Carlo

La méthode utilisée pour réaliser notre simulation Mongh& est identique a celle explicitée
a la section 7.2. Les parametres des microlentilles, ti€st@rement de fagon uniforme, servant a
controler nos recherches, sont les suivant :

— to € [d—300; f+ 300] = [2100;5100] : ou d et f sont respectivement les limites inférieure et
supérieure (en jours, JD-2447892.5) de la plage d'obsernvaCes valeurs permettent de tenir
compte des événements qui posseédent leur maximum d’ampbificun peu avant ou juste
aprés notre fenétre d’observation.

— ug € [0;1] : Cela correspond & une amplification supérieure a 1.34.

— tg € [5;800] (jours) : selon une distribution plate éng(¢x)!. L'échantillonnage moyen est
d’environ un point de mesure tous les 4 jours, mais celuiecit @tteindre 1 par jour pour les
champs centraux durant la saison favorable. Pour cet@nideslimite inférieure emy retenue
est de 5 jours.

Chaque courbe de lumiére simulée passe ensuite les mérpes é nettoyage et de sélection
que les courbes originelles. Cela nous permet d’estimfficbeité de réjection coupure par coupure.
Pour le calcul de notre efficacité globale d’analyse (sed).Un Monte-Carlo de 1 a 1000 jours a été
utilisé.

8.3 Lanalyse

8.3.1 Filtrage

Cette étape sert a réduire d’'un facteur 100 la quantité deédsna manipuler. Lorsque I'on re-
marque que moins de 1% des étoiles sont intrinséquemetblesia I'échelle de notre résolution
photométrique et que la probalité d’observer un événemérnblantille est encore bien plus faible,
on arrive a la conclusion que 99% des étoiles sont inutilgsoituit de vue de cette analyse. Il est donc
ici question de ne retenir que les courbes de lumiére pr@senhe série de points hauts, statistique-
ment anormale dans I'hypothése d’une étoile “plate”. Lagpowes utilisées sont de “bas niveau” :
elles consistent a ne retenir que les objets présentant uetadtion significative, durant la période
d’'observation, dans I'une des deux bandes spectrélesds et Beros). Elles sont au nombre de 3
et je les énumere ci-apres.

Au préalable, je discute la méthode utilisée pour définir de fle base (oda ligne de basg
d’une courbe de lumiére donnée, correspondant a un deeqatimeétres servant a décrire un effet
de microlentille (voir fig. 2.9). La ligne de base est utéisEeomme un support a notre recherche de
fluctuation de luminosité.

Détermination de la ligne de base

En pratique la ligne de base pour une étoile stable est d¢famison flux moyen, mais pour une
étoile ayant subi un effet de microlentille il n'est pas plokesde recourir a son flux moyen pour la
déterminer, sans étre induit en erreur par les points de neesumplifiés. La méthode particuliere

!La justification venant du fait que pour des machos de mémee’n@% est proche d’'une loi gaussienne.
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utilisée dans le cadre de cette thése est cellesiide changement de sigreapliquée en détail dans

[77, Lasserre, 2000, these] et qui consiste a définir la ldgnbaseF;,,s. comme le flux qui maximise

le nombre de paquets de points consécutifs (NRUN) se sitleapart et d’autre du flux en question.
Pour évaluer la méthode, il est bon de comparer la valgyr, obtenue sur une courbe simulée

par rapport au flux moyeﬂﬁgf de cette méme courbe n'ayant pas subi d’amplification. Eet,eff

pour une étoile microlentillée, la valeur optimale de laégle base serait la valeur moyenne qu’elle

aurait en I'absence de cet effet. L'estimateur utilisé esicd :

_ FNOA

Fbase moy

O Interne

ouoNed  correspond a I'écart-type de la dispersion intrinséquedelirbe de lumiére avant ampli-
fication (voir définition sect. 7.3.2 eq. 7.14). La variatiaI'estimateur B en fonction de la durée de
la microlentille simuléet(z), illustrée sur la figure 8.1, nous montre que la méthodieside change-
ment de signest efficace pour des durées inférieures a 600 jours (soitelld période d'observation
de 2400 jours). Un biais significatif positif apparait auadde cette durée; il est explicable par le
fait que tous les points de la courbe de lumiére peuvent seukasr amplifiés : pour un événement
de durée p = 800 jours, par exemple, I'amplification est supérieure a 6% patt2 ¢z, soit 3200
jours. Il est alors impossible de reconstruire le flux de keskedevient nécessaire de recourir a une

autre méthode pour retrouver I'événement microlentill@r(@nalyse présentée chapitre 7).

Estimateur Fhase B

v e g g ol v e o s o g T o so v o D v By g
05 075 1 125 1.5 175 2 2325 25 275 3
log10(tE)

FiG. 8.1 —Variation de 'estimateur B dans la détermination du flux dsd en fonction de la durée
de la microlentille simulée. Les parameétres de la simutagont ceux présentés a la section 8.2, 2%
des étoiles du champ Im010 ont été utilisées (baBgeos).
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Définition d’une fluctuation

Une fluctuation est définie comme un ensembleé\gepoints consécutifs situés d'un méme cote
de la ligne de base : elle est dite positive pour une bosses@ud dd,,..) et négative pour un creux
(en dessous). Pour une courbe de lumiére donnée, les cmsd#ilivantes sont requises pour valider
une fluctuation :

— Une fluctuation démarre par 1 point & plus ded?5, ., de Fyse.

— Une fluctuation s’arréte si 2 points consécutifs se trotieardessous de 1& ;... d€ Fiase-

— Une fluctuation est validée si elle comporte au moins 5 paintlus de 1.5%7 ... de Fise,

car il est difficile de distinguer un bruit de fond (problémieoppmeétrique) d'un événement
comportant moins de 5 points dans le pic.
o7 rme COMTespond a I'écart-type de la dispersion intrintéqueadeourbe calculé & chaque saison
d’observation pour tenir compte de I'augmentation de lpe&tision des points durant les trois derniéres
années a cause d’'une dégradation progressive de la prdpreiioir (voir fig. 6.3).

Estimation de la signification statistique d’une fluctuatian

Pour estimer I'importance statistique d’'une fluctuation, wilise I'estimateurL Py développé
par [100, Palanque-Delabrouille, 1997, thése]. Si lestp@nnt répartis de facon gaussienne autour
de la ligne de base, la probabiliféy d’avoir N points consécutifs, situés chacum;aécarts types
(z; = |E=L2]), d’un méme coté de la base est :

(o4

i=N i=N .
Py =P(X; >, Vi€ [1,N]) = [[ P(Xi > ) =[] 5 Erfe (—) (8.2)
=1 =1

1
2 V2
avec Erfc la fonction erreur et; I'erreur associé au point i.

L'estimateurL Py se définit alors comme I'opposé du logarithme de cette pibtgab

LPy = log <%> — Nlog2— i_zzjlvlog <Erfc <%)> (8.3)

En pratique, plus la probalit®y est faible, plus la fluctuation étudiée est significative failt
donc rechercher des fluctuations présentant une valeweétisl. Py. Cependant, il est a noter que
cette valeur peut étre surestimée par la présence de peimegsures aberrants dus a des problemes
photométriques, des traces de satellites ou encore desrapsmiques, dont I'erreur photométrique
a été sous-estimée ; I'étape de nettoyage (chap. 6) a peétimider le plus grand nombre possible
de ces points mais son efficacité n’est siirement pas totale.

Chaque fluctuation positive (négative) est associée a ueervde L Py p,s positive Py neq
négative car multiplié par -1). Une courbe de lumiére neetst aucune fluctuation sélectionnée
est caractérisee par I'égalité suivantely pos = LPN neg = 0.
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Coupures utilisées pour le filtre

Trois critéres ont été utilisés pour mettre en évidence wguition positive significative :
— Existence d’'une bosse, présentant une valde ,,s > 10.
— Ecart significatif entre la bosse retrouvée et la prineifrictuation négative (si elle existe) :

}ﬂ - 10

LPN,neg

— Nombre de fluctuationd’ ;,ctuqtions re€trouvées sur la totalité de la courbe de lumiere inférieur
a 10.

La sélection est appliqguée indépendamment dans les deleucsuc’est a dire qu'une étoile est
retenue a ce niveau si dans 'une ou l'autre de ses courbasgrdére, une fluctuation significative
a été observée. La liste d'étoile ainsi obtenue a permis éer des nouveaux fichiers de suivis dits
enrichis,sur lesquels I'analyse s’est ensuite concentrée en ajpplides criteres de sélection qui vont
étre discutés dans la prochaine section.

Voici les distributions des estimateufsPy ,,,, dans les deux couleurs, pour les données et les
événements simulés :
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Fic. 8.2 —Distribution de I'estimateurL Py ,,s dans les deux bandes spectralégz{,, en haut),
pour les données a gauche et les événements simulés a @miteune question de lisibilité on se
limite & LPy ,0s < 600. Initialement, 120504 événements simulés et 66630 étdeshamps LMC
(01, 09, 19, 20, 33, 34, 48 et 49) pour les données (soit 2%@ténttilisés. Noter la grande différence
entre les valeurs moyennes et les largeurs entre donnéengasons.
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8.3.2 Criteres de sélection

Cette sélection se résume au travers de trois étapes nmsmjeure

— Larecherche d’'une fluctuation significative et réguligmdépendamment de la couleur.

— Présence dans les deux bandes spectrales étuiliges { et Bpros), d'une fluctuation pos-
sédant les caractéristiques d’'un effet de microlentille.

— Rejet des bruits de fond comme les étoiles de type Blue Bupipes Supernovae.

1) Recherche d’'une fluctuation significative réguliére

Dans un premier temps les estimateurs utilisés sont idegiq ceux du filtre, avec un seuil un
peu plus sévére en ce qui concerne I'importance statistigua bosse principale trouvée :

Coupurel: LPpnpos > 20 (8.4)
LPy

Coupure?2: |——2%|>10 8.5

L ‘ LPN,neg ( )

COUPUT'G 3: Nfluctuations <10 (86)

A cela, 3 nouveaux critéres ont été rajoutés :

_ La probabilité d’'un effet de microlentille étant treés faibil est indispensable de demander que
la bosse présente dans la courbe de lumiére soit unique owiths oue la probabilité de la seconde
fluctuation positivel Py .5 2 SOit assez faible comparée a la principale :

LPN,pos

> 10 8.7
LPN,pos,2 ( )

Coupure 4 :

_ On demande ensuite un rapport signal sur bRjit, conséquent. Pour évaluer sa valeur, on
utilise une fenétre glissante de 5 points de largeur quedt@méne sur toute la courbe de lumiere.
Sur les N-5 moyennes en flux calculées, on retient la valeximade H et la valeur minimale L qui
sont utilisées dans la définition dg, , :

H-L
Ohb

ol oy, est la dispersion calculée a partir de tout les points de ressle flux se trouvant en dehors de
la fluctuation détectée. On ne sélectionne les courbes derentelles que :

Ry, = (8.8)

Coupure5: Ry, >5 (8.9)

La distribution de cette variable est illustrée dans la Bgi.

_ Linformation sur I'ordre temporel des flux a 'intérieueda bosse n’a pour l'intant encore pas
été utilisée et il est temps de faire le tri entre les flucaraiphysiques et les variations induites par
des problémes photométriques. On définit donc une variate ka nous permettre de ne retenir que
les bosses régulieres (non chaotiques) : elle se constmitne le rapport de la dispersion intrinséque
calculée dans la bossé” (voir sect. 7.3.2) et la dispersion “classique” dans la 8o$5:

nterne
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ib
k= O Interne (810)

b

En pratique on ne prend pas en compte les deux points, prdatgs de la bosse, contribuant le plus
au calcul der?® pour les fluctuations de plus de 7 points.

Interne

On impose la coupure supplémentaire suivante, pour toategtbiles ayant passeé les critéres
précédents :

Coupure6: k<09 (8.11)

dont les effets sont présentés avec la figure 8.4.
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FiG. 8.3 —Distribution de la variableR, ;, d’amelioration de signal sur bruit, dans les deux bandes
spectrales, pour les données a gauche et les événementéssardioite. Pour une question de lisibil-
ite une limite supérieure a éte utiliséR |, < 100) et les échelles en ordonnée sont logarithmiques.
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FiG. 8.4 —Distribution de la variable k qui permet I'estimation de l&gplersion dans la bosse. Les
deux bandes spectrales sont présentées, pour les donnéesliecet les évenement simulés a droite.

2) Recherche de signaux compabibles avec des microlentile

L'ajustement d’une courbe de Paéaki (sans blending) est maintenant opéré sur toutes les fluc
tuations significatives sélectionnées. Afin de minimisemmbléemes numériques lors des conditions
limites (grande amplificationyg — 0), la forme de I'expression du paramétre d'impact (eq. 2dl7)
été modifiée :

(t —tg)?

u) =ui+ e+ | AE T (8.12)
At

)

avec l'introduction de deux constantes trés petites capatiempécher les divergences,:~ 1073
etea; ~ 10~ jour.

Pour comparer tous les résultats provenant des ajuste@hsur différentes courbes de lumiére
possédant un nombre de mesures différents, on effectuearmlisation qui va étre utilisée dans
toute la suite de I'analyse pour chaque valeuxde

X% — Naa

2
Xnorm. \/del

ou Ny correspond au nombre de degrés de liberté pour I'ajustement

La premiére étude réalisée dans cette seconde phase dgd&amepose sur la qualité de I'a-
justement d'une fonction de microlentille simple dans laeat dans le pic de chaque fluctuation

(Xgase et X;Q)zc) *
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— Sélection sukz, .. : il est difficile de croire en un événement microlentille tarbase se trouve
étre trop “agitée” ; il pourrait s’agir d’étoiles variablgsii n’ont pas encore été rejetées spéci-
figuement par l'intermédiaire des précédentes coupuresdistributions de la variablg?, ..,
dans le cas des données et du Monte Carlo sont représentéefadmure 8.5. La coupure
appliquée est la suivante, on élimine toutes les variatiorg le 7, .. s’écarte de plus de 2
sigmas de la valeur moyenne du Monte Carlo :

Coupure7:  Xiyee < 15 (8.13)

— Sélection suxc,. : le but ici est de sélectionner des évenements simples delsnidlles, tels
gue ceux gue I'on a engendrés pour calculer I'efficacitéteCmiupure ne nous permettra donc
pas de récupérer d’éventuelles courbes de lumiére exstiduietyle de celles obtenues avec
des lentilles binaires (sect. 2.4.3). Les distribution:iajmriablexf,ic, dans le cas des données
et du Monte Carlo sont représentées dans la figure 8.6. Laiooappliquée est la suivante, on
élimine toutes les variations dontj@ic s'écarte de plus de 2 sigmas de la valeur moyenne du
Monte Carlo :

Coupure 8 : Xfm < 10 (8.14)
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FiG. 8.5 —Distribution de la variabley;,.. dans les deux bandes spectrales, pour les données a
gauche et les événements simulés a droite, aprés applicdttis 6 premiéres coupures. Pour une
question de lisibilité une limite supérieure a été utilipear les figures de simulation?, .. < 60).
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FiG. 8.6 —Distribution de la variablexfn-c dans les deux bandes spectrales, pour les données a gauche
et les événements simulés a droite, aprés application desnigres coupures. Pour une question de
lisibilité une limite supérieure a été utilisée pour les figgide simulation et celles concernant les
données ;. < 60).

Avec cette sélection réalisée sur la qualité de I'ajustardeme courbe de Pacagki, la plupart
des étoiles variables et des problemes photométriquesspard, mais il nous reste encore de nom-
breuses courbes de lumiere possédant deux plateaux : lekanat’escalier (voir sect. 6.1.2). Pour
rejeter ces objets indésirables, on utilise la méme sérimodpures que celles déja utilisées lors de
la recherche de microlentilles de longue durée (5éme ceugeita section 7.3.2) en y rajoutant une
information supplémentaire et cruciale pour ne pas tropcidf I'efficacité, le temps du maximum
d'amplification évalué par I'ajustement de microlentilie effet, suite aux coupures déja appliquées,
les courbes de lumiére en formes de marches d’escaliestaéses” ont toutes un premier plateau
haut (les 2 premiéres saisons) suivi d'un second platealémgl autres saisons) et non l'inverse
comme cela a déja pu étre rencontré. Le temp®e peut donc étre qu’antérieur a la date de la répa-
ration technique opérée sur les caméras (mai 1998). Laé&meavcoupure se résume alors ainsi :

Coupure9: (coupure 5, section 7.3.2) + ty < 2800 (JD — 2447892.5) (8.15)

Dorénavant, nous allons regrouper les informations desufitions retrouvées dans les deux
couleurs : I'analyse ne se poursuit plus indépendammene lte I'autre. Suivant cette philosophie
d’analyse, un candidat microlentille doit satisfaire astées criteres de sélection cités précédemment,
en rouge et en bleu, pour étre retenu ; nous obtenons alomufaue numéro 10. Cette sélection,
nécessaire pour tester ensuite 'achromaticité d’'uneudiitin détectée, diminue fortement notre ef-
ficacité de détection, car méme si au cours des six annéesati@tion les deux caméras ont souvent
fonctionné en choeur, des pannes occasionnelles se sahiiteo(rappel : la caméra rouge a fonc-
tionné en 2002 durant prés de 6 mois avec seulement 3/8 deCies disponibles et a été arrétée 5
mois avant la caméra bleue).
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Coupure 10 :  Bosse en Rouge et en Bleu (8.16)

En plus de critére du simultanéité des bosses retrouvéas,axigeons 3 critéres de qualité sup-
plémentaires qui vont nous permettre d’éliminer les éoitriables a longue période dont on ne voit
gu’une partie d’'une variation et les étoiles eruptives :

— Au minimum 2 points de mesures doivent étre présents deuehedté du maximum de la

fluctuation (cela doit étre observé dans la bosse rouge ailddiosse bleue) :
Coupure 11 : 2 points minimum en phase montante et descendante (R ou B) (8.17)

— Il est difficile de croire en un évenement microlentille tlon n’observe qu’une partie de I'am-
plification ; on n'accepte donc que les candidats qui vétifi@eoupure numéro 12 dans l'une
des deux couleurslf,;, et T, correspondent respectivement a la date de début et a laelate d
fin des observations) :

Coupure12:  (Tyep +tg) < to < (Tin —tg) (RouB) (8.18)

— Nous avons simulé des évenements microlentilles possédarmramétre d'impaat, inférieur
a1 etl'on demande que les bosses trouvées aient la méméecatague. De plus on considere
qgu'il est difficile de distinguer un événement amplifié de nsade 34% d’une fluctuation due a
un bruit de fond, compte tenu de notre résolution photoopdgr{surtout pour les étoiles faibles
qui constituent la majorité de notre catalogue). Pour teampte de I'effet de blending, le
candidat microlentille ne sera pas retenu si ce critere pas vérifié dans I'une des couleurs :

Coupureld: wuypr<louwugp <1 (8.19)

Finalement, la derniére coupure appliquée porte sur tajuent d’'une courbe de microlentille
simple sur toute la courbe de lumiére : on a envie de ne gargeteg courbes de lumiére avec une
forte signification d’'un effet de microlentille. Pour ne pitse géné par des erreurs de mesure sous-
estimées qui conduiraient a surestimer la valeunfly, on utilise un estimateur qui nous indique
le degré d’amélioration de I'ajustement d’'une courbe dezffaki par rapport a ajustement d’'une
constante (le flux moyen) :

> Xew—Xow 1 1
Ax X2,/ Naar V2Naai v/ (8:20)

ou Ny est le nombre de degrés de liberté des ajustements (le nalalpeints est assez grand pour
considérer I'égalité Nyy ~ NS ~ NT) ete est la fraction de points se trouvant dans la bosse. Ces
deux normalisations permettent la comparaisom\gé entre toutes les bosses (courtes ou longues),
quel que soit le nombre de points qu’elles comportent daf®$se et dans la courbe de lumiere.
Toujours pour tenir compte de I'effet du blending, on udlia valeur maximale de cet estimateur
entre les bandeBg ros et Bpros dans I'application de la coupure :

Coupure14:  max (Ax%%; szB) > 50 (8.21)
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Les distributions de cette variable pour les données etdesetnents simulés sont représentées
dans les figures 8.7.

Entries 77 Entries 79070
Mean 137.9 1000 |- Mean 282.5
RMS 184.2 900 - RMS 205.6

IR

800 500 1000 1200 1400 s} 100 200 400 500 600 700 B00
MAX (DCHI2_R,DChi2_B) Max(DChi2_R,DChi2_B)

P
300

FiG. 8.7 —Distribution de la variablemaxz (Ax%; Ax%), pour les données a gauche et les événe-
ments simulés a droite, aprés application des 13 premiévapures. Les échelles en ordonnées sont
logarithmiques. Pour une question de lisibilité une limatété utilisée sur la figure du Monte Carlo
(maz (Ax%; Ax%) < 800) : 10954 événements sont ainsi omis.

3) Rejet des bruits de fond physiques

Nous avons principalement été confrontés a trois types uiedw fond physique : les étoiles de
type Blue BumperlesSupernovaappartenant a des galaxies se trouvant derriére les Nuadédagt
ellan et les échos lumineux de la Supernova 1987a. Les€tigl¢éype Novae ont déja été éliminées a
ce niveau par les coupures précédentes.

el es échos lumineux de la Supernova 1987a

C’est un bruit de fond tout a fait inattendu qui nous a étérofiar I'explosion de la célébre
Supernova 1987a apparue en février 1987 dans le Grand Nealyagellan. En effet, 57 courbes
de lumiére possédant des fluctuations, plus ou moins syquétrien temps, ont été retrouvées en fin
d’analyse : les étoiles correspondantes ont la parti¢élarétre toutes situées autour du résidu de
I'étoile morte (& ~ 10 min. d’arc). L'explication du phénongéet des exemples de courbes de lumiére
obtenues sont donnés dans I'annexe B.

Pour ne plus tenir compte d'une zone potentiellement richereit de fond, une région d’environ
30 minutes d’arc de rayon (=78 degré carré) autour du résidu de la Supernova a été élimmée d
I'analyse (principalement le champ Im003 ccdO).

Coupure15: Snl1987a (8.22)
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eles Blue Bumpers

Ces étoiles sont toutes situées dans une région spécifigliagtamme HR, en haut de la séquence
principale. Elles ont été originellement découvertes dtas premiéres analyses massives de millions
d’étoiles du Grand Nuage de Magellan menées dans le but dendécles premiers candidats mi-
crolentilles [9, Alcock et al., 1997]. Ces étoiles ont latadarité de trés bien imiter la forme d’une
courbe de Pachgski mais par contre d'étre chromatiques dans leur vanat®luminosité (I'amplifi-
cation est supérieure en rouge). Deux exemples de courdesi@e qui satisfont les 15 premieres
coupures d'analyse sont montrés dans la figure 8.9.

Deux types de solutions étaient envisageables pour le®irejsoit exclure entierement la zone
concernée du diagramme couleur-magnitude, soit carsetaes bruits de fond et s’en prémunir par
des coupures adaptées. Nous avons opté pour la secondersphuir préserver nos chances de dé-
tecter des événements dans l'intégralité du diagramme H&nsi ne pas affecter notre efficacité
de détection. De plus, la zone “sensible” contient de nood@e étoiles brillantes (de type Géantes
Bleues) avec lesquelles, grace a notre bonne résolutioa,l®plus de chance de détecter des effets
de structure fine (parallaxe, taille finie, xallarap) sur uarduel événement de microlentille, ce qui
nous permettrait de lever partiellement la dégénérescamncia localisation et la masse de la lentille
(chapitre 3).

On caractérise ces étoiles, de facon purement phénomémadogn utilisant trois informations
essentielles : leur localisation dans le diagramme HR,fihle variation et la chromaticité de celle-
ci. La délimitation de la zone des Blue Blumpers est arbigradn a finalement décidé de positionner,
en restant assez conservateur, la limite basse en magajipdeente au niveau dillumpdes Géantes
Rouges (d’ou une valeur différente pour le LMC et le SMC) déiecen couleur a 0.2 :

REMS <19 R3MSs < 19.3

8.23
Brgros — REgros < 0.2 ( )

Zone des Blue Bumpers {

Ces coupures sont visualisées sur les figures 8.10, repmasenr des diagrammes couleur-magnitude
des deux Nuages de Magellan la position des étoiles Blue Brsmptrouvées (éliminées par la seiz-
iéme coupure).

La sélection sur la chromaticité de la variation est idergia celle explicitée par [77, Lasserre,
2000, these]. On utilise pour cela la notion d’amplificatédfective A, s ;. Sa définition (voir fig. 8.8) a
pour but de bien représenter la variation réelle de I'étileliée, celle-ci ayant pu étre mal évaluée par
l'intermeédiaire d’un ajustement d’une courbe de Pasky. En notantd; et A, les “amplifications”
du premier et du dernier point de la courbe de lumiére, apegiion sur I'ajustement microlentille,
et A,, I"amplification” du point supérieur de la fluctuation prégelui aussi sur I'ajustement obtenu,
I'amplification effective s’évalue de cette maniére :

A Am) . (8.24)

Acpp = max (T@7 A—f
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FiG. 8.8 —Notion d’amplification effective.

Lo T — e . A, -1
Pour décrire la chromaticité d’'une variation, on utiliseimenant la variableRy, = #

Dans le cas de notre simulation Monte-Carlo, ou aucun pdrardé blending n’a été pris en compte,
les microlentilles simulées sont par construction achtayuas et possedent une valeur moyenne de
Renr €gal a 1. Mais, pour les variations repérées des étoilesBlogpers, la valeur de ce paramétre
est bien supérieure a 1 (la variation en rouge étant sysfueatent plus élevée qu’en bleu) et une
coupure est appliquée pour une variation de 20% en coulguB(25). On pourrait penser que cette
sélection a une incidence importante sur la détection desofentilles en présence de blending, mais
il nen n’est rien car si une étoile de la zone Blue Bumper émshdée (impliquant un changement
couleur important lors de I'amplication), elle ne peutriégue par une étoile plus rouge qu’elle (une
étoile du clump des Géantes Rouges par exemple). Ainsiplification résultante serait supérieure
en bleu qu’en rouge, soit I'inverse que ce qui est observé tacas des étoiles Blue Bumpers : il ne
peut donc y avoir une perte de candidats microlentilles imambe par cette coupure.

Le dernier critére utilisé pour repérer ces bruits de fondlamplitude de leur fluctuation ; on a pu
remarquer que celle-ci est systématiquement faible egjiygment toujours inférieure a 2. On rejette
donc ici tous les objets situés dans la zone des Blue Bumpéssmant une amplification effective
inférieure a 1.6, dans I'une des deux bandes.

Voici la coupure appliquée ; une étoile satisfaisant cagres n'est plus prise en compte, et 39
étoiles ont ainsi été éliminées (34 dans le LMC et 5 dans le Sid@es situées dans les régions
centrales de leur galaxie respective) :

Coupure 16 : Rejetsi : Zone Blue Bumper + [Rcopy > 1.2 ou min(Aers,r; Aerr,p) < 1.6]
(8.25)
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Fic. 8.9 — Exemples de courbes de lumiére d'étoiles de type Blue BumiBeizos €n
haut et Bgros en bas) satisfaisant les 15 premiers criteres de sélectienl'dnalyse et
éliminées lors de la 16éme coupure. A gauche, étoile sma@BEI3 (X=1170.0;Y=1272.2)

[@ =00:48:12.7;0 = =73 : 12 : 01.6],,, ; A droite, étoile sm0011k-15755 (X=931.4;Y=1509.7)
[ =00:53:24.3;6 = =73 : 00 : 53.5],,,,- ON peut remarquer que la courbe de lumiére de gauche
ressemble beaucoup a celle attendue pour une microlentille

20

o Lo Loy (1

ENTRIES 9933

|
&)

1 15 2

B_Eros -

R_Eros

ENTRIES 7338

2
—1.5

1 -0.5 0 0.5

1.5 2.3

B_Eros - R_Eros

FiG. 8.10 —Diagramme HR du LMC (a gauche) puis du SMC. Représentatiszalees de sélection
des étoiles de type Blue Bumpers et de toutes les étoilesfifies comme telles dans I'analyse (34
dans le LMC et 5 dans le SMC). Les autres étoiles utiliséearéippnent au champ Im001, ccd3 et

sm001,ccdl.
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eLes Supernovae

La source la plus sérieuse de contamination de notre élitbantie candidats microlentilles
provient des supernovae explosant dans des galaxiesssitieégere les Nuages de Magellan. Les
courbes de lumiére des supernovae les plus génantes (va@t iR pour des exemples) sont a faible
signal sur bruit et peuvent donc étre confondues avec uh addfenicrolentille. L'augmentation de
luminosité du phénomeéne peut étre percue si la supernovaestign se trouve dans nos catalogues
d’'objets suivis (une des 15 images servant a faire I'imagepositée de référence contient la super-
nova), ou si celle-ci est située juste en arriére-plan détode des Nuages de Magellan (dans son
disque de seeing), occasionnant ainsi une augmentatiéinialie et unique du flux surveillé. Mais il
est tout de méme indispensable, dans le premier cas, qisteaxn flux, supérieur au fond de ciel, &
mesurer (exemple : la galaxie h6te), hors du moment de laifitionh de luminosité, pour que I'objet
catalogué ne soit pas éliminé lors de I'étape de nettoyass. (6.1.2) pour cause d’'un nombre de
points de mesure trop faible ou d’un flux moyen trop faiblelégent (< 250 ADU).

On peut estimer grossierement le nombre de supernovae ex@osé dans nos champs sur une
période d’'observation de 6.5 ans. En effet, les supernogagpd la possédent une magnitude ab-
solue au maximum d’envirofY ~ —19.5 et celles de type I, en moyenrié ~ —17. En ce qui
nous concerne, les supernovae que I'on détecte ont une tmdgriu pic d’enviror/ ~ 20, ce qui
correspond & un redshiftg, ~ 0.18 pour les types la et;; ~ 0.06 pour les types Il. Les récents
taux d’explosionsRs,, publiés, qui sont d&r, ~ 2.10 %an~' Mpc—3h d’aprés [32, Blanc et al.,
2004] etR;; ~ 6.10 8an~"Mpc3h-; d’aprés [36, Cappellaro et al., 1999], nous permetteni ains
de remonter au nombre de supernovae apparues par annéamncempte du volume sondé (limite
Z1a €t217)

Nsn:Rsnx/sndV
0

New=R x/”( ¢ )3 240d
sn — dlgn - z z
0 Hy

C 3 2'3
Nsn = Rsn 7 =20
8 (Ho) 3

ou (2 est I'angle solide.
Avec nos ~85 degrés carrés (~0.0259 sr) analysés du LMC atiersd donc a observer chaque
année :

Nig ~T79an"tet Ny ~ 12 an™? (8.26)

soit 592 supernovae durant toute notre période d’observation. €daine estimation “théorique”.
En pratique, il y a un effet d’écran par le LMC, et une absorptbin d’étre négligeable (surtout au
centre!). De ce fait le nombre obtenu ne peut étre comprisqoene une limite supérietfre

Pour obtenir un ordre de grandeur réaliste du nombre dersoys détectables, il est indispens-
able de prendre en compte notre efficacité de détection quides objets de cette magnitude et d’'une

2par exemple, avec 0.5 magnitude d'absorptian (.15), le nombre obtenu est inférieur d’un facteur 1.7!
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durée inférieure a 50 jours vaut environ 15% (d'aprés lesuralobtenues dans I'analyse microlentille
classique, sect. 1.4). On s’attend donc a observer envBaugernovae lors de notre analyse de mi-
crolentille : ceci est une borne supérieure puisqu’il fauptlis que la supernova soit dans le disque de
seeing d’'une étoile cataloguée pour induire une augmentes flux et que la fluctuation résultante ne
Soit pas trop atypique pour pouvoir passer les criteres ldet@n. Sachant que les disques de seeing
des ~33 millions d’étoiles surveillées recouvrent, aveceging moyen déSeeing) ~ 2.65 arcsec
(voir fig. 6.1), environ 14 degrés carrés :

(Seeing)

2
5 ) x 33.10% ~ 14 degrés carrés (8.27)

SurfaceDisque—Seeing ~ T X (

nous obtenons alors le nombre approximatiB8s x % ~ 14.6 supernovae détectables. Cette valeur
est a comparer aux nombres d’objets éliminés par notre celwgupernovae : 26 dans le LMC. Un
nombre non négligeable de supernovae se trouvant dansaatélegue d'objets suivis car apparue
sur une des images servant a fabriquer I'image de référdeuegit aussi étre pris en compte.

Passons maintenant & la description de cette coupure.dfifiste a repérer I'asymétrie naturelle
existante pour une supernova entre le temps de montée @iug et le temps de descente. Pour ce
faire, on utilise une nouvelle coupure mise en place duratié ¢hése : I'ajustement d’une fonction
de microlentille simple, transformée pour la rendre asyiaqué¢. On obtient ce résultat en modifiant
la variation linéaire du paramétre d'impact réduit u(t).(d7), de telle maniére que I'on obtienne
une “accélération” lors du rapprochement du couple solemte suivie d’'une “décélération” lors
de I'éloignement. On y parvient en rajoutant un terme ertamgente a I'échelle de temps :

u(t)? = ud + (ﬂ)Q (8.28)
-0 AT .
avec
t—to
AT =tpg <1 + S. arctan < " >) (8.29)
E

La constante S permet de rendre compte de I'asymétrie d'uciifition et cela est illustré avec la
figure 8.11. Pour une valeur nulle de S, on obtient une mictiikee simple, mais lorsque S tend vers
1, 'asymétrie s’accentue. Il est a noter qu'il n’existe dasorrélation entre S et la durée (représentée
partg) de la fluctuation, ceci nous permet de sélectionner dineeté sur la valeur du parameétre S.

Dans le cas d’'une supernova, la variation observée est plpsriante dans la band@zros,
ou il est donc plus facile de détecter I'asymétrie de la flattun : le test de sélection ne va donc
s’appliquer qu'a partir des données obtenues dans cettielsgectrale. D’apres les distributions de
cette variable obtenue par ajustement, représentées gmdohnées et les événements simulés sur
la figure 8.12, le seuil de la coupure appliquée est choisBa @n fait, la sélection est appliquée
sur la valeur absolue du paramétre S, une valeur négativeldiect donne une asymétrie opposée
(montée lente et descente rapide), ce qui ne concerne pasgdemovae. Une seconde coupure est
aussi appliquée : si la galaxie hote est observée sur I'irdagéférence, I'objet est considéré comme
une supernova et n'est pas non plus retenu (5 courbes onégérédiminées).

Coupure 17:  Rejetsi : Galazie hote vue ou |Spiey| > 0.3 (8.30)
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FiG. 8.11 —lllustration de la I'asymétrie occasionnée sur une courfeengicrolentille originelle en
modifiant le paramétre S de 0 a 1.
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FiG. 8.12 —Distribution du parametre d’asymétrie S utilisé pour caxser les supernovae (données
bleues). A gauche pour les données et a droite pour les éwngrsimulés : dans les deux cas les
distributions présentées sont celles ayant été retenue&s dippplication des 16 premiéres coupures.
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8.3.3 Résultat

L'effet du jeu de coupures utilisées (coupures 1 a 17) suddesées et sur les courbes de lumiéres
simulées est indiqué dans les tables 8.1 et 8.2. Les étailesapt les 17 critéres sont sélectionnées
comme candidats microlentille !

8.4 Efficacité de détection

Lefficacité de détection moyenne sur tous les champs diwhten atteint environ 23%. Celle-
ci se définit simplement comme le rapport entre le nombreétiéments simulés sélectionnés par
notre analyse et le nombre total de simulations engendrégmélisé aug < 1). Les figures 8.14
et 8.15 nous montrent la variation de cette efficacité entfomaes paramétres de génération de la
simulation, pour le cas général op est distribué (plat selotvg(tx)) entre 1 et 1000 jours dans le
premier cas, puis entre 10 et 100 jours dans le second, agicppanettre une comparaison plus aisée
avec les candidats microlentilles obtenus et ceux pubkéd @xpérience MACHO. Il est possible
d’y observer les effets des saisons d'observations sue détiection de microlentilles : I'évolution de
I'efficacité en fonction du temps de maximugisuit une série de pics. Notre efficacité de détection en
fonction du parameétre d'impact montre que notre sensiteidt accrue pour les grandes amplifications
(la valeur médiane correspond:@ ~ 0.3).

En étudiant la figure 8.14-(haut, droite), on s’apercoit go&e efficacité de détection monte
régulierement pour un maximum a 27% a 180 jourd gdepuis s'écroule rapidement ensuite pour
s’annuler vers 1000 jours. Lefficacité de détection ptur= 50 jours (soit la durée moyenne d'un
évenement microlentille d0 & un macho de B/5) est d’environ 22% ; nous devrions donc étre capa-
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| Coupures | Etoiles restantes Fraction sélectionnée Fraction relative|

| Initialement| 33409354 | 100% \ 100% \
| Fitre | 375516 | 1.12% \ 1.12% |
1,2et3 [ 106735/96942] 0.31%/0.29% nd / nd
4 48558/39940| 0.15%/0.12% | 45.5%/41.2%
5 33167/28579| 0.10%/0.09% | 68.3%/71.6%
6 30751/26567 | 0.09%/0.08% | 92.7%/93.0%
7 15101/11861 | 0.045%/0.036% | 49.1% /44.6%
8 6400/8140 | 0.019%/0.024% | 42.4%/68.6%
9 6400/7101 | 0.019%/0.021% | 100%/87.2%
10 605 0.0018 % 9.5% / 8.5%
11 476 0.0014 % 78.7 %
12 371 0.0011 % 775 %
13 177 0.0005 % 477 %
14 134 0.0004 % 75.6 %
15 77 0.00023 % 57.5%
16 38 0.00011 % 49.4 %
17 7 0.00003 % 18.4 %

TAB. 8.1 —Récapitulatif de I'influence des critéres de sélection 1 &dr7les données analysées. Les
valeurs en rouge puis en bleu sont indiquées pour les 9 prem@upurestnd=non déterminé.

| Coupures || Etoiles restante$ Fraction sélectionnég Fraction relative)

| Initialement || 120504 100% 100%

1,2et3 57052 /73163 47.3% / 60.7% 47.3% / 60.7%
4 52094 / 67683 43.2% / 56.2% 91.3%/92.5%
5 50828 /67189 42.2% | 55.8% 97.6% /99.3%
6 50066 / 66297 41.5% / 55.0% 98.5% /98.7%
7 45918 / 62470 38.1% /51.8% 91.7% / 94.2%
8 44090 / 60646 36.6% /50.3% 96.0% /97.1%
9 39197 / 53695 32.5% /44.6% 88.9% / 88.5%
10 34336 28.5 % 87.6% / 63.9%
11 32718 27.2 % 95.3 %
12 30042 24.9 % 91.8 %
13 29964 24.9 % 99.7 %
14 28891 24.0 % 96.4 %
15 28891 24.0 % 100.0 %
16 28415 23.6 % 98.4 %
17 28080 23.3% 98.8 %

TAB. 8.2 —Effets des critéres de sélection 1 a 17 sur événements emtitlds simulés. Utilisation
de deux fois 2% des étoiles appartenant a huit champs du LMCO@, 19, 20, 33, 34, 48 et 49).
Les paramétres engendrés sont ceux énumérés a la sectigm@aved z € [10;800] jours). Les
valeurs en rouge puis en bleu sont indiquées pour les 9 prem@upures.
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bles d'observer environ 110 effets de microlentille, sidéohétait plein de ces objets, ou 22 si celui-ci
n'était que partiellement rempli a hauteur de 20%. D’apegdidgramme HR des événements simulés
et reconstruits par notre analyse (voir fig 8.16), une foactinportante (~40%) devrait correspondre
a des étoiles du Clump des Géantes Rouges ou un pic de détsgfiérieur d’un facteur 3 en com-
paraison des étoiles de la séquence principale est vi§lblpic s’explique par notre bonne résolution
dans cette gamme de magnitudes(.,s < 19) et le nombre d’étoiles s’y concentrant.

La figure 8.17, représentant la distribution d’événementailes sélectionnés par notre anal-
yse dans un plamg en fonction de la magnitude de I'étoile source, illustred# §ue I'on détecte
préférentiellement des événements microlentilles de famplication ¢¢ < 0.3) pour des étoiles de
la séquence principaleR(z,.s > 19.5) et qu'a partir de la magnitud&g,,, < 19 (c.a.d typique-
ment les étoiles de type Géantes Rouges) la distributian, eles événements retrouvés s’uniformise
(valeur moyenne ~0.5), la résolution photométrique altteirde étant suffisante pour détecter toute
microlentille d’amplification supérieure & 1.34.

La figure 8.18 est trés intéressante ; elle laisse appatedisecaractéristiques de cette analyse
classique de microlentille : elle représente la dutgg fes éveénements simulés reconstruits en fonc-
tion du moment de plus grande amplificatiap) (et pourra étre comparée a la figure 7.9 de I'analyse
dédiée aux microlentilles de longues durées. On s’apettgos un premier temps des effets de saisons
trés perceptibles avec les pics orientés vers le bas castigiées, puis les effets dus a la nécessité
de la définition d’une ligne de base pour démarer une rechatehmicrolentille, qui ne permet pas
de détecter de longs évenements : une sorte de vallée de temtiale dont le creux est au centre de
nos observations apparait pour des durées supérieure$ ot Enfin, le résultat de notre coupure
numéro 12 est visible de chaque c6té des observations : ga guiune microlentille soit visible de
chaque c6té de sa fluctuation pour qu’'elle soit retenue emtencandidate.
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FiG. 8.14 —Variation de I'efficacité de détection en fonction des 4 pagtres de génération utilisés
pour la simulation {y, ¢, ug et la magnitude de I'étoile source utilisée) ; 2% des étaifgmarties sur
toute la surface couverte du LMC ont été utilisées pour tiétu_es parametres de génération sont
les suivants tp € [1;1000] jours en échelle logarithmiquey € [242.5;2742.5] (JD -2450000) soit
pendant notre plage d'observationsgte [0; 1].
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FiG. 8.15 — Variationde I'efficacité de détection en fonction des 4 parameétreséteémtion utilisés
pour la simulation {y, t g, ug et la magnitude de I'étoile source utilisée) ; 2% des étaifgmarties sur
toute la surface couverte du LMC ont été utilisées pour tiétu_es paramétres de génération sont
les suivants tg € [10;100] jours , ty € [242.5;2742.5] (JD -2450000) ety € [0;1]. Ce Monte-
Carlo représente mieux les candidats microlentilles netées dans cette analyse ou ceux publiés par
I'équipe MACHO : sa moyenne en temps d’Einstein vaut 31.&j@ug10(tg) = 1.5).
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FiG. 8.16 —Diagramme HR des événements simulés et retrouvés parysmal% des étoiles répar-
ties sur toute la surface couverte du LMC ont été utiliséag pétude. Les parameétres de génération
sont les suivants tg € [10;100] jours, to € [242.5;2742.5] (JD -2450000) ety € [0;1]. Une
correction des magnitudes due a la différence inter-CCh.(fal) a été utilisée pour permettre la
comparaison. La zone centrale du Clump des Géantes Rouggserna pic de détection supérieur
d’'un facteur 3 en comparaison des étoiles de la séquenceipéile.
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FiG. 8.17 —A gauche : Représentation du parametrg des événements simulés sélectionnés en
fonction de la magnitudé z,.,; de I'étoile source. A droite : Valeur moyenne du parameéfsedes
évenements simulés sélectionnés en fonction de la magiiid, de I'étoile source ; 2% des étoiles
réparties sur toute la surface couverte du LMC ont été dtilis pour I'étude. Les paramétres de
génération sont les suivantsz € [10; 100] jours, ty € [242.5;2742.5] (ID -2450000) ety € [0; 1].
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FIG. 8.18 —Représentation dg10(tx) en fonction du temps d’amplification maximugrpour les
événements simulés puis sélectionnés par notre analyselg2%toiles réparties sur toute la surface
couverte du LMC ont été utilisées pour I'étude. Les paraesette génération sont les suivants :
tg € [1;1000] jours, ty € [242.5;2742.5] (ID -2450000) ety € [0; 1]. Trois caractéristiques de la
recherche classique de microlentilles de courtes durégwsibles (voir texte).

8.5 Les candidats microlentilles

En définitive, sur un peu plus de 33 millions d’étoiles anéss seules 7 candidates ont été sélec-
tionnées, 5 dans le LMC et 2 dans le SMC. Mais I'une d’entresdlilu LMC) est tout de suite éliminée
car sa fluctuation est associée a un probléme photométtiguede la collecte des électrons, a la fin
d’'une observation, en direction d’'une des bases du CCD,rane peut apparaitre dans le sens de la
lecture si une étoile galactique saturée est présenteimage : lors de leur propagation, les électrons
“débordent” dans les lignes de pixels adjacentes. L'éidledidate est située assez loin de I'étoile
galactique pour ne pas se retrouver sous le masque dispesielbétape de nettoyage, mais a prox-
imité de son axe de lecture du signal qui occasionne unetieeridans sa courbe de lumiére.

Je décris ici un par un les 6 autres candidats microlensidsctionnés en commencant par ceux
se trouvant dans le SMC (EROS2-SMC#1 et EROS2-SMC#5) psiié terniers du LMC (EROS2-
LMC#8 a #11). Aprés cela, un candidat microlentille trousésld’'une analyse monocouleur (bleu)
simplifiée sera présenté. L'interprétation et les consécgse seront discutées dans la section 10.

Les coordonnées et les caractéristiques d’'un ajustementlentille simple sur les données sont
présentées dans les quatre tableaux suivant (8.3 a 8.63oLdses de lumiére des 6 candidats et leur
position dans le diagramme couleur-magnitude sont ikest@a la fin de ce chapitre (fig 8.23 a 8.29).
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\ Candidat | Champ| CCD | Quart| Numet]| X | Y [  agpo 82000
EROS2-SMC#1| sm005 4 m 5761 | 351.9 | 374.0 | 01:00:05.6| -72:15:02.5
EROS2-SMC#5| sm006 6 k 19475 | 1163.3| 1514.1| 00 :50:39.0| -72 :41 :53.8
EROS2-LMC#8 | Im055 7 m 23303 | 1408.5| 791.1 | 05:06 :33.5| -71:39:44.5
EROS2-LMC#9 | Im042 1 I 2622 | 412.1 | 687.9 | 05:01:29.2| -65:02 :54.8
EROS2-LMC#10| Im045 5 n 26323 | 1483.1| 1457.5| 05 :23 :58.2| -65:52 :23.8
EROS2-LMC#11| Im061 4 m 15782 | 844.7 | 1183.4| 05:53:45.4| -71:15:12.9
EROS2-LMC#12| Im085 6 [ 14234 | 909.0 | 1210.1| 05:59:30.0| -74 :34 :03.4

TAB. 8.3 — Coordonnées des candidats microlentilles.

\ Candidat | ¢f | tEGours)| uff | fE. .(ADVU) | x%/Naa |
EROS2-SMC#1| 460.53| 101.6 | 0.52 7692 862.4/748
EROS2-SMC#5| 1432.0 15.1 1.12 10127 560.0/573
EROS2-LMC#8 | 1594.1 8.0 0.03 1048 540.9/510
EROS2-LMC#9 | 2215.3 52.7 0.30 622 292.1/228
EROS2-LMC#10| 1602.2 35.9 0.51 868 649.1/447
EROS2-LMC#11| 446.6 46.1 0.37 1246 458.7/394
EROS2-LMC#12| nd. nd. nd. nd. nd.

Candidat | tF | tB(ours)| uf | fB..(ADU) | x%/Naya |
EROS2-SMC#1| 459.0 105.8 0.53 17138 972.4/873
EROS2-SMC#5| 1414.8 29.5 0.90 14805 485.1/875
EROS2-LMC#8 | 1594.1 15.3 0.015 683 344.0/572
EROS2-LMC#9 | 2204.1 57.8 0.36 817 640.8/369
EROS2-LMC#10| 1600.3 37.1 0.33 751 580.0/505
EROS2-LMC#11| 451.9 51.3 0.36 1480 456.5/444
EROS2-LMC#12| 2664.0 49.6 0.27 1666 580.4/391

TAB. 8.4 — Paramétres de I'ajustement de microlentille simplesda bande&?g,..s ; to €st en jours
(JD-2450000).

TAB. 8.5 — Parametres de I'ajustement microlentille simplesdanbandeBg,.s; to €st en jours

(JD-2450000).

| Bande spectrale | Frase | flux non ampilifié (blend)| flux amplifié (étoile source)
EROS2-LMC#8Rp,os | 1041 £ 12 ADU | 74 + 5% soit ~770 ADU ~271 ADU
EROS2-LMC#8Bg,os | 677 £11 ADU | 39 + 12% soit 265 ADU ~413 ADU
| to | teGours) | w0 | Xpypiena/Naa |

[ 1594.2 +£0.02 [ 22.9 £4.3 [ 0£0.021 | 899.6/(1093-7)|

TAB. 8.6 — Parameétres de I'ajustement microlentille simplecadending de I'événement EROS2-

LMC#8.
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oEROS2-SMC#1

Ce candidat microlentille, qui posséde un maximum d’angalifon en février 1997, a déja été
découvert lors d'analyses précédentes en direction du SMIC [09, Palanque-Delabrouille et al.,
19938]) et peut étre élevé au rang d’évenement microlenklfeeffet, sa courbe de lumiére (fig 8.23)
ne présente pas de nouvelle variation durant les 2 annép&mantaires dont dispose mon anal-
yse et celle-ci passe avec succes tous les criteres deiaélegon flux de base est situé en haut
de la séquence principale, dans la zone des Blue Bumpers,smiamplification achromatique et
supérieure a un facteur 2 la rend incompatible avec de téltgkes variables. De plus, I'ajustement
d’une courbe de microlentille est excellent.

L'étude précise de sa variation de luminosité, permise @aphne résolution obtenue dans cette
gamme de flux, a déja permis de situer la lentille & 97% C.L tafetit Nuage de Magellan ([99,
Palanque-Delabrouille et al., 1998]). Si le déflecteur aepait au halo, une distorsion notable de la
courbe de lumiere due a un effet de parallaxe terrestretaliraipparaitre. Malgré I'importante durée
du phénomeénéty ~ 103 jours), un tel effet n’a jamais été détecté que ce soit dans les ésnné
d’EROS2 ou celles de MACHO.

Il faut néanmoins rappeler que cette étoile présente unebilté intrinséque au niveau de 5%,
avec une période de 5.12 jours, découverte par EROS dansmigptemps ([100, Palanque-Delabrouille,
1997, thése]), puis confirmé par OGLE ([127, Udalski et &971).

eEROS2-SMC#5

Ce second candidat du SMC est situé dans une zone du diagrédRnpeu peuplée, entre les
étoiles de la séquence principale et cellesldmpdes Géantes Rouges (voir fig 8.24). Cette situation
inquiétante est confirmée par les données rendues publiguids groupe MACHO (fig 8.19) : une
seconde variation de luminosité est confirmée juste avambdae principale détectée. Ces deux in-
dices probants nous assurent de la non appartenance déiudttation a la classe des microlentilles,
I'étoile peut étre rejetée.

On pourra remarguer ici que cette étoile est située dansh@emégion du diagramme HR (méme
indice de couleur) gue les candidats EROS1-LMC#1 et MACH@E#23 dont je présente le suivi
observationnel au chapitre suivant. EROS1-LMC#1 est carumume étant une étoile de type Be
(c.a.d, qui possede de fortes raies en émission dans sane3a6, Beaulieu et al., 1995].

¢EROS2-LMC#8

Nous avons affaire ici a un trés joli candidat microlentil®’'une durée moyenne d’environ 10
jours, 'amplication atteint un facteur 12 dans la baritle.,; et un facteur 25 dans la band®;,.,s
et une dizaine de points de mesure forment la fluctuation.einpre vue, I'événement parait trés
chromatique dans sa variation de luminosité et en positionmaale dans le diagramme HR (fig 8.25) :
il semble donc douteux. Mais cela peut s'expliquer trés Ip@nun effet de blending (sect. 2.3.2),
qui peut ici s'avérer important au vu du faible flux de base uneg<~ 700 ADU). De plus, les
caractéristiques méme de I'événement, obtenues partBajent d’'une courbe de Pad¢wki (voir
tab. 8.4 et 8.5) indiquent clairement la présence d'un eféetonfusion allant dans le sens d'un flux
supplémentaire non-amplifié plus rouge que I'étoile saniskeffet de microlentille : la hiérarchie des
temps d’Einstein mesurés (plus faible en rouge qu’en blstlgenéme que celle de I'amplification.

On ajuste maintenant les données avec deux nouveaux pegari@tes ; les flux non-amplifiés
en rouge et en bleu. L'ajustement devient trés cohérent éagramplifications et les durées (tab 8.6) :
une séparation des deux composantes devient alors possitiigure 8.20 résume le résultat obtenu :
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FiG. 8.19 —Courbe de lumiére du candidat microlentille EROS2-SMC#&mlba partir des données
mises a disposition du public par I'équipe MACHO. Une vadatprésente juste avant la bosse
principale détectée ne permet pas de retenir ce candidan@@eandidat microlentille : sa position
dans le diagramme HR laisse présumer que cette courbe derurnrrespond a une étoile de type
Be (a confirmer par spectroscopie).

le flux de I'étoile subissant I'effet de microlentille senamtve étre positionné au coeur de la séquence
principale du LMC et le flux restant apparait a plus de 2 magdei en couleur plus rouge que le reste
des étoiles de cette galaxie. Il n'y a plus aucun doute ! il&ticrolentillée est une étoile appartenant
au LMC, et le flux restant provient trés probablement d’'udeitouge naine M située dans le disque
galactique. Il est naturel de supposer gue cette étoileregnla lentille déflectrice qui a provoqué cet
éveénement de microlentille.

Essayons de voir un peu plus quantitativement si cette hggetque I'évenement EROS2-LMC#8
est d0 a un effet de microlentille provoqué par une étoileidque est plausible. Le nombre d'événe-
ments de microlentille est proportionnel & la densité nicpérdes lentilles et a la racine carrée de leur
masse (et donc Bg). Pour des lentilles proches de I'observateur (c’est ledegsétoiles du disque),
Ry est proportionnel a la racine carrée de la distaficeles lentilles. La distance des lentilles inter-
vient également dans la densité des étoiles du disque, emégresapproximation proportionnelle a
exp(—dp, CO;:L), ou by, est la latitude galactique du LMCdsb;, vaut environ 1/2) eh est I'échelle
de hauteur du disque galactique (environ 300 pc).

La distance la plus probable d’'une lentille du disque estdurienue en cherchant le maximum
du produitdlL/Qemp(—gTLo). On trouve facilement que ce maximum correspoig & hg. Les étoiles
du disque les plus courantes sont des naines rouges M dogtgiaitande typique est voisine de 13.5.
A une distance de 300 pc (module de distance de 7.5), ellexrappent avec une magnitude de
21. Dans I'évenement EROS2-LMC#8, le flux rouge non-ampéified’environ 760 ADU, soit une
magnitude de 21.1. L'explication est donc plausible, mélihéasit |la relativiser : la distribution de
distancesl;, des lentilles du disque est large : elle s’étend principatgnentre 100 et 1500 parsecs,
avec une médiane a 700 pc (cet élargissement provient detipadion de la densité stellaire par le
rayon d’Einstein, qui croit aved;,).

En ce qui concerne la durée du phénomeéne, voisine de 23 jsnitsO(063 an) aprés prise en
compte du blending, elle est également compatible avee hgpothése. En effet, une naine rouge de
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Fic. 8.20 —Explication de I'effet de blending rencontré avec I'éverammicrolentille EROS2-
LMC#8. La partie violette constitue le flux de I'étoile saairnicrolentillée (I'amplification est achro-
matique dans le diagramme HR), le flux jaune est celui de Kilkétoile naine rouge galactique
dont le flux joue le role de flux “blendant”), le vert représerd superposition des deux composantes,
c.a.d ce qui a été réellement mesuré !

0.2 masse solaire située a 300 pc a un rayon d’Einstein deA.Tétte distance, parcourue en 0.063
an, correspond a une vitesse d’environ 50 km/s, tout a faitgible pour une étoile du disque.

Par ailleurs, il est logigue que I'amplification détectég soportante. Le blending en est respon-
sable, a double titre. Les étoiles sources les plus nomesesmnt celles de faible magnitude. Ici, la
détection de notre source tres faible (magnitude proch@ dg 8st d'ailleurs favorisée par la présence
de la lentille, 4 fois plus brillante dans la bande rouge. &mséquence, une amplification au moins 4
fois supérieure a celle des phénoménes sans blending esteeDe plus, la durée observée, 10 jours
si on fait la moyenne entre les deux bandes, est bien inférila durée réelle de 23 jours. On peut
en déduire que le phénoméne ne pouvait étre détecté danada bauge que pour une amplifica-
tion supérieure a un facteur 12. Ceci correspond a une aogpiifin médiane double, soit environ 25.
L'amplification réelle du phénoméne donnée par I'ajustenagac blending est proche de 40, valeur
tout a fait plausible donc.

La confirmation définitive de cette interprétation nécesait la réobservation de I'étoile source
et de la lentille avec une bonne résolution angulaire. Egt.effans notre interprétation, au moment
ou cette thése est rédigée, la lentille et la source se smighéks d’environ 0,16 arcsec. Un tel écart
serait aisément mis en évidence avec le télescope HubbieeS&e permettrait de mieux contraindre
le systéme source-lentille. Une observation de la mémeeattiavec la méme interprétation, a déja
été réalisée par le groupe MACHO sur leur candidat MACHO-IZMCI55, Drake et al., 2004].

Pour finir, mentionnons qu’un important effet de parallagé étre présent dans cet événement a
cause de son faible rayon d’EinsteiR£ < 1U A). Malheureusement, sa grande briéveté empéchera
probablement d’en tirer tout le bénéfice, en terme d’'uned@ecdégénérescence.
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oEROS2-LMC#9

Ce second candidat microlentille du LMC trouvé dans cettdyae posséde une amplification
moyenne d’un facteur 3 et a été observé sur une étoile fasbipérieure a l21°™¢ magnitude
(REros ~ 21.3 et Bgros ~ 21.5), voir la figure 8.26 pour une présentation. Il est situé deans
champ Im042, ccd 1 soit a I'extrémité nord de la région du LMSayvée : avec ses caractéristiques
en amplification et en magnitude, ce candidat n’aurait pa&tyguretrouvé dans les mémes conditions
s'il était apparu dans un champ central du LMC, ou notre g photométrique est inférieure d’'un
facteur 2. Certains points de mesure de la courbe rougentdarfiuctuation, sont manquants a cause
d’'images éliminées lors du processus de nettoyage, le analye m’étant pas toujours stable au niveau
électronique.

oEROS2-LMC#10

Ce candidat a passé tous nos critéres d'analyse et sera ti@#pour calculer notre mesure de
la profondeur optique, méme s’il posséde quelques sigmgsétants du point de vue microlentille :
il tend a ressembler a une fluctuation due a I'explosion dsupernova. En effet, sa position dans le
diagramme HR se trouve hors des zones densément peupléesgtailes du LMC, son amplification
est chromatique (supérieure en bleu) et surtout sa fluotuakans la band#,..s est visiblement
asymeétrique avec un temps de montée de 20 jours suivi d'useedte de 32 jours. La valeur du
paramétre d’asymétrie S (voir eq. 8.29) obtenu confortte detpression, mais avec une valeur de
0.23 ce candidat ne peut étre rejeté en tant que supernaumg@galaxie n'a été observée sur I'image
de référence).

Une hypothése microlentille a été étudiée au cas ou lalkestl trouve étre a nouveau une naine
rouge galactique. En effet, le chromatisme observé paétra d0 (comme pour I'événement EROS2-
LMC#8) au flux de la lentille et 'asymétrie a une configuratarticuliére entre les vecteurs vitesses
projetés de la Terre et de I'étoile naine, malgré la faibleddwu phénomen&{z ~ 72 jours soit
un cinquiéme d’année). Mais la réalisation d’un ajustendamie fonction de microlentille avec deux
parameétres de blending pour corriger le chromatisme obstrde deux parameétres supplémentaires
décrivant la parallaxe (prise en compte du mouvement de flee)Ta’a pas permis de trouver un
ajustement significativement meilleur (le gain de khi2 &apbur 2 paramétres supplémentaires).

oEROS2-LMC#11

L'amplification d’un facteur ~3 de ce guatrieme candidatdpproche des 2 derniers candidats
microlentilles présentés (#9 et #10), mais son achronétgiasi-exemplaire (voir fig. 8.28) et la
régularité de sa fluctuation nous donne une grande confiamda sature gravitationnelle de I'effet.
Sa particularité est le moment de son maximum d’amplificatig ~ 450 (JD-2450000)) car il n'a
pas été repéré lors d’'une premiére analyse portant sur les8gres années de données (1996-1999)
du LMC. L'explication vient du nettoyage nouveau des poatierrants en comparant les amplifica-
tions des points de mesures associés (rouge et bleu) en {eaipsect. 6.1.3). L'application de ce
nettoyage pour minimiser I'influence des interactions duesrayons cosmiqgues dans notre recherche
de microlentilles a permis de ne pas prendre en compte um fpain (>50 op.s5. AU pic), apparu en
rouge durant la bosse (voir fig 8.21), incompatible avecdeerdes points de mesure. La présence de
ce point dans I'analyse antérieure, associé a une erreuesli@rmpetite, a perturbé I'ajustement d’une
fonction de Paczyski dans la bossexgic = 36.25 et le seuil de la coupure appliqué était a 15) et a
donc précipité I'élimination de cet éveénement.
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FiG. 8.21 — Courbe de lumiére de I'évenement EROS2-LMC#11 atayires le nettoyage d'un point
de mesure aberrant probablement di a I'interaction d'uarr@psmique. Date du point aberrant
432.79 (JD-2450000) ; flux en rouggr = 16346 + 236 , flux en bleufs = 3093 + 126.

oEROS2-LMC#12

Ce beau candidat microlentille est apparu lors d’une retifgemonocouleur (en bleu) en utilisant
des coupures plus sévéres pour éliminer les artefactspBtrigues. Ne faisant pas partie des candi-
dats de I'analyse bi-couleur, il ne pourra étre retenu pewalcul de la profondeur optique du halo.
C’est le candidat microlentille le plus éloigné du centrd.C trouvé jusqu’a maintenant (a presque
6 degrés!).

8.6 Conclusion

En analysant un peu plus de 33 millions de courbes de lumiéteilds réparties sur 6.5 ans,
seuls 6 candidats microlentilles ont été détectés et I'entde eux est éliminé pour cause de seconde
variation retrouvée dans les données de I'expérience MAQHtus reste donc 5 candidats dont 4
nouveaux par rapport aux derniéres analyses (I'événenfR@OISR-SMC#1 ayant déja été détecté en
1997).

Seul 3 des 4 candidats microlentilles détectées en direcioLMC (soit sur environ 29 mil-
lions d’'étoiles analysées) peuvent étre considérés conemiedtilles appartenant au halo galactique.
Il a été en effet montré que la lentille déflectrice de I'évarat EROS2-LMC#8 est trés probable-
ment une étoile naine rouge M située au dessous du plan igakagun test observationnel par un
télescope comme Hubble est nécessaire pour confirmatiompus reste donc 3 candidats micro-
lentilles (EROS2-LMC#9, #10 et #11), dont les temps d’Egirsvalent respectivement 56, 36 et 49
jours, pour calculer notre valeur de la profondeur opticeee @.38) vers le LMC. Celle-ci s’éléve
ATEros2 ~ 1.41078 et correspond a un halo rempli & 3% d’objets compacts déf),5dans I'hy-
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pothése ou toutes les microlentilles trouvées ont été pod®s par des objets se trouvant dans ce
halo. La nouvelle limite d’exclusion obtenue sur la franten masse d’'un halo standard est illustrée
dans la figure 8.22, la zone exclue a 95% C.L. s'étend antré et 100, elle se trouve au niveau
de 8% pour 0.5/ soit en dessous du signal central positif publié par le ggddpCHO (20% a 0.5
M), sa valeur la plus basse est & 2% pbir? M.

La valeur de la profondeur optique mesurée par 'expéridh8€HO est dery; acro ~ 9.1078,
soit un facteur 6 supérieur a notre mesure. Environ 22 afetsicrolentille auraient da étre détectés
pour que nous confirmions leur signal. Une étude de la cobiliigtide ces deux résultats est détaillée
au chapitre 10; je rappelle ici que les champs d'observat®mhexpérience MACHO se concentrent
au centre du LMC (~13.8eg?).
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FIG. 8.22 —Nouvelle limite sur la fraction en masse d’'un halo standabdeoue avec une analyse
classique de microlentille en utilisant seulement les éesren direction du LMC (ligne rouge, entre
10~ et 100M,), o 3 candidats microlentilles ont été détectés. La zopérseure rouge correspond
a la partie exclue a 95% C.L.. La limite verte (enireé—2 et 101/ correspond & I'ancienne limite
d’EROS (I+11) en direction du Grand Nuage de Magellan. Laegaune (entre0~! et 1 M) corre-
spond au signal permis par I'expérience MACHO, dont la vatmntrale correspond a 20% du halo
pour 0.4 M. La ligne pointillée brune inférieure correspond a notresibilité d’analyse, c’est a
dire a la limite que I'on obtiendrait si aucun candidat n'avété détecté. La croix marron, au niveau
de 3%, correspond & notre mesure pour une composante dsothiehalo de 0.5/, en attribuant
nos 3 candidats microlentilles a des machos.
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Chapitre 9

Suivi observationnel des candidats
publies

Avec respectivement 6.6, 3.7, 1.8 et 5.1 années de donn@psientaires par rapport aux
derniéres analyses publiées par EROS1 [23, Aubourg et@3],LEROS2-LMC [88, Milsztajn et
al., 2001] EROS2-SMC [4, Afonso et al., 2003] et par MACHO [13, Alcockagt, 2000], il est
intéressant de savoir comment se sont comporté les casdidetolentilles publiés par les deux ex-
périences, afin de confirmer ou non la stabilité de leur lighkate. Je vais montrer dans ce chapitre le
changement de statut de 9 candidats publiés. Je rappellesftout a fait improbable qu’une étoile
“microlentillée” subisse par deux fois ou plus un phénomeéaenicrolentille : avec une probabilité
d’'un effet pour un million d’étoiles observées, cela rengassible la répétition du phénoméne, dans
un laps de temps raisonnable, sur une méme étoile.

9.1 Les candidats publiés par EROS1

Deux candidats microlentilles ont été découverts lors gedaiere phase de I'expérience EROS.
[77, Lasserre, 2000, thése] a déja mis en évidence I'existdiune nouvelle variation du second can-
didat EROS1-LMC#2, 8.3 ans apres la premiére. Celui-ci & éb@ éliminé.

Le premier candidat publié en direction du Grand Nuage dedlilayva subir ici le méme sort.
En effet, la variation apparue en février 1992 (voir fig 3.3) suivie 6 années plus tard d'une sec-
onde variation qui s’est manifesté au début du mois de 81888 (voir fig. 9.1). Lamplitude et
la durée de ces fluctuations sont comparables (voit tab 9illpst & noter que I'ajustement d'une
fonction de courbe de microlentille est trés bon dans leg das. Ce candidat avait déja été considéré
comme suspect apres I'étude spectroscopique menée pdddadlieu et al., 1995] : de fortes raies
en émissionH,, avaient été trouvées qui permirent de classer I'étoile cerétant de type Be, donc
potentiellement variable.

Cette fluctuation n'a pas été sélectionnée parmi les catsdittanotre analyse car I'étoile source
de cet ancien candidat se trouve sur le CCD 2. Suite a un pnelééectronique, les données rouges de
ce CCD ne sont pas tout le temps disponibles entre 1997 etet®@@ontre-partie rouge n'a alors pas
pu étre observée. La fluctuation bleue a passé avec sucedesarriteres de sélection (plus séveres)
d’'une analyse monochrome.

On peut se poser naturellement la question de savoir si gadltions observées ne sont pas dues a
un systéme double d’étoiles subissant chacune un effetcteletille (comme les exemples présen-
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\ | to(JD —2450000) | tg (ours) | uo | x2,/Naa |
1ére variation -1345.1 23.0 0.44| 131/279
2nde variation 858.9 26.6 0.56| 794/562

TAB. 9.1 —Caractéristiques des deux fluctuations observées sur lebeode lumiere du candidat
EROS1-LMC#1 en terme d’effet de microlenti(l@’apres [20, Ansari et al., 199@Jour la premiére
variation).

tés dans les fig. 2.18). Mais comme la probabilité pour quedarsde étoile croise le trajet de la lentille
pour créer la seconde variation, sachant que la séparatieamgs des deux fluctuations correspond a
environ 88 fois la durée du temps d’Einstein moyen (~25 jowat 27r>2<}§éERE = Mlgg ~ 0.4%, cette

solution ne peut pas étre condidérée comme viable.
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FiG. 9.1 —Courbes de lumiére entre 1996 et 2003 du candidat éliminéERMC#1 (rouge en haut).
Une seconde variation est apparue en février 1998. Coordesn Im058-2k-21915, X= 1367.7; Y=
1385.4 ;[ = 05 : 26 : 33.9;6 = —70 : 57 : 44.8],,. Pour la courbe d'une fonction de microlentille
dessinée dans la band@z,..s, les méme paramétres que ceux déterminés dans la bidpgdg ont
été utilisés.
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9.2 Les candidats publiés par EROS2

9.2.1 En direction du LMC

4 candidats (fig. 3.7) ont été identifiés (EROS2-LMC#3, #%t#67) en direction du Grand Nuage
avec I'analyse des trois premiéres années d’'observatmid g86 a 1999) et I'étude de 25.5 millions
d’étoiles réparties sur 39 deq[77, Lasserre, 2000] et [88, Milsztajn et Lasserre, 2Q0]) autre
candidat (EROS2-LMC#4) s’est réveélé trés vite étre undet@riable et n’a donc plus été retenu.
Les trois années supplémentaires de sa courbe de lumidiiemoemt la variabilité de I'étoile source
(voir fig. 9.2).
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FIG. 9.2 —Courbes de lumiére (rouge en haut) entre 1996 et 2003 du dahB#ROS2-LMC#4 écarté
rapidement de la classe des microlentilles lors de la preen@nalyse d’EROS2 avec 3 années de
données (1996-1999). La variabilité de I'étoile est conienCoordonnées : Im018-6n-23236, X=
1365.3; Y=700.3{a =05 :09: 01.2;6 = —69 : 01 : 02.2]5(-

La remarque immédiate qui peut étre faite est qu'aucun del @emdidats n'est réapparu dans
mon analyse : comment se sont-ils alors comportés pour nétrasetenus ?
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EROS2-LMC#3: Le candidat EROS2-LMC#3 est une étoile intrinséquemeriabia, car trois
variations sont maintenant bien visibles sur sa courberd&he entre 1996 et 2003 (voir fig 9.3). Elles
ont des amplitudes comparables.
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FIG. 9.3 —Courbes de lumiére (rouge en haut) entre 1996 et 2003 du dahBROS2-LMC#3 rejeté a
cause de nouvelles variations. La fluctuation a la date t~(48@rés verts) a été confondue avec un ef-
fet de microlentille. Deux autres variations apparaissaumt dates t~1600 et t~2330 (croix vertes). Co-
ordonnées : Im034-61-20493, X=1234.9; Y= 784]2;= 05 : 30 : 50.0; = —67 : 36 : 11.8]54(¢-

EROS2-LMCH#5, #6 et #7 : Les fluctuations des trois autres candidats ont été classéame
dues a des supernovae dans des galaxies situées derrisviCleHn effet, la nouvelle photométrie
réalisée pour obtenir un ensemble de données homogéneuest ailalité sensiblement meilleure
que celle réalisée précédemment (en particulier grace @i die passer de 10 a 15 images de trés
bonne qualité pour la fabrication de I'image de référenCGala a permis d’identifier 'asymétrie de
la bosse considérée dans un premier temps comme due a udeeffétrolentille (la montée est plus
rapide que la descente). Dans les trois cas, le paramétre 8.28) a pris des valeurs positives allant
dans ce sens : 0.5 pour EROS2-LMC#5 , 0.6 pour EROS2-LMC#GB2tdbur EROS-LMC#7. Leurs
nouvelles courbes de lumiére et les ajustements asymeésragsociés sont présentés dans les figures
9.4 a 9.6. En utilisant la méthode de la photométrie difféetla, mieux a méme de faire ressortir
la variation des supernovae en se concentrant a I'endraiterde la variation de flux, 'asymétrie
observée en photométrie classique est confirmée (voir fijg 9.7

Il est & noter que le candidat EROS2-LMC#5 est identique adidat MACHO-B-LMC#26.
Celui-ci, sélectionné par le second jeu de coupures ilis# le groupe MACHO, a finalement été
rejeté car étiqueté comme supernova, d'aprés sa courbeniteréu
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de I'analyse pour cause de fluctuation asymétrique. Coardes : Im067-5m-14700, X=471.7 ; Y=
813.5;[aw =05:00:47.5;6 = =72 : 36 : 05.5],,,- LeS ajustements a droite sont ceux d’'une fonc-
tion de microlentille modifiée pour la rendre asymétrique.
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FIG. 9.6 —Courbes de lumiére (rouge en haut) entre 1996 et 2003 du dah&ROS2-LMC#7 rejeté

de I'analyse car la bosse rouge, de faible amplification,éadnsidérée comme deux bosses consécu-
tives ; 'asymétrie est néanmoins tres bien visible en bB0(62). Coordonnées : Im070-3n-233389,
X=1174.3; Y=504.6 o = 05: 27 : 49.3;0 = —72: 29 : 26.3],,,,- Les ajustements a droite sont
ceux d'une fonction de microlentille modifiée pour la rendsymétrique.

9.2.2 En direction du SMC

L'analyse de 5 ans de données EROS2 (juillet 1996 a mai 200djrection du petit Nuage de
Magellan a détecté 4 candidats microlentilles qui ont éé&gmtés sur la figure 3.8. Le premier n’est
autre que EROS2-SMC#1 retrouvé dans notre nouvelle anéhpsefig. 8.23). Les 3 autres sont
des candidats de longue durée dont l'interprétation comuikeg variables de longue période a été
renforcée par le fait gqu'ils n'ont pas été sélectionnés danfiltre microlentille lors d’'une analyse
d’'objets variables apparus en photométrie différenti@ Le Guillou, 2003].

Avec deux années de données supplémentaires et une phdtodiéhe qualité sensiblement
accrue, les courbes de lumiére de ces 3 objets sont présalage la figure 9.10. La premiére partie
des données était visiblement trompeuse ; les nouvelléatieaus mises en évidence confortent la
nature d’étoiles variables a longue période des étoilescssicorrespondantes.

9.3 Les candidats publiés par MACHO

En direction du Grand Nuage de Magellan, 17 candidats neiotifles ont été publiés par le
groupe MACHO (voir sect. 3.2.2 pour plus de détails). Ceusent distribués dans la zone centrale
du LMC (la barre), une région trés dense en étoiles. Noussaessayé de retrouver la trace de ces 17
candidats dans nos propres données ; pour 2 d’entre eux {#22x il n'a pas été possible d'obtenir
la moindre information a cause de problémes techniquesetaipr se trouve dans une zone de lignes
de CCDs défecteuses du CCD 2 rouge et le second est dansmwalietentre 2 CCDs.
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FiG. 9.7 —Courbes de lumiére (bandBg,,;) des 3 candidats éliminés EROS2-LMC#5, #6 et #7
obtenues en photométrie différentielle (utilisation dogramme TRITON, [78, Le Guillou, 2003,
thése]). L'asymétrie des 3 candidats est toujours prédente
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Avec 5.1 années de données supplémentaires par rapportanbdyse publiée [13, Alcock et al.,
2000] (3.1 années par rapport a leurs données mises a dispaki public sur Internet), nous avons
retrouvé un candidat possédant une nouvelle variationr& &pres la premiére variation détectée. Ce
candidat microlentille déchu est MACHO-A-LMC#23; sa caritie lumiére est présentée ci-apres
(fig. 9.8). Cette seconde variation n'a pas été retenue gaalyse détaillée au chapitre précédent, car
la valeur trop élevée obtenue gd normalisé de I'ajustement d’une courbe de Pasky restreint
aux points de mesures de la fluctuation en bleu, ne lui a pasipee passer le critere de sélection
numéro 8. Les caractérisques en terme de microlentille ées fiuctuations sont présentées dans le
tableau 9.2 ci-dessous ; celles-ci, comme pour I'anciemlidabh EROS1-LMC#1, sont comparables
en amplitude et en durée.

\ | to(JD —2450000) | tg (ours) | uo | X2 /Naa |

1ere variation -237.7 42.6 0.45 1.49
2nde variationR g0 2233.5 55.7 0.52| 849.3/524
2nde variationBg;-os 2234.6 61.1 0.46| 1118.6/518

TAB. 9.2 —Caractéristiques des deux fluctuations observées sur lebeode lumiere du candidat
MACHO-A-LMC#23 en terme d’effet de microlentil{d:aprés [13, Alcock et al., 200Qjour la pre-
miére variation).
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9.4 Conclusion

Le suivi observationnel des 26 candidats microlentillelsligs en direction des Nuages de Mag-
ellan, nous a amené a éliminer 9 d’entre eux (~35%). En dftgtsemble des anciens candidats
“survivants” d’EROS (1 EROS1, 4 EROS?2) publiés en directiarLMC ont été écartés de la famille
des microlentilles, seul un candidat a résisté en directio®MC (EROS2-SMC#1 qui est d0 a une
lentille appartenant au SMC a 97% C.L.) et le candidat dérerif, MACHO-A-LMC#23, publié par
le groupe MACHO a lui aussi été éliminé a cause d’'une secoadation importante en luminosité.
Rappelons encore que les candidats #2 et #3 du groupe MACH®Gemés par [17, Alcock et al.,
1995] avaient été rétractés par [9, Alcock et al., 1997].

Ces bruits de fond retrouvés se séparent en trois group@eermsvae, étoiles variables a longue
période et étoiles variables éruptives. lls démontrentéleessité d’'une grande base de temps ob-
servationnelle dans la recherche d’effet de microlengitbeir s’assurer de la véracité d’'un candidat
non spectaculaire comme ceux de grande amplificatign<( 0.1) ou ceux présentant des effets de
passage de caustiques, par exemple.

Les bruits de fond dus aux étoiles variables sont mal coreruparticulier ceux que I'on vient de
mettre en évidence par I'intermédiaire de EROS1-LMC#1 eQWO-A-LMC#23. Ces deux étoiles,
probables variables éruptives, présentent chacune ddguaiap de variation symétriques d’un fac-
teur ~2 avec des intervalles de répétition supérieurs a 6ElEs se trouvent dans un endroit peu
peuplé du diagramme HR (voir fig. 9.9) entre la séquence ipale et le clump des étoiles Géantes
Rouges. Ces deux candidats éliminés sont a rapprocher didaaEROS2-SMC#5 trouvé dans notre
analyse puis rejeté a cause d'une seconde variation ar@pr&tédant la bosse principale ; sa posi-
tion similaire en couleur dans le diagramme HR (fig 9.9-basjsHaisse imaginer leur appartenance
a une méme classe d'étoiles. L'étude spectroscopique dEHROC#1, réalisé par [26, Beaulieu et
al., 1995], a permis de classer I'étoile comme étant de typééBile de classe spectrale B avec des
raies en émission). Une bonne connaissance de la propdiétmiles de type Be dans les Nuages de
Magellan serait donc tres utile pour connaitre le taux defloetuations d’origine éruptive que I'on
est susceptible de retrouver lors d'une recherche de reittibés.
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Chapitre 10

Interprétation des résultats de la seconde
analyse

Deux résultats importants sont a retenir des deux chagptés=dents : de nombreux candidats
microlentilles publiés se sont révélés étre finalement deisbde fond; il en est ainsi de tous les
candidats trouvés en direction du LMC par EROS-1 et 2 jusg@®@00, et seulement 4 courbes de
lumieres, nouvelles candidates microlentilles, sont a@msuite a une analyse de I'ensemble des
données prises en direction des deux Nuages de MagellaneBsayer de mieux comprendre ces
résultats, j'étudie ici les étoiles récupérées en abdissaeuil de quelques coupures de sélection im-
portantes. Puis, avant de terminer par une discussion puoflandeur optique, je compare le résultat
obtenu a celui de I'expérience MACHO.

10.1 Stabilité des coupures

Il est tout a fait important d'étudier, a la suite d'une amsalytelle que celle décrite au chapitre
8, quelles sont les variations éliminées, c'est a dire sejlé se trouvent en marge de nos seuils de
coupure. Dans notre cas, cette étude nous permet de mieysxedne nos bruits de fond et de vérifier
la qualité de notre sélection.

Je discute a la fin de cette section les candidats micrdeEntu groupe MACHO apparus aprés
le début de nos observations, que nous étions donc sudespliddétecter.

10.1.1 Elargissement des coupures et EROS2-LMC#13

En réalisant ce test avec les coupures 1, 4, 6, 7 et 8 (voiloee8t3), les courbes de lumiére
“apparues” ont toutes été attribuées a des problémes phtigoes, des étoiles variables a longue
période ou encore des supernovae (identifiées comme teltds présence d’une galaxie héte sur
I'image de référence). Cependant une fluctuation s’estééviétéressante et sera nommée EROS2-
LMC#13 dans la suite (voir la figure 10.1 pour une présematie sa courbe de lumiére). Elle a
été éliminée uniquement par la présence dans la bandeapdgir,, d’'une seconde bosse moins
significative que la bosse principale détectée, mais agggariante pour ne pas passer le quatriéme
critére de sélection (eq. 8.7) : la valeur du rappéﬁm atteint 5.3 ¢ 1123). 1 est a noter ici
gu’il existe une dispersion importante des points de [atoeute lumiére bleue de I'étoile cataloguée
(REros ~ 20.9; Brros ~ 21.5) et que la seconde bosse n’est pas confirmée dans la bandelspec
opposée par mangque de points de mesure.

199
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\ Bande spectrale | ty | tg(ours)| ug | frase(ADU) | X2, /Naai |
EROS2-LMC#13Rg,.s | 1863.86 30.8 0.28 520 195.7/474
EROS2-LMC#13Bg,.s | 1866.41 33.7 0.17 557 381.8/395

TAB. 10.1 — Paramétres de I'ajustement de microlentille sindples les deux bandes spectrales du
candidat EROS2-LMC#13j est en jours (JD-2450000).

Nous trouvons-nous devant un candidat microlentille gegenon sélectionné par notre anal-
yse ? A premiére vue, la fluctuation (fig 10.1 haut-droite) treane asymétrie significative en bleu
(le paramétre d'asymétrie S vaut 0.17) qui ne semble passmmndre a une courbe de microlen-
tille classique (voir tab. 10.1 pour ses caractéristiquiis une étude en photométrie différentielle
a été menée et cette asymétrie rencontrée n’existe plusulde obtenue prenant une forme plus
symétrique et réguliere, comme attendu d’'une microlenfilbir fig. 10.2). L'explication de cette dif-
férence est originale et prend tout son sens si I'on tientpterde I'effet de blending (sect 2.3.2). En
effet, le principal atout de la photométrie différentiedant de se concentrer sur la variation de lumi-
nosité mise en évidence, il est raisonnable de penser qedflogtuation est due a une étoile se trou-
vant dans le disque de seeing de “I'étoile” surveillée, neaigosition excentrée. Notre photométrie
“classique”, qui consiste a réaliser un ajustement d’'une & position cataloguée (le barycentre
photométrique des étoiles, hors variation éventuellemes aurait alors pas permis d’estimer cor-
rectement cette variation de flux symétrique a cause deeliféés dans les conditions d’observation
(plus le seeing est important plus l'influence de I'étoileextrée sur notre mesure photométrique du
flux sera important).

Nous avons confirmé cette hypothése en étudiant le bargcphtstométrique pendant la fluc-
tuation. En effet, il est possible de connaitre la positiercd dernier & partir des ajustements a une
dimension réalisés lors de chaque mesure photométrigoe lesldeux axes (x,y) du plan focal. Le ré-
sultat est présenté sur la figure 10.2 de droite ; on s'apaqgeila position de ce centre photométrique
varie durant la fluctuation et gu'il est stable au-dessus @ux mesuré d’environ 2000 ADU. Il ne
fait plus aucun doute que la variation de luminosité obsepst due a une étoile excentrée de 0.4 arc
seconde (0.7 pixel) par rapport a la position cataloguée.

On peut croire, dans un premier temps, que cette fluctuatgmeyainsi son titre de candidate
microlentille, mais la raison de son élimination laisset tde méme sérieusement ouverte la possi-
bilité que cette fluctuation ait pour origine une étoileimeequement variable. Apres vérification, ce
doute est maintenant confirmé ! En effet, la seconde vanialétectée en bleu est aussi observée dans
les données observationnelles du groupe MACHO (voir fig3)L04ais la raison principale vient de
la courbe de lumiére entiere obtenue en photométrie diffiiée : celle-ci laisse apparaitre la sec-
onde bosse détectée, mais aussi une troisieme fluctuagoificative non-détectée en photométrie
classique (voir fig 10.3). Ces trois variations chromatigsent incompatibles avec le phénoméne de
microlentille recherché.

Méme si EROS2-LMC#13 ne peut plus étre considéré comme wufidsmmicrolentille, I'étoile
correspondante a le mérite de nous interpeller de fagoigpeasur I'influence du blending dans
une telle analyse et la nécessité d'étre “lache” dans latiétepar un ajustement microlentille. Dans
notre cas, malgré I'asymétrie rencontrée, la fluctuationiaété sélectionnée si aucune autre variation
n'était présente dans la courbe de lumiére. Je rappelle dveaunqu’une étude de l'influence du
blending a été réalisée au sein du groupe EROS par [4, Afdnal, 2003] en incorporant sur des
images réelles (du SMC) des fausses étoiles “microleesili@€t que la variation de I'efficacité alors
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obtenue était au niveau de 10%. Il sera tout de méme utile alseé une étude identique sur nos
champs du LMC en positionnant des étoiles fictives pouvdat plsqu’a la 23éme magnitude et
suivant une distribution obtenue a partir d’'un diagramme fd&lisé par des observations avec le
HST, pour évaluer au plus juste l'influence du blending strenmesure de la profondeur optique.

Cette étoile nous montre aussi, et surtout, qu'il existeamu fd’étoiles variables appartenant a la
séquence principale imitant I'effet de microlentille. &lejoint le candidat EROS2-LMC#3 éliminé
pour les mémes raisons (voir fig 9.3). Il est & noter qu’unéianaéion de la compréhension des bruits
de fond dus aux étoiles faibles appartenant a la séquenuegaie Rz..s > 21) peut étre apportée
par les observations du groupe SuperMACHO qui utilise uestiEpe de 4 métres de diamétre : ils
ont ainsi la possibilités de détecter des variations sigatifies en luminosité pour des étoiles de la
23éme magnitude [1, Becker et al., 2004].
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FiG. 10.2 —A gauche : superposition des points de mesures obtenus péwolameétrie différentielle
(TRITON) (points rouges pleins) et de la photométrie “clags” (PEIDA) (carrés bleus vides) durant
la fluctuation de EROS2-LMC#1&(,.s €n haut,Bg,,s €n bas). Le flux de base a été soustrait dans
le cas des points de mesure obtenus par la photométrie glessA droite : en haut, variation du
barycentre photométrique en fonction du temps, un décalmgpficatif apparait durant la fluctuation
observée ; en bas, représentation du décalage du barycghtmeétrique en fonction du fluiXg,.s,

un saut apparait subitement a partir de ~2000 ADU, le baryreese trouvant alors décalé de 0.7
pixels (~0.4"). Les points a grand décalage apparaissamga figure de droite en bas (pour un flux
correspondant au flux de base de I'étoile cataloguée, en@et-1000 ADU) sont dus a un important
fond de ciel qui ne permet pas d’estimer le barycentre phétaque correctement par un ajustement
1D d’'une PSF selon les deux axes du plan focal.
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FiG. 10.3 —Gauche : courbe de lumiére en photométrie différentiellEROS2-LMC#13R .5 €N
haut etBg,.s €n bas); 2 fluctuations significatives autres que la flucaraprincipale apparaissent
dans la bande spectralBg,., (fleches vertes a t~332.5 et t~882.5). Droite : courbes dedmen
flux (zoom) obtenues par I'expérience MACHO ; la premieresbds~332.5) est confirmée. EROS2-
LMC#13 est une étoile variable appartenant a la séquenaecipale.

10.1.2 Les candidats MACHO post-juin 1996

Trois candidats microlentilles trouvés par I'expériencAGHO, deux appartenant a la catégorie
A (#14 et #15) et un a la catégorie B (#20), sont apparus aprdébut des observations du Grand
Nuage de Magellan par EROS2 (le 1 juillet 1996, JD = 2450266y (ab. 3.1), mais aucun d’entre
eux n'a été sélectionné dans notre analyse. J'expliquélacis chaque cas, les raisons de leur non-
détection : pour résumer, les courbes de lumiére de lede&mirce n'ont pas été analysées.

— L'étoile source de MACHO-A-LMC#14 (V~19.4) est située epsition marginale sur notre
mosaique de CCDs, a I'extrémité du CCD7 (~175 pixels du baedpord inférieur de ce CCD
étant inutilisable sur la caméra bleue (bande d’environ@®6ls de large), cette étoile n'a pu
étre cataloguée et donc suivie que dans la bande speBtzalg. Sa courbe de lumierBg,.s
et sa carte de champ MACHO sont présentées sur la figure 10td.e88a phase de nettoyage
(sect. 6.1.2), cette étoile n'a pas été retenue pour I'aeatar aucune association avec un objet
bleu n’a pu étre trouvée.
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FiG. 10.4 —Courbes de lumiére obtenues en photométrie classique @@EEntiere sur 2500 jours
en haut, zoom en bas) du candidat MACHO-A-LMC#14 a partir dimsnées d’EROS2 dans la
bande spectraleRg,.s. L'objet n'a pas été catalogué en bleu. Les paramétres diajment mi-
crolentille estimés sonfuy = 0.38; tg = 38.2 jours; tg = 393.8; fo = 1611 ADU) La carte de
champ de MACHO est représentée a droite (Nord en haut ; Estiahgg. Coordonnées de I'étoile :
[ =05:34:44.2 = =70 : 25 : 07.8] 55, IM0027Nn-24616x = 1439.3; y = 1408.2]. A cause d'un
I'environnement trés encombré et d’'une position en bord deaigue, un effet de “marche d’escalier”
est visible sur la courbe rouge.

— L'étoile source de MACHO-A-LMC#15 est trop faible pour avété analysée. Sa magnitude
estimée a V~21.0 par le groupe MACHO [13, Alcock et al., 20803on environnement en-
combré (présence d’étoiles de type géante rouge dans Iragésimmédiat : voir fig. 10.5 pour
une présentation de la carte de champ) a rendu la photordéttiebjet difficile. Celui-ci a été
catalogué, mais la valeur moyenne de son flux en tenant cafeptisus les points de mesure
dans sa courbe de lumiére s’est retrouvée étre négativdatatisux bandes spectrales, a cause
de la prise en compte des ailes de la distribution de flux delegwoisines lors de I'ajustement
d'une PSF. Cette étoile a flux moyen faible n’a donc pas paSsbé de nettoyage. Une étude
en photométrie différentielle a été réalisée ; celle-ci trogu’il existe une série de points hauts
en flux (~1000 ADU) (voir fig. 10.6) au moment de la fluctuaticgktettée par le groupe MA-
CHO, mais la faible variation obtenue et I'importante dispn des points ne nous permet pas
de confirmer ou non ce candidat microlentille.

— Pour le troisieme candidat, MACHO-B-LMC#20 obtenu par en fle coupures plus lache
(catégorie B), la raison de sa non-sélection est un peu glicate : son étoile source (V~21.4)
a été rejetée de l'analyse de maniére indirecte. En effli&-cieest située a proximité d’'une
étoile brillante galactique (& ~ 84 pixels, soit 35.4") eteseouve sous le masque appliqué (voir
sect. 6.1.2), que nous avons utilisé pour ne pas prendrenapted’ environnement perturbé de
ces étoiles brillantes (voir fig. 10.7). Sachant que ces mesgecouvrent ~1.2% de la surface
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FiG. 10.5 —Cartes de champ de I'étoile MACHO-A-LMC15 de MACHO a gautldéEROS2 a droite
(Nord en haut ; Est a gauche). Coordonnées de I'étojte = 05 : 05 : 46.9;6 = —69 : 43 : 51.7]5400>
correspond & la positiofz = 1516.3; y = 784.3] sur le quart de CCD Im010-2n. Les traits indica-
teurs de la carte de champ d’EROS2 correspondent a 20 ps@its8.4 arcsec.

Flux(adu)
§

L
700 800 200 1000

B_Eros (Photom. Diff.) time {JD—2450000)

Fic. 10.6 —Courbes de lumiére obtenues en photométrie différenti@®ITON) du candidat
MACHO-A-LMC#15 a partir des données d’EROS2 dans la bandetsge Bg,..s (le CCD2-Rouge
ne possede que trés peu de données utilisables avant fin. 189@riation de flux retrouvée (date ~
479, a comparer a 472 chez MACHO) n’est pas assez significptiur confirmer ou non le candidat
microlentille. Aucune autre variation comparable n’a étéservée sur la courbe de lumiére.
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observée du LMC, on peut estimer que I'on avait une proliéhilienviron 20% qu’un des 17
candidats MACHO se retrouve éliminé par cette coupure deysage. Il n’a pas non plus été
détecté par la précédente analyse réalisée dans EROS2etiodirdu LMC, tout simplement
parce que I'étape de production de catalogue pour le quatiz (Im0125n) ou se trouve I'é-
toile source avait alors échoué. En étudiant tout parécaithent la courbe de lumiére obtenue
de ce candidat microlentille (fig 10.8), on s’est aperculquirait aussi été sélectionné par nos
coupures d’analyse (il sera ainsi nommé EROS2-LMC#14) caexctéristiques sont présentés
dans la table 10.2. Si ce candidat microlentille avait éféctiénné directement par notre anal-
yse, sa contribution & la profondeur optique aurait étésdeso—rrrcx14 ~ 0.3 1078 (avec
(tg) = 23.3 jours).

FiG. 10.7 —Carte de champ d’EROS2 du candidat MACHO-B-LMC#20 (Nord auat hEst a
gauche). Coordonnées de I'étoile[a = 04 : 54 : 19.7;5 = —70 : 02 : 15.1]5,, IM0125n-23157
[z = 1175.6; y = 994.9]. Elle se trouve a l'intérieur du masque placé sur I'étoildagdique proche
(disque rouge).

Dans I'hnypothese microlentille, les amplifications et leséks estimées indiquent la présence
d'un effet de blending “rouge” trés important (c.a.d : la leaw de la composante de flux non
amplifiée est plus rouge que celle de I'étoile source) comefe @& été observé par le groupe
MACHO. Mais une autre surprise nous attend ! La position dadgagramme HR (figure 10.8)
du flux de base de ce candidat microlentille se trouve étrécait des zones densément peu-
plées par les étoiles du LMC environnantes (environ 0.6 mzdm plus rouge). Cela n’est pas
sans rappeller la configuration rencontrée pour I'événeémégrolentille EROS2-LMC#8 (voir
sect 8.5) ou la lentille est trés probablement une étoilee@uge appartenant au disque galac-
tique. En réalisant un ajustement simultané en rouge eteen) ibhous a été possible de séparer
les composantes de flux amplifiées et non-amplifiées. Leutiggoslans le diagramme HR est
représentée sur la figure 10.9; les incertidudes sur lawvdésiflux de chaque composante sont
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certes importantes, mais la tendance semble confirmer iudeepremiére. Avec une magni-
tude d’environRg,.s ~ 20.7 + 0.2, la composante non-amplifiée est de 1.2 magnitude plus
rouge que la moyenne des étoiles du LMC et surtout plus bidlgue la composante amplifiée
qui se retrouve placée au niveau de la séquence principdl@uavec une magnitude faible
estimée R pros ~ 22.3fé;§ (soit un peu plus brillant qu’une étoile ressemblant a ngoteil).

Le gain dey? obtenu entre un ajustement bicolore sans, puis avec bigrdinde 147.6 pour

2 parametres ajoutés (les deux flux de la composante norifigmplLes caractéristiques des
ajustements réalisés sont présentés dans la table 10.3.
Aucune étude supplémentaire n'a pour l'instant été réalsé ce candidat microlentille ; il
sera possible prochainement de réunir les deux ensembldentées de MACHO et EROS2
pour contraindre encore un peu plus les estimations suradesmgtres discutées ci-dessus. I
est a noter qu'avec une durée d’Einstein approchant lesus8,jib est peut-étre possible de re-
tirer une information supplémentaire sur un effet de paxallet donc d’obtenir une estimation
sur la vitesse transverse de la lentille, qui permettraital@raindre la population a laquelle
elle appartient (voir tab. 2.1 de la section 2.4.2). La ndétsmh photométrique a cette magnitude
n'est pas excellente, mais elle est normalement la mémelpsuleux expériences : le temps
de pose utilisé sur le champ d’observation concerné est desd&ndes pour EROS2 et 300
secondes pour MACHO, cette différence compense celle desaties des miroirs primaires
des télescopes (1 métre contre 1.27 métre).
La lentille, qui est probablement une étoile naine rouge idgue galactique, est par com-

paraison avec la lentille de 'événement EROS2-LMC#8 unpies brillante &
20.7 & 0.2 contre REentilless

Eros

n'est pas significatif compte tenu des barres d’erreurs.

Lentille#14 ~
Eros

~ 21.1 £ 0.1), mais la différence en couleur de 0.3 magnitude

\ Bande spectrale | ¢y | tg(ours) | up | fuase(ADU) | x2,/Naa |

EROS2-LMC#14Rg,0s | 774.3 17.8 0.44 1949

364.6/359

EROS2-LMC#14Bg,.s | 774.8 28.8 0.27 1261

287.0/318

TAB. 10.2 — Parametres de I'ajustement microlentille simplesdas deux bandes spectrales du can-
didat EROS2-LMC#14¢t, est en jours (JD-2450000).

to

‘ tE(jOUf'S) ‘ Ug ‘ fbase(ADU) RET’OS/BET‘OS ‘ Xgnl/Nddl ‘

sans blending

7747 +£05 | 225+1.2 | 0.36 £0.01 1876 £ 18 /1301 + 17 949.9/(819-5)

avec blending

775.0£0.6 | 50.3 £23.7 | 0.13£0.08 1919 £17/1213 £ 17 800.8/(819-7)

\ | fvase(ADU) | flux non amplifié (blend) | flux amplifié (étoile source) |
Riros | 19194+ 17 | 80 & 13% s0it 1543 + 251 ADU, Rpyos ~ 20.8703 | 522 4+ 340 ADU, Ry, 22.37 2
Bpros | 1213 +17 | 57+ 28% soit 691 + 340 ADU, Bp,os ~ 22.370% | 386 + 251 ADU, Bp,os 22.67 55

TAaB. 10.3 — Haut : parameétres de I'ajustement microlentilleoloie (les deux bandes spectrales
simultanément) en prenant en compte ou non I'effet de bigndu candidat EROS2-LMC#14;

est en jours (JD-2450000). Bas : Composantes de flux ampéfigmn-amplifiée obtenues apres
I'ajustement microlentille avec blending.
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FiG. 10.8 — EROS2-LMC#14. : Im012-5n-23157 [z = 1175.6; y = 994.9],

[ =04:54:19.7;6 = =70 : 02 : 15.1],,,,. Ce candidat microlentille a aussi éeté sélectionné
par le groupe MACHO : MACHO-B-LMC#20. Il s’agit peut-étreud’ nouveau cas de lentille du
disque galactique.
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FiG. 10.9 —Position des composantes de flux amplifié (diamant viole®rtamplifié (diamant rouge)
obtenues par I'ajustement d’un effet de microlentille lne® en tenant compte de I'effet de blending
pour le candidat EROS2-LMC#14. Les deux étoiles verteespandent respectivement au flux de
base et au flux au pic d’amplification ; la variation est clairent chromatique. Les deux ellipses
correspondent a l'incertitude sur I'estimation des flux i@gue composante. L'explication plausible
pour le candidat microlentille EROS2-LMC#14 est que laillensoit une étoile du disque galactique
(naine rouge), tandis que I'étoile SOUrc® £...s 22.31%;?.) est une étoile appartenant a la galaxie du
Grand Nuage de Magellan, un peu plus brillante que le SoksSEMme magnitude).

10.2 Comparaison des résultats d’'EROS2 et de MACHO

Avec 3 candidats microlentilles (#9, #10 et #11) détectédimttion du Grand Nuage de Magel-
lan pouvant étre attribués a des objets du halo galactiquizidMC, notre mesure de la profondeur
optique vautrgross ~ 1.4 1078 (Nous excluons EROS2-LMC#8 dont on a déja montré I'apparte-
nance au disque galactique). En ce qui concerne le groupeHMAC3 candidats (catégorie A) ont été
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détectés et leur mesure de la profondeur optique atteimliéaivdery acrro ~ 9.0 1078 [13, Alcock

et al., 2000]. Cette valeur est déja corrigée de la profondptique due aux étoiles du disque galac-
tique et aux étoiles du LMC (self-lensing). Mais il est égadamt nécessaire d'Oter la contribution
du candidat MACHO-A-LMC#23 éliminé pour cause de second@tian dans nos données (sect.
9.3) : nous obtenons donc une nouvelle valeur de la proforawique de I'expérience MACHO, soit
TMACHO—#23 ~ 9.01078 —0.91078 ~ 8.1 1075,

Les résultats obtenus par les deux expériences sont encdésad existe un facteur 5.8 entre
les deux valeurs de la profondeur optique qui peut se réduite’ si I'on accepte de tenir compte
du candidat EROS2-LMC#14. Je rappelle que la profondelguptattendue dans le cas d’'un halo
standard sphérique del0'! M, rempli d’'objets compacts est dg,;, ~ 45. 10~%. Une simulation
Monte Carlo a été réalisée pour étudier la compatibilitéZesultats, en se restreignant aux champs
centraux du LMC correspondant a ceux observés par MACHQ:. éofaire, un candidat 'EROS2 a
été pris en compte (#11) ainsi que dix candidats de catégodie MACHO pouvant correspondre a
des objets du halo (#5, #14 et #23 n'ont pas été gardés). loabildé pour que deux expériences in-
dépendantes détectent d’un c6té au maximum 1 événemerntdlenitdiie et de I'autre 10 événements
ou plus est d’environ 2% pour une valeur de la profondeumoptder ~ 6 10~8. En tenant compte
de notre durée d’'observation, du nombre d’étoiles suiviekeotre efficacité de détection, on était
susceptible de détecter une vingtaine d'évenements raitiliés dans le cas d'un signal positif a
20% en fraction de masse du halo pour 0/, comme publié par le groupe MACHO. Ce signal
n'est donc pas confirmé dans notre analyse.

Puisque nous allons essayer de comprendre la raison deireagtapatibilité, il convient tout
d'abord de s'interroger sur I'indépendance des deux enssnde données. Le groupe MACHO a
analysé 10.7 millions d’étoiles sur une durée de 5.7 ans$ {s61 millions d'étoiles-ans) réparties
sur 13.5 degrés carrés au centre du LMC, tandis que de nd&entius avons analysé 29.5 millions
d’étoiles sur 6.7 ans (soit ~ 198 millions d'étoiles-ans) sne surface de 88 degrés carrés (voir
fig. 10.10). Cette stratégie observationnelle de couvrir grande surface du LMC avait pour but de
discrimimer, dans le cas d'un signal positif conséquentteetu self-lensing et un signal provenant
d’objets compacts du halo (a cause d’une différence daéptatition des événements microlentilles).
Le recouvrement temporel entre les deux ensembles de doeséde 2 ans et environ 8.4 millions
d’étoiles ont été analysées par EROS2 dans la zone couarACHO. Avec un recouvrement de
16.8 millions d’étoiles-ans, on peut donc conclure que &sdésultats sont largement indépendants.

En direction du SMC, nous avons analysé ~4.2 millions désosur 6.7 ans, soit 28.1 millions
d’'étoiles-ans. Si I'on regroupe nos deux zones d'obsaemat{LMC+SMC), nous arrivons a 226.1
millions d’étoiles-ans analysés ce qui est un facteur ~@p€seur au nombre suivi par MACHO.
Mais il est nécessaire de prendre en compte I'efficacité tkctién moyenne pour une réelle com-
paraison des sensibilités : avec une valeur moyenne dedéeffé de détection d’environ ~40% pour
MACHO et ~20% pour EROS2, notre analyse est finalement phside d’'un facteur 2.

Sur les 13.5 degrés carrés observés par le groupe MACHO ,avous analysé environ 8.4 mil-
lions d'étoiles, soit ~78% du nombre d’'étoiles analyséedpaCHO. La différence consiste princi-
palement en des étoiles faibles que nous n’avons pas plesuivdétecter. Cette différence a deux
origines allant dans le méme sens : les temps de pose util@sés cette région centrale du LMC
(180 secondes pour EROS2 et 300 secondes pour MACHO) enfttiades télescopes (1.27 métre
pour MACHO et 1 métre pour EROS2). Il y a donc finalement unefac®.7 en quantité de lumiére
recue (~0.5 magnitude en tenant compte des fluctuationsududer fondoc 1/2.7) entre les deux
expériences. Jinsiste ici auprés du lecteur sur le failgumeéthode et les programmes utilisés par les
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FIG. 10.10 —Superposition de la zone d’observation de I'expérience MAG30 champs, soit 13.5
deg? en tenant compte des chevauchements) sur les 88 champsmfatiens d’EROS2. Les can-
didats microlentilles sont représentés par des diamarmiage pour EROS2 et bleu pour MACHO
catégorie A). On notera la perversité des candidats ERO®2énos 8 a 11 qui ont soigneusement
évité les champs MACHO, encore que de peu!
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deux expériences pour détecter les étoiles puis les suiatemétriquement sont différents et peuvent
donc avoir un comportement différent lors d’encombremeteiaires importants (c’est particuliére-

ment vrai au centre du LMC); ceci peut influencer la résolufibotométrique pour une magnitude
donnée.

Pour tenter de comprendre I'écart important entre les désultats, différents tests ont été en-
trepris. Le premier a été d’analyser les données de I'expéei MACHO concernant tous leurs can-
didats microlentilles pour savoir s'ils étaient sélectiéa par notre propre programme d’analyse : sur
13 candidats de catégorie A, seuls deux d’entre eux n'ongpasetenus, le premier (#18) a cause
d’un rapport signal sur bruit trop faible et le second (#7aase d’'une asymétrie de la fluctuation trop
importante (S=0.30). Il est & noter que les seuils de cougerrglection ont été ajustés en fonction
des données d’EROS2; en particulier, les erreurs de meboterpétriques des données de MACHO
n’étant pas identiques, il est difficile d’accorder une ltzonfiance a I'emploi de nos coupures sur
ces données. La sélection de la quasi-totalité des candvi®€HO renforce notre confiance envers
notre programme de sélection. Le second test a été de vdiiifies différences d’amplification et
de durée entre les deux couleurs des fluctuations de chagdilaamicrolentille pouvaient étre ex-
pliguées par un effet de blending. Aprés I'ajustement d'cogrbe de microlentille séparément sur
les données rouge puis bleu pour tous les candidats d'ERCOERMACHO, aucune invraisemblance
sur ce critére n’est apparue, mais il est a noter que le canBiOS2-LMC#10, suspecté d'étre une
supernova, est marginal (& 2 déviations standards de céoquettend d’un effet de microlentille avec
confusion). Si on notel, 'asymétrie en parameétre d'impactl{ = %) et A, 'asymétrie en
th—B
tE+tD
microlentilles, avec ou sans effet de confusion, une boranarpétrisation est;, = —%Au (dans le
cas d’erreurs de mesure négligeables et d'un échantilignfréquent).

Dans I'hypothése ou certains des candidats microlentiéeMACHO pourraient étre des étoiles
variables, il est raisonnable de penser que, méme danssitetation, le nombre de fluctuations
retrouvées en fin de notre analyse devrait correspondreuawtzienu par MACH®. La seule rai-
son pouvant expliquer alors cette différence est notre falilde résolution photométrique et donc
notre capacité a détecter de faibles fluctuations sur dése£tte grande magnitude (typiguement
supérieure Br.s~19). Il a donc été décidé de vérifier ou se trouvaient lesidatel MACHO dans
un diagramme représentant le paramétre d'impgan fonction de la magnitude de I'étoile source
(BEeros ~ Vamacuo) pour des événements Monte Carlo retrouvés aprés avoirééirés dans la
méme zone d'observation que celle de MACHO (I'influence dongortement de la photométrie en
champ encombré y étant prépondérante). Le but est de véiifieus sommes capables de détecter
les mémes sortes de fluctuations. La réponse est positivpeutrs’apercevoir sur la figure 10.11 que
les candidats de MACHO sont situés dans nos zones de sgésibil

Dans I'hypothése supernova, on a vu a la section 9.2.1 gstihécessaire d’avoir une bonne
photométrie et plus particulierement une bonne image dgené€e pour discriminer une fluctuation
due a une supernova de celle plus symétrique due a une nnitlteld_es techniques photométriques
utilisées par les deux expériences étant différentesmbgdifficile de les comparer sur ce point. On
peut remarquer que 8 fluctuations ont été rejetées par MAGHIT®E étant dues a des supernovae
et 26 ont subi le méme sort dans EROS2, dont seulement 3 damhdenps recouvrant la zone
d’observation de MACHO.

Malgré nos études, la raison de la différence des deux aésuifa pas été encore comprise.

échelle de temps4;, = ) entre les deux couleurs, notre étude a montré que pourstéege

'sauf si les fréquences d'étoiles variables ne sont pas leesau centre et a la périphérie du LMC.
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FiG. 10.11 —Diagramme représentant le pramétre d'impact rédujten fonction de la magnitude
Bpros des événements MonteCarlo sélectionnés ayant été gérargésadméme zone d’observation
que celle de MACHO (centre du LMC). Parameétres de génératiopn € [10;100] jours, ty €
[242.5;2742.5] (ID -2450000) ety € [0; 1] sur 2% des étoiles choisies au hasard. Les étoiles noires
représentent la position des 13 candidats MACHO de catégbrles étoiles blanches correspondent
aux candidats d’'EROS2.
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Derniérement, [27, Belokurov et al., 2004] ont annoncé qaarklidats de MACHO (#4, #7, #8, #13
et #15) n’étaient pas compatibles avec un effet de micrdieedt partir d'une étude de forme de leur
courbe de lumiére et un classement automatique par résgaudmes. Notons aussi que les mémes
auteurs classent MACHO-A-LMC#23 comme un des meilleurslickats, alors que nous le rejetons
par la présence d'une seconde bosse. Il faut tout de mémenaitee que certains candidats micro-
lentilles de I'échantillon de MACHO semblent inexplicablautrement que par un effet de lentille :
c'est le cas par exemple du premier candidat détecté en M88KO-A-LMC#1), achromatique
au pour cent prés sur une amplification dépassant un facteud@s événements a grande amplifi-
cation MACHO-A-LMC#5 et MACHO-A-LMC#21. Mais certains d#re eux n'emportent pas une
adhésion sans réserves, ce qui ne veut pas dire que cesatamidsont pas des microlentilles, sim-
plement la précision et I'échantillonnage des mesuresophétriques ne sont pas tels que I'on puisse
se prononcer avec confiance sur cette question.

10.3 Profondeur Optique

Avant de discuter des nouvelles limites sur le contenu do balactique sous forme d’objets
compacts obtenues a partir des différentes analysesé@sldurant les 12 années de I'expérience
EROQOS, je discute ici de la profondeur optique attendue dussatjets stellaires connus : les étoiles
appartenant au disque galactique et celles situées datsursNuages de Magellans.

10.3.1 Profondeur optique des étoiles du disque galactique

La profondeur optique typique attendue en tenant comptersent des étoiles du disque galac-
tique (fin + épais), se trouvant en direction du Grand Nuagddatgellan, est de I'ordre dg,,qctigue ~
0.6 108 (voir [13, Alcok et al., 2000], tableau 12, pour référend@)ec EROS2-LMC#8 et EROS2-
LMC#14, nos 2 candidats microlentilles dont les lentillestsprobablement des étoiles appartenant
au disque galactique, il est possible d’estimer la valeuratee profondeur optique pour cette source
d’'objets déflecteurs.

TEROS2—LMC#s ~ 0.23107° & Tprosa—rLmcop1a ~ 0.30 1078

Nous obtenons alors une valeur d’envirgRqzic—ravc ~ 0.5 10~8 compatible avec la valeur atten-
due. Mais attention! L'estimation obtenue a partir du terdjSnstein moyen(tg) = % et de
I'efficacité de détection correspondante n’'est pas strietd correcte, car il serait nécessaire de tenir
compte de l'influence du blending dans notre efficacité dedatién (avec une lentille donnant la plus
grande part de la luminosité observeée, cet effet est pré&pant!) et donc de réaliser dans I'analyse
un ajustement microlentille simultanément dans les deulecws. L'ordre de grandeur obtenu est tout

de méme satisfaisant.

10.3.2 Profondeur optique de self-lensing

Notre valeur de la profondeur optiquerzos2 ~ 1.4107%) est en accord avec le nombre at-
tendu d’effets de microlentille dis a des étoiles situéess des Nuages de Magellan (self-lensing).
En effet, d’aprés la figure 10.12 représentant une carteaferpteur optique de self-lensing pour le
LMC, obtenue a partir d'une simulation numérique par [84nMai et al., 2004], la valeur moyenne
estimée sur tout les champs d'observations d'EROS2 s'&@ew///“ ..., ~ 1.107%. De plus,

il a déja été remarqué que le seul évenement microlentilect® en direction du Petit Nuage de
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Magellan est d0 a une étoile appartenant a cette galaxie %& & niveau de confiance séparé-
ment a partir des données EROS2 ou de MACHO); la profondetigjumpqui lui est associée vaut

T ool ~ 7.01078. L'estimation obtenue par [115, Sahu and Sahu, 1998] & ptutie mod-

Ali i Sahu -8
élisation estrg g™ 1 singspe ~ 1 —5107°.

10.3.3 Combinaison des limites des différentes analyse€ROS obtenues en direction
des Nuages de Magellan

La limite sur la fraction en masse du halo obtenue uniqueragrartir de I'analyse des données
vers le LMC présentée dans cette thése (avec 3 candidatelenidites) est illustrée sur la figure
8.22. Elle ne concerne que les machos dont la masse est senepirel0~* et 100 masses solaires.
Pour obtenir une limite sur une plus grande gamme en massst iihtéressant d'utiliser aussi les
données vers le SMC ainsi que les résultats des travaux @jaés dans ce domaine par le groupe
EROS lors de sa premiére phase et de combiner alors toutlmites. Pour simplifier cette combi-
naison, ou seule mon analyse comporte des candidats nmiilele il a été décidé de se concentrer
uniguement sur les étoiles brillantes analysées, sachent'ensemble des étoiles sources de nos
candidats microlentilles sont faible®f’ =~ 21.4, R%!0 ~ 20.9 et RE!! ~ 20.9). La limite en
magnitude pour sélectionner ces étoiles brillantes a é&éepa partir de la médiane de la distribution
des événements microlentilles simulés puis sélectionaésnpn analyse, soRg,,s < 20 pour le
LMC et Rgros < 20.5 pour le SMC : ce qui correspond a 1.73 millions d'étoiles peusMC et
9.77 millions pour le LMC. Ce choix a aussi été motivé par davantages majeurs procurés par ces
étoiles au niveau de I'efficacité de détection : celle-cimgtortante a cause de leur bonne résolution
photométrique (voir fig. 8.15 bas-droite), mais elle essaet surtout, moins influencée par les effets
de confusion.

De cette maniére, I'obtention de la nouvelle limite comkiEEROS est extrémement simple, il
suffit de connaitre le nombre d’événements que chaque anélgi susceptible de détecter (ce qui
correspond a la sensibilité des analyses) dans le cas d'délenmentique de halo sphérique. Cette
information est illustrée par la figure 10.13, et la limiteE@®de niveau de confiance qui en découle
est représentée sur la figure 10.14.

Cette nouvelle limite combinée peut se résumer ainsi : oalesiessous de 2 % du halo standard
sphérique entre. 1073 et6.510~2 M, de 5 % entre2.10~* et 0.8 M., et de 10 % entreé.10~° et
3.5 Mg,. Les caractéristiques de ce halo sont les suivantes : rayopelr utilisé u = 5.6 kpc; une
masse del.10™ M, jusqu'a 50 kpc ; une densité locale du halo@gas nao = 0.0076 M, /pc? et
une dispersion 1D de vitesse de ses composanig de 271; km.s~ L.

Une autre limite & grande masse a été déterminée a parterdminble des étoiles du LMC (29.44
millions) en ne tenant compte que des événements micridasntie durées supérieures ou égales a
111 jours (soit un facteur 2 au-dessus de la durée du plusciamgdjdat microlentille détecté). Celle-
Cci est a comparer avec celle présentée par le groupe MACHG éenant compte que des durées
supérieures ou égales a 75 jours (voir fig. 10.14). Avec za#ndidat microlentille détecté, cette limite
débute a 0.22//- (100% du halo) puis atteint un minimum a 13% du halo standahérsgue pour
6.7 M., pour remonter et croiser le seuil de 100% a ~129.
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FiG. 10.12 —Lignes d’égale profondeur optique de self-lensing en divacdu LMC (aimablement
communiqué par Dr. Calchi Novati, communication persole)eles points noirs représentent la
position centrale des champs observés d’EROS?2 ; les canégges donnent la localisation approxi-
mative des candidats microlentilles trouvés par notre geal
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Fic. 10.13 — Représentations du nombre d’évenements de nritheleque chaque analyse était

susceptible de détecter en fonction de la masse du défldetave10~° et 100 masses solaires). Les
analyses EROS2 LMC et SMC correspondent a I'analyse déarithapitre 8, en se restreignant aux
étoiles les plus brillantes.
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Fic. 10.14 —Représentation de la nouvelle limite combinée (& 95% CL.Jodées les analyses
d’EROS (rouge) (sans candidat microlentille). La limiteerue en ne tenant compte que des évene-
ments de durée supérieure a 111 jours sur toutes les étail@yses dans le LMC dans I'analyse du
chapitre 8 est en vert. Le contour du signal de MACHO est jauaalerniére limite publiée par le
groupe MACHO en ne tenant compte que des événements de dpéiesre a 75 jours est présentée
en bleu (tirets). Le signal du groupe MACHO est celui a 95% @hsda figure 12 page 304 de [13,
Alcock et al., 2000].
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10.4 Conclusion

Aprés avoir diminué les seuils de sélection des coupurgdlissmportantes décrites au chapitre
8, aucun candidat microlentille supplémentaire n'est ap@@eule une fluctuation, EROS2-LMC#13,
a semblé correspondre, dans un premier temps, a un effetodelenitille attendu, mais celle-ci s’est
révélée étre finalement, aprés étude de I'ensemble de laeaer lumiére en photométrie différen-
tielle, une étoile variable de la séquence principale.eC&ttile a eu le mérite de nous interpeller sur
la nécessité d’'une simulation Monte Carlo prenant en congsteffets de confusion et sur I'exis-
tence d’'un bruit de fond au niveau des étoiles de la séqueaimmagale. Une étude dans nos données
des trois candidats microlentilles de I'expérience MACH®sentant leur maximum d’amplification
aprés le début des observations du LMC par EROS2 a ensuitéadigée. Ceux-ci n'ont pas été dé-
tectés par nos critéres de sélection pour une raison sinilgle’'ont pas du tout été analysés. L'un
d’entre eux se trouve étre positionné en bord de CCD, un aoégente un flux de base trop faible
(négatif!) et le dernier s’est retrouve situé sous un masjuee étoile saturée galactique. L'étude de
ce dernier, qui passe tous nos criteres de sélection, sshtéeessante : elle nous améne a penser que
la lentille est encore une fois une étoile naine rouge duwdiggplactique.

Ces deux tests présentés montrent que les coupures apggligoeété suffisamment sévéres pour
éliminer des bruits de fonds tels que les novae, les étodeiahles a longue période et les étoiles
variables présentant plusieurs variations (tel que ERO8€#13). La confiance envers notre anal-
yse s’en trouve renforcée.

Le résultat obtenu est incompatible avec le résultat dp€&arnce MACHO. Non seulement le
signal correspondant & 20% du halo pour D5 n’est pas confirmé, mais en plus la probabilité pour
que les résultats soient compatibles est d’environ 2% poarpiofondeur optique de ~ 61078,
Nous avons essayé de comprendre la raison de cette diffé(frmteur ~4 entre les valeurs de pro-
fondeurs optiques), mais aucune solution significativetre@parue. Il est important de noter ici que
notre résultat est compatible avec la profondeur opticiemdtie par la popution stellaire connue : les
étoiles du disque galactique et celle des deux Nuages dellstage

En outre, a chaque fois qu’une information supplémentairdasdistance des lentilles a pu étre
extraite, il a été montré gu’elles ont une trés grande priditéatle se trouver dans les Nuages de Mag-
ellan ou le disque galactique.

Avec ce résultat final ’EROS2, il semble difficile de croiraintenant que les machos pourraient
avoir le moindre réle dans le probléme de la matiére noiraagigiue entrel0—® et 100 masses so-
laires. De nombreuses confirmations de ce résultat sonibfeEssen premier lieu par la ré-analyse en
photométrie différentielle des données recueillies pa®ER en direction du Grand Nuage de Mag-
ellan comme cela a déja été réalisé en direction du Petit &N[#&) Le Guillou, 2003, Thése] (ou,
je le rappelle, aucun candidat microlentille nouveau n&arécensé). Mais cette confirmation peut
venir aussi des expériences qui sont toujours en cours el'edtion : OGLE-IIl et SuperMACHO
en direction du LMC, mais aussi les expériences engagéeslaaurveillance de la galaxie d’An-
droméde, comme AGAPE, WeCapp et MEGA. Une analyse par IgpgrBlACHO de leur 1.8 années
de données supplémentaires non-analysées en directioM@ietI'ensemble de leur données obser-
vationnelles prises en direction du SMC pourrait aussi galesrer sur le probleme d’'incompatibilité
rencontré.

Pour comprendre ce dernier, il serait utile également, tapsothése ou certains candidats mi-
crolentilles de MACHO seraient dus a des étoiles variallleggaliser une série de spectres de leurs
étoiles sources avec un télescope de grand diameétre (> dshptur détecter la présence éventuelle
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de raies en émissiof, caractéristiques des étoiles Be (bruits de fond présentébapitre 9). Un
autre test tout a fait réalisable est envisageable : il stigsuivre photométriquement tous les candi-
dats publiés avec au minimum un point de mesure par semageuavtélescope de la classe des 1
meétre pour mettre en évidence d’éventuelles nouvelleatians de luminosités des étoiles sources (je
rappelle que la période de variation des candidats élin3S1-LMC#1 et MACHO-A-LMC#23

est d’environ 6 ans) . Ces deux tests sont bien entendu égialerécessaires pour les candidats mi-
crolentilles d’EROS2.



Conclusion

« Regardez le ciel. Demandez-vous : «Le mouton oui ou noil a-t-
mangé la fleur ?» Et vous verrez comme tout change...»

Antoine de Saint-Exupéry, Le Petit Prince

Le travail de theése qui vient d'étre présenté traite de igwade plus de 33 millions d'étoiles
suivies sur 6,7 ans par I'expérience EROS2. Il correspomchéeilleure sensibilité atteinte par les ex-
périence de recherche d'astres sombres compacts du tsamathos. Aprés avoir décrit le processus
de production photométrique permettant a partir de plusO®e0®0 images d’'obtenir les courbes de
lumiére de chaque étoile cataloguée, j'ai discuté du tragalisé sur le nettoyage de ces courbes de
lumiere. Ce travail préalable a été une base indispensahlelgpbonne marche de toutes les analyses
qui ont suivi.

Dans le but de trouver la trace indirecte du passage de compgacts appartenant au halo galac-
tique a proximité de la ligne de visée des étoiles surveijléeux analyses ciblées pour la détection
d’effets de microlentille gravitationnelle ont été menées

— La premiére concerne la recherche de phénoménes de midlelgravitationnelle de trés
longue durée correspondant a des objets déflecteurs de @lli® chasses solaires (jusqu’a
~1000M,). Cette analyse n’a jamais été tentée auparavant. En&ftst,la sensibilité atteinte
par EROS2 en nombre d’étoiles surveillées et en durée, d passible de lancer une recherche
basée sur une sélection par critére de forme des courbesnifrduinspectées qui peut nous
permettre de détecter des effets de microlentilles de daugérieure a 2 ans.

Avec 8 nouveaux critéres de sélections mis en place, 10 eswtb lumiére ont été sélection-
nées, mais 8 d’entre elles présentent une variation normruefavec un effet de microlentille
aprés consultation des 4 années de données supplémenptatieesies par I'expérience MA-
CHO. La position dans une zone peu peuplée du diagramme HRaglidats microlentilles
restant nous permettent de douter du caractére gravibaliates variations détectées et laisse
a penser gu’'elles sont dues a des étoiles variables a lorgicele. Les principales difficultés
rencontrées par cette analyse sont dues aux effets sygf@asaphotométriques ou observa-
tionnels, qui, lors de I'étude globale d’'une courbe de lumient été un frein & notre efficacité
de détection. Une limite (entre ~10 et 1000;) correspondant a notre sensibilité de détection
dans I'hypothése ou aucun candidat n’est retenu a été pééseelle montre un minimum a
50% du halo pour 1004 .

Cette analyse n’est pas terminée car toutes les difficutésont pas encore circonvenues. Un
certain recul sur le travail réalisé doit avoir lieu pour diorér les critéres de sélection.

221
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— La seconde analyse se concentre sur des effets de midteldet plus courtes durées$ (<
tp < 300 jours) correspondant & la détection de fluctuations réguliéregeasus d’une ligne
de base. Quatre candidats microlentilles ont passés ageésstous les criteres de sélection et
il a été démontré que, pour I'un d’entre eux, la lentille &8s tporobablement une étoile naine
rouge du disque galactique (EROS2-LMC#8). Cette analysaptétée par le suivi des candi-
dats microlentilles déja publié, a montré I'importance dasts de fond physique dans ce type
de recherche, que ce soit les étoiles de type Blue-Bumpegupernovae ou encore les étoiles
éruptives a longue période (~ 6 ans) : de nombreux candiddligp ont perdu leur statut de
microlentille de ce fait.
Le nombre de candidats microlentilles est bien insuffisamtrapport & ce que I'on attendrait
dans le cas d’'un halo de matiére noire entierement rempjef® compacts. Le résultat obtenu
est méme en contradiction avec le signal positif du groupeCHM® a 20 % du halo pour
~0.4 M, : la probabilité pour que les deux résultats soient comfgatist de 2% pour une
valeur de la profondeur optique de~ 6 10~8. La limite combinée présentée est en dessous de
5 % d'un halo sphérique standard ertre0—* et0.8 M, et 10 % entrd.10~6 et3.5 M. Il est
a noter que notre mesure de la profondeur optiqygifs, ~ 1.410~%) est compatible avec
celle attendue due a des objets stellaires connus, notaimesegtoiles appartenant au disque
galactique et celles situées dans les Nuages de Magellan.

Avec ce résultat final d’'EROSZ2, il semble maintenant difficlle croire que les machos pourraient
avoir le moindre role dans le probléme de la matiére noiraagiglue entré 0—® et 100 masses solaires.
Des confirmations de ce résultat sont possibles, notamnaertgs expériences qui sont toujours en
cours d'observation : OGLE-IIl et SuperMACHO en directiom dMC, mais aussi les expériences
engagées dans la surveillance de la galaxie d’AndromedemnecAGAPE, WeCapp et MEGA.



Annexe A

Etoilles R Coronae Borealis

Les étoiles de type R Coronae Borealis (RCB) constituentlasse d'étoiles variables trés spec-
taculaires ; elles présentent, en effet, la particular@é&lauter brusquement d’éclat sans périodicité
apparente avec une amplitude pouvant atteindre 8 magsit@esont des étoiles trés rares dont les
caractéristiques principales et les différentes solstemvisagées pour expliquer les observations vont
étre présentées en premiére partie de cet appendice. S&uftsiles de ce type étaient jusqu’alors
connues dans le Grand Nuage de Magellan et aucune dans Id&&ie ; une recherche ciblée a donc
été entreprise pour trouver la trace de celles-ci dans leséirs d’'EROS2. En direction du SMC, 5
objets ont ainsi révélé un comportement photométriqueeddm la classe des RCBs. L'explication
des critéres de sélection appliqués sur les 4.2 millionsbesude lumiére analysées et I'article publié
associé sont présentés dans les deux derniéres parties.

A.1 Caractéristiques

L'étoile prototype de ces étoiles variables est I'étoileeRalconstellation de la couronne boréale
(R CrB). En 1795, I'astronome amateur Edward Pigott remeargue cette étoile de magnitude 6
disparut subitement puis retrouva doucement son éclatgeiehois plus tard [106, Pigott, 1797].
Des chutes rapides en magnitude, irréguliéres et impiBldist ont ensuite été observées. Seules
une cinquantaine d'étoiles ont été identifiees comme telles chotre galaxie et 17 dans le Grand
Nuage de Magellan suite a la recherche réalisée par le gidégEHO dans leur base de données
photométriques [12, Alcock et al., 2001].

Les caractéristiques principales de ces étoiles ont édlldés dans [42, Clayton, 1996], un article
de revue du sujet apparu a I'occasion du bicentenaire dedeusiérte. Elles correspondent a des
étoiles super-géantes F ou G.£; ~ 5000 — 7000 K) qui sont pauvres en hydrogene, mais riche en
éléments lourds tels que le carbone et I'azote. Ce sont desétdiles en fin de vie qui connaissent des
phases de chutes soudaines de luminosité apparente (exiter@agnitudes (jusqu’'a 8) en 50 a 100
jours) suivies d’augmentations lentes jusqu’a leur ridka d’'origine, avec des intervalles irréguliers
entre chacune de ces variations (de I'ordre de quelgueseahn& cela se superposent aussi des
variations semi-réguliéres de luminosité beaucoup plidefd~ 0,1 magnitude) qui peuvent étre
dues a une pulsation intrinséque de I'étoile. Deux exemghesourbe de lumiere, pour R-CrB et
RY-Sgr, s’étendant sur plus d’'une centaine d’années sprésentées sur les figures A.1 et A.2.

Il semble maintenant acquis que ces chutes soudaines dedsitéi sont dues a des poussiéres
de carbone formées par ces étoiles. Lorsque ces nuages sigigues se trouvent sur la ligne de
visée, ce qui arrive aléatoirement, ils obscurcissenbil&tPar contre, celle-ci reste toujours visible
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Fic. A.3 —Images (obtenues a partir du systéeme d’optique atilegtACO au télescope de 8m de di-
ameétre du ESO/VLT, Yapun) de I'étoile RY-Sgr, de type R Ca®Borealis, dans les bandes K (2.17
um) et L (4.05um) (& gauche puis a droite), a 6 mois d’intervalle (d’aprés [34 Laverny et Mékar-
nia, 2004]). Différentes structures oblongues et bridlansont mises en évidence, elles constituent
trés probablement des nuages de poussiéres résultanfétentifs phases d’'éjection provenant de
I'étoile.

a des longueurs d’'ondes plus grandes (Infra-Rouge). Caagproposé par [81, Loreta, 1935] et
[93, O’'Keefe, 1939], a été dernierement confirmé par lesrobtiens réalisées par [51, De Laverny
et Mékarnia, 2004]; elles ont permis, pour la premiére fdes,mettre en évidence des structures
allongées brillantes aux alentours de I'étoile RY-Sgr e@npour étre de type RCB. Ces nuages,
visibles dans la bande K ( 2.1i#n) et L (4.05um) (voir fig. A.3), se trouvent pour les plus proches a
une distance d’environ 700 a 1400 fois le rayon de I'étalte & 60 Ro) : ils s’éloignent de celle-ci
aprés avoir été accélérés par la pression de radiation.

La résolution angulaire de ces images ne peut toujours pas permettre de discriminer deux
modéles qui coexistent concernant le lieu de formation denaages (voir fig A.4) : soit au voisinage
direct de I'étoile (proche de la surface stellaire), soiha distance supérieure a &). Ce second cas
de figure suggére que subitement le gaz de carbone émis fmilel'se trouve dans une zone ou la
température est assez faible pour permettre la condensigioelui-ci en grains de carbone. Mais le
principal probleme de cette solution est qu’elle ne pernastge retrouver correctement les courbes
de lumiére attendues lors des phases d'obscurcissemeatreindnté de la luminosité. La premiére
solution lui est donc préférée. Elle permet, avec des nukgass a proximité de I'étoile (sans la
cacher entierement), et qui subissent immédiatement w&éaation par la pression de radiation,
une meilleure interprétation des temps de montée et demtesde la luminosité observés. Dans ce
cas de figure, la vitesse de 2B8:.s~! pour les nuages attendue d’aprés le décalage spectravébser
de raies d’'absorption, est bien obtenue : a partir d’'uneaicertdistance, ceux-ci cachent I'entiére
surface de I'étoile puis se dispersent naturellement etira@nt leur chemin. Des conditions de non-
équilibre thermodynamique sont nécessaires pour formtsllds poussiéres aussi prés d’une surface
stellaire ; cette formation pourrait étre corrélée aux atids1s intrinséques observées de I'étoile, de
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Fic. A.4 — Modéles de formation des poussiéres de carbone poétdédes de type RCB. A gauche :
formation a une distance supérieure a 20 fois le rayon s&]la droite : formation au niveau de la
surface de I'étoile et accélération du nuage de poussiéngression photonique.

période moyenne d’environ 40 jours.

La position des étoiles de type RCB dans le processus d'&wolstellaire est une énigme. Comme
celles-ci sont tres rares, elles doivent correspondre gphase rapide d’évolution dans la vie d’'une
étoile. Il a été remarqué que leur masse est inférieurelMd,1(malgré leur taille de super-géante
rouge) et gu’elles peuvent donc étre les résidus d’'étoiefmithle masse (population 11) [42, Clayton,
1996]. Deux modéles d’'évolution sont proposés pour explidrigine des étoiles de type RCB :
la coalescence de deux naines blanches ou I'expansion daine blanche a la taille d’'une super-
géante par le processus de flash d’hélium. Pour cette detmypiothése, la présence d’'une nébuleuse
planétaire autour de la naine blanche devrait étre remarqak a méme été observé pour I'étoile
UW-Cen (voir [107, Pollacco et al., 1991] et [43, Clayton let #999]).

Une meilleure compréhension du fonctionnement de cessétegt nécessaire, mais pour aucune
d’entre elles la distance et donc la magnitude absolue c@stue. Les données obtenues par le
satellite Hipparcos n’ont pas permis de déterminer uneuvalignificative de leur parallaxe et seule
une limite basse sur leur magnitude absolue a donc été @bty < —3. Il est donc important de
détecter la présence de telles étoiles dans des galax@asextelles que les Nuages de Magellan. Le
groupe MACHO a permis d’augmenter le nombre connu d’'étol@Rppartenant au Grand Nuage de
Magellan a 17 [12, Alcock et al., 2001], et du méme coup deraordre leur magnitude absolue : pour
les plus brillantes d’entre elles/y, ~ —5 et pour les faibled/y, ~ —2.5. Aucune étoile de type RCB
n'était pour I'instant connue en direction du Petit Nuagdagellan, malgré la recherche réalisée par
le groupe MACHO dans leur base de données (la possibilitdugune étoile RCB n’existe dans cette
petite galaxie avait méme alors été envisagée). Une rduheiblée a donc été menée pour retrouver
la trace flagrante de tels objets dans les données priseEeppaérience EROS2 : les coupures de
sélection imaginées et les 5 candidats trouvés sont exggdans les sections suivantes.



228 ANNEXE A. ETOILES R CORONAE BOREALIS

A.2 Recherche dédiée réalisée

Aprés avoir analysé attentivement les diverses courbesrdigles d’étoiles de type RCB, ob-
servées sur une base de temps de plus de 6 ans (ce qui codéslpdmase temporelle d’observation
d’EROS2): c'est a dire, celles publiés par [12, Alcock et2001] et celles obtenues par I'association
AAVSO; il a été possible de définir une série de coupures @etiéh permettant de retrouver la trace
d’étoiles du méme type dans nos propres données. Ce jeu garesiest divisé en 4 parties :

— Dans un premier temps, n'ont été gardées que les étoilesadoourbe de lumiére présente des
variations. Une coupure sur le coefficient de corrélaticimecies deux parties de la courbe de
lumiere (rouge et bleue) a alors été opérée (voir sect.)7.3.1

prB > 0.5

Seules 5% des étoiles ont passé cette étape de sélection.
— Un flux médianF,,,., a été défini comme étant égal a :

Fmax + me
2

oU Fqz €t Fruin SONt respectivement les flux maximum et minimum mesurésastourbe de
lumiére, obtenus a partir de la moyenne calculée sur une dériLO points consécutifs (pour
cela, les 5 points de mesure de flux les plus élevés et les aisib I'ensemble de la courbe de
lumiére, n'ont pas été pris en compte). La coupure de séfeetiété appliquée sur le nombre
N; de traversées par la courbe de lumiére du sByjl; par au moins 3 points consécultifs, que
ce soit en phase montante ou descendante. D’aprés les salerhemiére des RCB analysées et
notre durée d’observation de 6.7 années, la limite de cettpure a été établie a 12 traversées
au maximum (autorisant alors 6 chutes de luminosités, seitan une par année), en rouge et
en bleu :

Fmed =

Nt,rouge <13 & Nt,bleu <13

— Pour les objets restants, il a été demandé que les profendé@clipses soient supérieures a 2
magnitudes dans I'une des deux couleurs :

F,
2.5 x logip(—"=) > 2.0

min

— La toute derniere phase a consisté a visualiser les codebisniére des 429 objets restants
pour reconnaitre la forme caractéristique des chutes smalde luminosités des étoiles RCB.

5 objets, candidats R Coronae Borealis, ont passé ces #esritie sélection. Leurs courbes de

lumiere et leurs caractéristiques ont été décrites dangtigteacrit a cette occasion : [124, Tisserand
et al., 2004]. Celui-ci est présenté dans la section swgvant

A.3 Atrticle publié
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Abstract. EROS 2 (Expérience de Recherche d°Objets Sombres) conducted & survey of the SMC between luly 1996 and
February 2003 in two EROS brosd-band colours, Ve and Re. The photometiic data of 4.2 million stacs have been searched for
behaviour typical of R Cowonae Borealis (RCB) candidates such as drastic changes in magnitude. Five objects hawve been tound.
tour of then being catalogued in the Simbad database as RAW 21, RAW 233 RAW 476, and [MHI5] 431 with conficned
catbon-rich atmospheres. charactelistic of RCE. From the EROS 2 light curve of RAW 21 and its spectinm reported by Morgan
et al. (2003), we conficm that it is the fivst RCE to be tound in the SMC. The other objects ze new RCE candidates with
absolute lminosity and colout close to those tound tor RCEs in the LWC. We propose that 2 of thern are OY Pel-like R CBs.

Key wonds. stars: carbon — galaxies: Magellanic Clouds

1. Introduction

Asdescribed by Clayron (19596) 10 a derailed ceview, R Coconae
Bomralis (RCB) smars are carhon-rch sopergiants in a phase
of capid evolution. They are bom-again giants for which two
evolutionary scenacos have been proposed: either & megger of
two white dwacls or a final He-shell flash in a post-AGB stac

* Based on observations made with the CHREANSU MARLY tele-
scope ot the European Southern Obsecvetory, La Silla, Chile,

They exhibit exteme and icegular changes in brightoess, np
to & mag in visible light, cansed by the obsmcation of the stel-
lac sucface by newly focmed dust clonds. They are mre objects:
about 30 are known o the Galaxy althongh population esti-
mates are of a few thousand. Furthemmore, oo Galactic RCBs
have accucate distances so that the absolute luminosities of
these variables ame poorly known. This is why it is impoctaot to
detect RCB objects in external galaxies, such asthe Magellanic
Clonds (M C), whose distances ace known. Studying RCBs= in
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sich low-metallicity systems is also cocial in oder to bet-
ter nnderstand their evolutionary statis and the time spent in
the RCB phase. Thanks to the wock of the MACHO collab-
aration on the LMC (Alcock ef al. 1996, 20013, the onmber
of detected RCB variables io this galaxy has increased from 3
to 17 they estimate that the total oumber of LMC RCBs is
less than 100, However, Alcock et al. (20010 stated in the same
smdy thar none were found in the search pecformed in theic
SMC fields.

More cecently, Mocgao et al. (2003) wported a spectro-
scopic study of a sample of ~2300MWC carbon stars from which
it appeared that six of them show C; bands but weak or absent
CM bands, a typical spectral signatice of RCBs. They claimed
that one of them is the first RCB candidate detected inthe SMC,
namely RAW 21 This actonym RAW comes from the catalog
of carbon stars by Rebeicot £t al_ (1993) who spectrophotomet-
rically identified 1707 objects in the 3MC.

The present paper cepocts on the mining of the EROS 2
(Expérience de Recherche d'Objets Sombres) database in
a search for RCE candidates in the SMC. Resalts of this
swdy are available ar the URL http: //eros.inlp3 . fr/
¥ariables/RCB/RB-5HC html.

2. Obszervational data

The EROS 2 project made vse of a 1-m telescope locared
at La Silla Observarocy, Chile, to extensively search for the
bacyonic dadk matter of the Galactic halo. The method was
based oo the micmlensing effect as described by Afonso
ct al. (2003}, Deroe et al. (2001), Lassere et al. (2000), and
Palangue-Delabronille et al. (1998). The observations were
pecformed between July 1996 and Febrmacy 2003 with two
wide field cameras (0.7° io right ascension x1.4° in declina-
tion) behind a dichooic cube splitting the light beam into two
broad passbands. The so-called "blue” chanoel (420-720 om,
heceafter magnitmdes Vi) ovedapped the V and R standacd
bands while the "md” one (620-%20 om, heceafter magni-
tudes Re) conghly matched the f standacd band. Each camera
was a mosaic of cight 2048 » 2048 CCDs with & pixel size
of 06" an the sky.

For the observations, the SWC was separated ioto ten ficlds,
cach of them having a sucface of ~1 deg®. These ficlds were
called smd0L o smO10 and labelling of the stacs was identical
to that done by Deroe et al. (2002). The photometcy of indi-
vidual images and the coonstmction of the light curves were
processed using the Peida package which has been specifically
developped for the EROS experiment (Ansad 1996). Ao esti-
mation of the photometdc accumacy isdiscnssed by Demoe et al.
(2002). Receotly all available SMC data were nsed to recom-
pute the entice sample of light cucves. Ovec 5.6 million soncces
were detected on our template images. These (mages are con-
stricted by co-adding the 15 best secing images of each field
obtained between Jammacy 1997 and May 2001. Once actifacts
and the faintest objects were eliminated, we analysed more
thao 4.2 million light cucves. Stars were imaged oo 650 epochs
far outer fields and 950 epochs foc inoec fields.

ANNEXE A. ETOILES R CORONAE BOREALIS

P Tisserand et al : B Cor Bor candidates in the SWC

3. Mining the ERDS database

A= stated by Clayton (1996) RCE light encves in the optical
exhibit the following properties: initial declioe of 3 to 6 mag
in abour 30100 days (ar iceegulac iotervals); fast or slow ce-
coveries andfor multiple declines follow: final moovery may
be slow. Guided by these properties, we defined crreria to
search for a few RCB candidares among millions of objects.
Ficst we extracted the most variable stars by cormlating light
curves taken throngh the "ed” chaooel and the “blue” chan-
oel: objects with a coccelation coefficient geeater than 0.5 were
kept (about 5% of the stacs). Aftec this step a medivm flox
was calculated (o cach colour a5 Frey = 1/2 % (Fom + Foinl
where Fig, and Fu;y ace the maximum and mioimmm floxes,
cespectively. The guantities Fug, and Fijy were detecmined as
the averages of 10 poiots ar maximmm and at minimum, cespec-
tively, chosen afrer elimination of the 5 most exteme poiots o
both maximum and minicoom demaios. The oumber of times
a light curve crosses Fu.g by ar least 3 consecutive points (o
either "red” o "blue” colour was nsed to select stacs for which
this gnantity was lower than 12. Remaining objects were then
kept if 2.5 % log,o(Funed Finin) = 2.0 mag in either "red” oc
"blue” colovc. This yielded a sample of 429 stars which were
visnally inspected to eliminate Mims oc nova-like light cucves
and photometric artifacts, while still cetaining stacs for which a
rapid decease [or increase) of lnminosity is observed.

4. Detectlon efflclency

Thece was vatil now oo conficrmed RCB stac io the SMC. We
have thue estimated ouc RCB detection efficiency by apply-
ing the cuts described (o the previous section to the 17 koown
LMC RCB stars, as listed in Table 1 of Alcock et al. (20010
One of these 17 stars (HY 128420 (s outside onc ficlds and is oot
considered fucther. Using the light curves measuced by Alcock
et al. (2001) between mid-1992 and the end of 1999, we find
that L4 stars out of L6 satisfy onr selection critecia. Among the
2 rjected stars, one isa DY Pec

1n addition, we have searched onc LMC database foc these
L6 stacs light cuoves and we have checked whether they satisfy
the selection criteria, based on EROS 2 data alooe (July 1996 to
Feboary 2003). Seven of them ace selected, none of them be-
ing a I¥Y Per. Mooe of the cemaining 9 stacs foom Alcock etal
(2001} showed lage enongh vaciations satisfying our selec-
tion criteda ducing the EROS 2 obsecving pedod. This allows
a cough estimate of the probability to detect an RCB candi-
date with about 450 photometric measucements over 5.5 years
at about 50%. (This number should be typical for the LMC;
in the SMC, where we have 650 to %50 epochs, ouc detec-
tion efficiency might be higher) We intend to port oo these
LMC stars in a futoce publication.

5. The ERDS2 SMC RCB candldates

Adter the vimnal inspection of the 429 sclected light cuoves,
five abjects cemain which are listed (o Table 1. Four of these
candidates were retrieved o the Simbad database. The abbre-
viation [MH95] in Table 1 cefers to the spectmoscopic suovey
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1abk L. Coordinates of the EROS 2 SMC RCE candidates.
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Simbead identifier

EROSZ-RCE identifier

12000 cooudinates

RAW 21 1003747733902 sm0102120592b )
R AW 213 100440772441 60 smiDIT Tk 1 1497h)=
RAW 476 1004822734104 sm001 4k 11612b)
[WIHS5] 431 1004014741121 smO106m 19412 b)
il 1005718724235 a6 Tz 8134 by

OIT4T 07 - 7339021
00:44:07 .45 - T2 44:16.3
024822 87 —T3:41:04.7
004014 65 - T4 11:21.2
0351812 -T2 42353

“MACHO identifier: 208, 153571.60.

5 MACHD identifier: 207 16426, 1662; heveatter identified as smODS7 28 134b,

of L18S carbon stacs in the SMC by BMorgan & Hatzidimitcion
(19%5). The J2000 coordinates of the objects are those mea-
miced oo the EROS 2 wmplate images with an avemge acou-
mcy of 17,

Fignees 1 to S display the light cucves of the RCB candi-
dates in both Vg and Rg coloncs together with the tempoml
cvolution of the colowr index Vg — K. Also indicated by ver-
tical lines are the epochs of 2MASS and (mostly nopublished)
DEMIS observations. Data for RAW 233 and sm0067m28134b
are available from the Lightencve Retrieval oo the MACHO
wehserver! for the conrdinates given in Table 1. Some CCDs
ofthe EROS "red” camera had techoical problems foom time to
time. This is the ceason for the wide gaps (o the R dat, which
nonformnately coincide for some objects with intecesting mag-
nitude changes detected with the “blue’ camera. However it
remains clear that for all abjects the light and colonc vadations
are large and ecmtic. Fac the sake of clarcity, ecooc bars have
beoen omitted oo the colour index (o Figs. 1 ta 5, and points for
which the ecooc oo either Vg or Re is grearer than 1 mag have
been cemoved.

Fignee 6 shows the colonc—magnitnde excuresion of each
object. The solid lines indicate the dicection of a eddening
vector corcesponding to a standard extinction, which is proba-
bly a ough approximation for a cacbon-tich armosphes. For
the EROS passbands it is detecmined according to Egs. (1)
and (3) of Cacdelli et al. (1989) with effective wavelengths
equal to 0.626 pm and 0788 pm foc Ve and Re, cespectively.
The guantitics Ay and E(E — V) foc the SMC ae taken ftom
the MASAFIPAC Extragalactic Database (NED).

Fignee 7 shows the positions of the RCB candidates
in & near infraced two-colone diagram constrocted with the
2MASS data obtained through VizieR for the catbon stacs of
the catalog by Morgan & Hatzidimitcion (1995). The solid line
corresponds to a model by Westeclund et al. (1991) giving the
colonr of the SMC cachon stars. 1t shonld be noticed that the
colons of RAW 476, smd067m28134b and RAW 21 seem to
be lineacly correlated as ace the LWIC RCBs of Alcock ot al
(2001). The locations of these stare are also compared o the
locns of a combination of twa blackbodies, £.g. a 5500 K stac
and a 1000 K dust shell in vadons proportions mogiog from all
stac (lower end of the dashed line) to all shell wppec end of the
dashed line), as proposed by Feast (19970

1 http:///stora.am.adu.au: 3881/ /cgi-bin/le . pl
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Fig. L. EROS light curves of RAW 21. The wvertical solid line indi-
cates the epoch of the 2MASS observation while dashed lines are
DEMIE observations.

5.1 AAW2q

From its carbon-rich spectm with strong Oz bande but very
weak CIW bands (Mocgano et al. 2003}, this stac was proposed
as the first RCE candidate ever detected in the SMC. But its
vanability data were too sparse until now to definitively con-
clude oo its natuce. Thaoks to the EROS 2 light cucve cevealing
buge brightness vaciations, we canclaim that RAW 21 iz indeed
the ficst RCB discovered in the SMC.

Figure § shows that a standard extinction does oot explain
what {s observed during the phases of luminosity chaoges. In
addition, a dmstic change in f and K magnitndes is observed
when comparing the valoes from 2MASS and DEMIS given
in Table 2. This ceflects the diffecent epochs of the ZMASS
and DEM1S abservations. The optical EROS 2 dam colleced
at these epochs also ceveal that RAW 21 was brighter when
obsecved by DEWMILS. Foohecmore, Mocgan et al. (2003} as-
umed that this RCE was muoch fainter in Juoe 2000 thao in
Jammacy 2000 since they failed to collect & spectoum io June.
EROS 2 dara also confiom such a vadation.
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Fig.2. EROS light curves of RAW 233 The weitical solid line in-
dicates the epoch ot the 2ZWMASS observation while dashed lines are
DEMIS observations.

il o by e boas Py Poaabyaalaa b oyl ban o bianalyraslyrad

m
L LI L L B = = L B L B e B B R S RN R NI REREEEEEE

=m 10m =m nm 2Em
HJD - 24g0mn
Fig. ). EROS light curves of RAW 476, The vertical solid line in-
dicates the epoch ot the 2MASE observation while dashed lines ae
DEM1E observations.

Finally, the mmporal evolution of J — K snggests thar
this object has expericnced a major episode of local extine-
tion which is also observed in the optical domain as shown
in Fig. 1. This iz consistent with the classical intecpretation foc
the RCB brightoess declines assming that they ace cavnsed by
mccessive obeoncations by dust clonds.

Fig.<4. EROS light curves of [WMHS5] 431. The veitical solid line in-
dicates the epoch ot the 2MASE observation while the dashed line is
the DEMN1E observation.
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Fig. 5. EROS light curves of sm0J87m281 34b, The wetical solid line
indicates the epoch of the ZMASS observation while the dashed line
is the DEMIS observation.

52 RAW 233

The EROS 2 lightcuove shown in Fig. 2 is a very good ox-
ample of RCE brightoess variations with (i) a lage decline
of about 2—-3 mag, (ii} a lacger decline ar shooer wavelengths
compatible with dust obscumtion, and (i} mgolac or semi-
cegular pulsations aronod maxiormm light with amplinodes of
a few tenths of magnitnde and psendo-periods of a few wos
of days. The MACHD light cucves collected between JD -~
2448 %00 and JD ~ 2451400 exhibir an sadier episode of



Fig.&. Colour—magnitude diagram of the RCE candid ates. The solid
lines give the ditection of the veddening wectors whose determination
is diseussed in the text.

slow magnitnde decrease and increase with supedmposed sim-
ilac low amplitnde variations as those ohserved in Fig. 2.

The coloncdiagram in Fig. 6 for this stmc shows a decrease
which is steeper than the extinetion vector. The almost sym-
metrical bightoess decrease and incease and the position of
this object in Fig. 7 ar comparable with that of DY Pec stacs
(cooler and faiorer Galactic RCB with slower symmetcical de-
clines) indicared by Alcock et al. (2001) and close to the line
giving the colouc of the 3WIC cacbon stars by Westerluod et al.
(19913.

From onc photometric data and its alceady koown cacbon-
tich natuce, we therefore propose that RAW 233 istheficst RCB
of the I7Y Per-type detected in the SMC. Its cooler effective
tempemtuce must be conficmed spectroscopically.

53 RAW 476

The evolution of this carbon-deh abject in Fig. 3 is the most
spectaculac with a declioe of almost 7 mag after a long episade
of celative stability. We also poior ont that vecy low-amplimde
pulsations are detected at maximum light and the decline is
deeper at shocter wavelengths. The extinction in Ve io Fig. 6
iz practically colonc—independent. The Combined Generml
Catalog of Varable Stars (Kholapov et al 1998) ceports focthis
object & magnimde at maximum brightoess of 1534 and ao ic
rgnlac type of vadability. 1rs RCE natuce mightthus be defini-
tively established if this stac has meovered to this maximum
brghtoess after the EROS 2 observations and if its spectum
exhibits strong C; and weak CN bands.
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Fig.7. J - M wersus M — K twocolonr disgram. Solid dets:
2MASS data collected through VizieR tor the 1185 carbon stavs of the
catalog by Morgan & Hatzidimitiion (1993}, open square: RAW 21;
open tian gle: RAW 233; cross: RAW 476; filled square: [MHI3] 431
open circle: sm006Tni28134b. The solid line represents the colous
ot SWC carbon stars as parameterised by Westerlund et al. [1991)
The dashed line is the locus of a combination of 3500 K (the “stac™)
and 1000 K (the "shell ) blackbodies in warious propoitions ranging
trom all star {lower end) wooall shell” (upper end), as calculated by
Feast [1997).

5.4 [MHG5] 431

The carbon stac [MHS5] 431 is another very good RCB candi-
date. 1t exhibits in Fig. 4 low amplitade and coloucdependent
magnimdechanges at maxirmim light and a buge declines io Ve.
However, the lack of data in Kg during the main decline mles
out any definitive conclusion on a ceddening ar this epoch.
Motice however that the poiots at JD ~ 24351 130 are eal and
ace compatible with the dust shscumtion scenade. Here again
Llow amplimde vadations are obzerved and the two-colouc di-
agram of Fig. 7 shows an almost pecfect agreement with the
coloncof SMC carbon stars of Westerlund et al. (1991). Again,
thiz object is located in the same cegion of the diagram as the
LY Perstars of Alcock er al. (2001). 1ts almoest symmetcical
declioe is indeed compatible with a possible Y Pec natuce; its
cooler temperamie should be checlked spectroscopically.

5.5 3imd067m28134b

This stac is the ooly one which iz oot included io a published
catalog of carbon stars. This conld be explained by the fact that
it is very faint oo the EROS twemplate image as can be seen
on the finding chacr of Fg. & On the other baod ther is ar
this location a quite bright 2MASS source (see Table 2). 1o the
same way the GSC 2.2 caralog available theongh VizieR yields
a source with a F photogmphic magnimde of 17.04 while visi-
ble magnimdes are oot determined. This strongly snggests the
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Table Z 2MASS and unpublished DEM1S intraved data tor the EROS 2 3MC RCE candidates.

1dentifier 1D Epoch drmans Momam Kma= foos Yoo Koms
EaWw 21 24510339 1706 15.23 13.49
2450 412.6 15.72 1465 1243
2431 3194.9 14.89 13.66 11.87
RaW 233 24310347 1311 1203 11.30
2450 040.6 15.29 1343 11.30
2450 418.6 14.91 1313 11.05
245] 048R 15.40 13.37 11.27
RAW 476 24510347 1312 1269 1211
2450418 6 1370 1311 1198
2451 035.9 13.76 13.11 1202
2451 030.8 1399 1332 1215
2451 416.8 nct nd 1316
[MIHS5] 431 245103319 14.63 13.54 12.95
2450 413.6 14.73 1333 12,06
2450 4146 14 82 13.30 11.78
smd05Tm28134b 24510348 13188 1281 11.73
2450432.6 nd nd 13171
nd = not detected.
presence of a star embedded o a screening dost shell and vis- '- K N:ﬂ:h F & = - "
ible at iregnlar inteovals. The MACHO light encve is avail- [ ] s, 2 N "-— - > « B "

able in ooe colouc ooly; it displays an eaclier and even lagger
variation of about & mag berween the epochs JD ~ 2445 300
and JD ~ 2450000. 1f its RCB namee is conficmed spectro-
scopically, this object has nodergone a large number of obson-
cations by dust clonds cevealing an iotecesting phase of dost
ejections.

5.6. Comparison with LMC objects

The steepest lnminasity decrease observed for ouc 5 candi-
dates ace of ardec 0.01 magfday for the 2 possible DY Per,
and 0.06-0.12 magfday for the other three; these values are
very similacto those given by Alcock et al. (2001,

Fignre 9 the 2MASS K verms H - K
colonc—magoinde diagmm of our RCB candidatws (left
panel) compared to the RCE stacs fovnd in the LMC (dghr
panel). For3 LMC objects ont of 17, no obvions2M ASS conn-
recpact was fonnd and they are omitted io the figuce. The solid
black dots are stacs chosen as follows: for each RCE candidare
a quecy was made on the ZMASS catalog throngh VizieR
to entaer 1000 soncces within a radive of 10" around the
object and with a JHE photometcic goality flag equal to AAA.
Finally, the =d dots cepresent either the catalog of Mocgan
& Harzidimitcion (1993) (foc SMC) oc that of Kootizas et al.
(2001} (for LMC).

Fwm this figuce, it appears that both the SMC &
LMC carbon stac populations show similac patterns and that
ouc 3MC RCE candidars ace located in similac cegions

shows
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Fig.8. Finding chat of swdd6Tm28134b which is indicated by the
arrow. The size ot the trame is 168" x 1687, Morth is up. East is lett.

with mspect to these cacbon stacs. Wotice that the four
LMC IfY Per stacs proposed by Alcock et al. (2001) ace well
separated from the other objects (four wpper crosses in the
right panel of Fig. 9) while oo such diffecence is seen on the
SMC part of the figuce. This indicates that the DY Per-like po-
sition of RAW 233 and [MH%5] 431 in Fig. 7 iz not confiomed
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Fig.9. X versus M — K coloui—magnitude diagram. Lafr punel: SWC,
the symbols for our 3 RCB candidates ave the same as in Fig. 7. black
solid dots ave discussed inthe text, ced solid dots ave the carbon stacs of
the catalog by Morgan & Hatzidimitiion [1995). Righr pemel LWIC,
closses represent RCE stars given by Aleock et al. (20013 in their
Table 1 tor which ZMASS data exist, black salid dots are discussed in
the text; ved solid dots are 7609 carbon stars extracted fiom the catalog
of Kontizas et al. (2001)

in Fig. 9. Clearly spectroscopic measucements are nocessacy to
disenrangle this guestion.

Finally, we have estimated the absolue visval magnitnde ar
maxirmum light (M- io the Johosoo system) of the RCB can-
didaws io the SMC. They ace presented io Table 3 together
with theic colonc ar maximom light. For that pupose, we
assnmed a dismoce modulus of 189 (Hacdes et al. 2003)
and Ay = 0.123 (NED), constant ovet the whole SMC ficld
covered by EROS 2. We neglected the ciccumstellar extine-
tion acound cach RCE. The standacd V and § magnitodes ace
estimared within a 10% aconacy for each field and CCD by
matching the EROS catalogoe of stacs with those foom DENLS
and OGLE? (Udalski et al. 19983,

1t shauld be noted that, foc the ficst fonc stace in Table 3,
we are confident that the gquoted magnitudes and colours coc-
spond to the maximum lominesity. For sm0067m28134b in
contrast, we have evidence from the MACHO dara that the
maximum lumiooesity o Fig. 5 is abont 2 mag faioter thao the
actial maximum.

RaAW 21 and RAW 476 hawe sbeolure luminosites com-
patible with the faiotest (M- ~ —2.5) and the brightest (M- ~
—5) RCB of the LMC cespectively. It can also be seen that the
taintest RCE candidates are the eddest as alceady noticed for
LMC RCEB (scc Alcock et al. 2001). The two DY Per candi-
dates of the SMC (RAW 233 and [MH93] 431} ace the coolest
SMC candidates and have an absolute luominosity slightly

* Available &t the LRL
http:/ffeirius, astroun, adu, pl/~ogle/ogled/smc_maps,himl
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‘Lable 3. Estimated absolute luminosity and colour at maximum light
of the RCE candidates in the SWC.

RCE candidate M, [ ]
RAW 21 —25 19
EAW 233 2.1 21
RAW 476 —.5 14
MIHS5] 431 =21 20
smDJ5Tm2R134b -13 24

fainter than, but still compatible with, thar of LMC T Perstars
(M, ~ —2.5). Finally, conclusions oo smO067m28134b are
moee uncerrain as EROS 2 did oot obseove this stac ar maxi-
mum light, while MACHO likely obsecved it but ooly (o ooe
passband.

To summarize, we find thar all the RCE candidates in the
SMC follow theclassical elationship between absolote magni-
tude and effective rempermice for the RCE variables and have
absolute luminosities close to those fovnd (o the LMC.

6. Summary

A search has been pecformed for RCB candidates in the SMC
among 4.2 millions light cucves of the EROS 2 database. Aftec
applying vadous filters described (o Sect. 3, five objects have
been identified as possible stars nodecgoing the RCB phase of
evolution (lacge declines, infraced excess at minimmm light and
sermi-egular vaciations at maximum). Fouc of them being pre-
vionsly known as carbon stacs, theic RCB natnre is reinforoed.

One of them, RAW 21, being alceady koown as exhibiting
strong Gz bands but very weak CW-bands, is theefore the fics
confimrned RCE found io the SMC with an absolute lnminos-
ity close to that of the faiotest known RCE in the LMC. On
the other hand, RAW 476 is almost as brighr as the brighrest
known RCE.

From theic position io the S — H versus  — K two-colouc
diagram, theic absolue luminosity and theic symmetcical de-
cline in the lightcucve, the RCB type of the stacs RAW 233
and [MH93] 431 iz possibly DY Pec—like although oo such
evidence appears oo the X vesus & — K colonc—magnitode
diagram.

With the dara for RAW 21, RAW 476
and smOJ&7m2E134b, a lincac coccelation is obseoved (o
the J — K versus H — K twocolouc diagram. The SMC candi-
dares have similac infraced colovcs with epect to cachon stacs
as do LMC stacs.

Little can be =aid abour the abundance of RCE sacs
with ooly five candidates. Based oo theic smdy of galac-
tic RCB stacs, Alcock et al. (2001) suggested that ooly ~107%8
of all stars ace RCB stare. We find that io the SMC, 0.7-1.7 =
10~* (1o of all stace display photometric feamces chamere
istic of RCB stars over the course of 65 years. (Taking o
account onc estimated detection efficiency, the actwal fraction
of RCB stars may be vp to twice higher) Thuos, there is oo
significant detection of any environmental, histocical, or metal-
licity dependence on the fraction of RCE stars.
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Finally, we snggest that spectmoscopic smdies checking the
celative strength of the C; and CM bands be cacded our to
definitively cooficm the RCE natnce of RAW 233, RAW 476,
[&H95] 431 and smO067m28134b.
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A.4 Conclusion

Une recherche a été menée pour retrouver la trace d'étaites de type R Coronae Borealis,
qui possédent une courbe de lumiéere typique, dans les dommi&es par I'expérience EROS2 en
direction du petit Nuage de Magellan. En analysant les @sude lumiére de 4.2 millions d'objets,
5 d’entre eux montrent des variations de luminosité cariatigues (chute soudaine de luminosité,
jusqu’a 8 magnitude en 100 jours). Ces étoiles sont de tnés dendidats pour appartenir a la famille
des R Coronae Borealis : RAW21, avec un spectre montranagesimportantes dues a la molécule
Cs et une faible signature de CN (voir [90, Morgan et al., 2008t méme maintenant la premiére
étoile confirmée de type RCB dans le petit Nuage de Magellan.

Cette recherche a une importance toute particuliére caafnitude absolue de ce type d’étoile
est mal connue : il est donc trés utile de les répertorier dasgalaxies extérieures comme les Nuages
de Magellan. Une recherche a aussi été réalisée dans leéedoprises en direction du Grand Nuage
et 7 nouveaux objets ont été trouvés comme de nouveaux eas @B, ils se rajoutent aux 17 déja
connus dans cette direction. lls seront prochainemenulesa’une nouvelle publication comportant
une étude de leur spectre qui sont en cours de réduction.
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Annhexe B

Les échos lumineux de la supernova
SN1987a

FIG. B.1 —Image, obtenue en combinant une dizaine d'images priseER&S2 en septembre 2001
(Reros €t BEros), montrant les échos lumineux de la supernovae SN1987aédtess sont les
arcs concentriques centrés sur la croix (position du résidda supernova). La barre représente une
échelle de distance (100 année-lumiére) au niveau du Graradjdlde Magellan.

Lors de notre recherche d’effet de microlentilles graigtatelles, il nous a été offert de redécou-
vrir un effet spectaculaire : les échos lumineux de la suparEN1987a. En effet, ce phénomene
est une source de bruit de fond inattendue pour notre rdohe@n remarqua que, dans une zone
du ciel pas plus grande qu’un quart de pleine lune, la luniiéae quelques étoiles variait quasi-
simultanément. Cette étonnante variation avait lieu sarades de méme centre (voir fig B.1) dont la
taille grandissait avec le temps a une vitesse supériewettedde la lumiére. Tout prit un sens, lorsque
I'on s’est apergu que le centre de ces arcs était situé arbémdéme ou, une quinzaine d’années plus
tot, explosait la célébre supernova SN1987a. Au traveretlappendice, j'explique tout d’abord le
principe de ces échos lumineux, suivi d'une descriptionkaleits de fonds obtenus et enfin je discute
du film, réalisé a cette occasion, qui permet de visualigeplution dans le temps des arcs lumineux.

239
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B.1 Explication du phénomeéne d’échos lumineux

Cette section reprend largement un communiqué a but pédpgodiffusé sur le site web du
DAPNIAL,

Cette appellation d’écho renvoie aux échos sonores : uneginnous parvenir depuis sa source
par un chemin direct, mais aussi par plusieurs chemins d&sucomme I'écho des montagnes. Si
les échos sonores nous sont familiers, nous sommes moiitgdsahaux échos lumineux. A cause de
la grande vitesse de la lumiére, nous sommes incapablesidi whfférence entre le moment ou
nous arrive la lumiere d’'un flash d’appareil photo et son refems un miroir! Mais quel est ce «
flash » source des échos observés sur nos images ? Une che@eestdoit étre d'une intensité peu
commune pour éclairer ainsi une zone de ciel aussi impertant

Une supernova, explosion brutale d’une étoile en fin de \at justement produire un tel « flash
». Le 23 février 1987, date importante pour I'astronomieteorporaine, nous parvenait la lumiére
émise par la supernova SN1987a. |l s'agissait de la prenei§posion observable a I'oeil nu sur
Terre depuis prés de 4 siécles. SN1987a a explosé dans ld Qteage de Magellan, une galaxie
naine satellite de la nétre et suffisamment proche pour geedarnova soit visible durant plusieurs
semaines a I'oeil nu. Le flash lumineux de cette explosion s environ 160 000 ans pour nous
parvenir, une durée qui correspond a la distance du GrandeNd&0 000 années-lumiére (~ 55 kpc).

Coordonnées du résidu de SN1987a { Q2000 = 05335 : 28.26 (B.1)

52000 = —69:16:13.0

) | I~

ler flash recu en trajet direct
le 23 février 1987 SN1987a

FiG. B.2 —Schéma représentant le principe des échos lumineux. Dares¢as, deux anneaux con-

centrigues sont observables simultanément. lls sont dusua duages de poussiére distincts (en
jaune) diffusant la lumiére émise par la supernova SN198i#s doutes les directions. La lumiéere

observée en provenance de ces anneaux correspond a des &njéigne brisée. Les étoiles dites
“bumpées” caractérisent les étoiles avec lesquelles il@gssible d’observer une variation de lu-

minosité due au passage des échos lumineux. Ce sont des deuibnds dans notre recherche de
microlentilles (voir la prochaine section).

Avec nos images, nous pouvons observer simultanément deweaax concentriques distincts
(voir fig. B.3), signature de deux échos lumineux. La lumareen provient a suivi un trajet plus long.
Elle est partie dans des directions différentes jusqu’aaeiner deux nuages de gaz et de poussiéres

'ht t p: / / wwww dapni a. cea. fr/ Phocea/ Vi e_des_| abos/ Ast/ ast _fm php?i d_ast =220
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FiIG. B.3—Image obtenue en soustrayant 2 clichés pris a 5 ans d'inlervaeux anneaux brillants et
deux anneaux sombres apparaissent. Ces derniers repedgdatrace laissée par les échos lumineux
observables a la date du 16 mars 2002, tandis que les prerfiesgsrillants) sont dus aux échos
observables au début de I'expérience EROS2, le 9 février.1@6tte image montre I'évolution des
échos lumineux de la supernova SN1987a, dus a deux nuagesissigre situés respectivement a
environ 300 et 1100 années-lumiére de la supernovae, enttélut et la fin de I'expérience EROS2.
La largeur des échos lumineux s’explique par I'épaissels nigages et par la durée d’'explosion de
la supernova ( la durée du pic de luminosité, soit environ ceraine de jours).

qui I'ont diffusée a leur tour. Elle n'a donc pas voyagé sealae simple ligne droite : cela explique le
retard de quelques années avec lequel la lumiére nous gshpate schéma de la figure B.2 permet
d’expliguer simplement le processus.

On pourrait étre surpris de constater que le diamétre derosesaax semble grandir a raison de
plusieurs années-lumiére par an! Cela parait impossiblercaait, grace aux travaux d’Einstein, que
rien ne peut aller plus vite que la lumiére dans le vide. Bnlfavitesse de ces anneaux « immatériels
» n'est gu'apparente : le déplacement des échos luminewst p&s un déplacement de matiére. Il
ne s'agit que de plusieurs faisceaux lumineux différenisoquisuivi des routes distinctes, méme si
leur source est commune. La mesure de la position de I'anioezineux par rapport a la supernova,
ainsi que celle du retard, permettent de savoir ou se tradeemuages diffuseurs; il y en a princi-
palement deux, I'un & 300 années-lumiere en avant de larsaagrl’autre a 1100 années-lumiére.
lIs sont tous deux situés dans le Grand Nuage de Magellamphis prés de la supernova que de nous.

A un instant donné, les échos lumineux observables sonstués sur un paraboloide (parabole
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de révolution, vision 3D) centrée sur SN1987a. Les anneasiplus éloignés sont ainsi dus a la
diffusion par des nuages de poussiére se trouvant le plugaen de la supernova. La géométrie qui
gouverne ce processus est le suivant :
2

D" p_ (B.2)
ou z est la distance entre les poussiéres et la source luseifi8iN1987a), t le temps écoulé depuis le
pic de luminosité de celle-ciy la distance angulaire entre I'écho lumineux et SN1987a,céliérité
de la lumiere et D la distance entre la Terre et SN1987a (lad3aiage de Magellan).

Il est & noter que la largeur observée pour un écho luminenréle’explique par I'épaisseur des
nuages et par la durée d’explosion de la supernova (la durgécdde luminosité, soit environ une
centaine de jours).

B.2 Exemple de bruits de fond obtenus

En passant sur la ligne de visée d’étoiles appartenant and®aage de Magellan (voir fig.B.2),
les échos lumineux ont occasionné une variation de luntindsins les courbes de lumiéres de celles-
ci. Lors de notre recherche de phénoméne de microlentilie centaine d’étoiles comportaient cette
variation (voir fig B.4) et ont ainsi passé nos critéres dect&n. Elles sont positionnées le long des
arcs de lumiére observés. Une non prise en compte dansylkande toutes les étoiles se trouvant
dans une zone autour de la supernova a été nécessaire poineélies bruits de fond.

Fluxtadu}
Flux(odu}

2;(; 500 750 1000 1250 1500 1750 2000 2250 2500 250””3‘!)‘”‘7;)‘”1‘&‘1‘) “‘12‘51‘)"15;0“;7;“;&'”“;;5“;5‘5“‘
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Blue band nbmesure= 514 tima {JD-2450000) Blue band nbmesure= 515 time (JD—2453000)

Fic. B.4 —Exemples de courbes de lumiére d'étoiles situées non lola pesition de la supernova
et possédant une variation de luminosité due au passagbaabdamineux de SN1987a sur leur ligne
de visée. La date du maximum de la variation est différents t&s deux cas : cela traduit I'évolution
temporelle des arcs lumineux.
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B.3 Vision dynamique du phénomene, film

Une étude détaillée des échos de la supernova SN1987a atélégakisée par [131, Xu et al.,
1995] avec des images prises tous les 3 mois entre mars 1988i 4093, laissant apparaitre alors
des régions se situant entre 310 et 3240 année-lumiére ahdevéa supernova. Ce phénomeéne per-
met d’éclairer progressivement tout I'environnement sevant autour de la supernova et ainsi de
reconstruire une carte 3D de I'emplacement des nébulo&i§4987a est située a proximité de la
nébuleuse de la Tarentule). Aucune structure n’est apgaraeins de 30 années-lumiére de la su-
pernova. Des informations essentielles sur la densité efdactéristiques des structures rencontrées
peuvent alors étre recueillies.

ERQOS2 a obtenu plusieurs centaines de clichés de ces échimelix, répartis assez réguliere-
ment sur une longue période, de 1996 a 2003. Il a donc étéymsia réaliser un film, reconstituant
I'évolution des échos lumineux durant cette période. Celpieut étre téléchargé sur la page internet
du fait marquant du CEA/DAPNIA créé pour cette occasion @guiin 2004), qui au moment de
I'écriture de ce manuscrit était la suivanteht't p: / / ww»+ dapni a. cea. fr/ Phocea/ Vi e_
des_| abos/ Ast/ast _fm php?i d_ast =220". Chaque image de ce film a été obtenue a par-
tir de 10 images simples consécutives de bonne qualité xigteat impérativement dans les bandes
Rpros €t Beros. Apres ré-alignement de celles-ci et ce pour chaque filrendyenne du flux
mesuré sur chaque pixel était alors calculée en ne prenargrpaompte les valeurs extrémes (les
5 les plus éloignées de la valeur médiane). Le fond de cielavpit été préalablement soustrait sur
chaque image, a alors été rajouté sur I'image résultantewawe valeur artificielle de 1000 adu. Pour
obtenir au final une image comportant des variations de aguteprogrammé&TIFF a été utilisé : |l
a été nécessaire d'inventer une troisieme image (vertnolet par interpolation linéaire des 2 autres
(rouge et bleu).

Ce nouvel outil permet, a la maniére d'un scanner, de rep@emnhomogénéités de brillance des
échos lumineux. Un exemple étonnant apparait en octobrke 2@t décrit ci-dessous.

B.3.1 Exemple : globule de Bok

Une zone sur-brillante, par comparaison a tout autre aereésapparait entre aodt 2000 et février
2001 (avec un maximum en octobre 2000) a la coordonnée s$eivan

2000 = 05:35:56.4

52000 = —69:15:33 (83)

Coordonnées centrales du globule de Bok : {

Cette grande structure d’environ 7.4 sec. d’arc de long sd parsecs au hiveau du Grand
Nuage de Magellan), s’est révélé étre due, d'apres lesédiphis par le HST et le satellite IRAS en
Infrarouge (voir fig.B.5), a un globule de Bok, soit une zoeesdr-densité de poussiéres (comme par
exemple le célébre “Sac de charbon” dans la direction duegalactique), ou des étoiles peuvent
naitre. Cette forte concentration de poussiéres a ainsiewnig réciproquement la quantité de lumiére
diffusée en provenance de la supernova SN1987A.

2STIFFhttp://terapix.iap.fr/cplt/oldSite/soft/stiff/
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Globule de Bok

Fic. B.5 — Globule de Bok. En haut : image prise par EROS2 le 15 octobr€020
(Im00310thraj1593.fits) avec indication de la zone de sillance et de la position du résidu de
la supernova SN1987a; En bas a gauche : image de la sur-bd#laobtenue par le HST (le 8 mars
2001), des structures internes sont visibles ; En bas aalrainage obtenue avec le satellite IRAS en
1983 (4 10Qum) de la zone ou se trouve la sur-brillance.
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B.4 Conclusion

L'explosion, le 23 février 1987, de la supernova SN1987asdanGrand Nuage de Magellan
permet, encore aujourd’hui, d'étudier les structures despi@res situées dans son environnement
proche (& des centaines d’année-lumiére). Cette carte SDuEes de poussiére peut étre obtenue
grace au phénoméne d’'échos lumineux.

Ces derniers, qui sont apparus comme une source de brundéiattendue dans notre recherche
d'effets de microlentilles gravitationnelles, ont été iges d'un film permettant de visualiser leur
évolution. Il a alors été montré que ce nouvel outil peut étilisé comme une sonde du milieu
interstellaire pour repérer facilement des inhomogéadl&brillance des échos lumineux dues a des
différences de densités ou de caractéristique des nuagesigsiére. Ce travail pourrait &tre amélioré
par une étude en photométrie différentielle de toute leg@narises par I'expérience EROS2 (de juin
1996 a février 2003).
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