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Plancy pour avoir patiemment répondu à toute mes questions sur le parcourt du

combattant administratif qui mène jusqu’à la soutenance.
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qu’elle m’a grandement facilité la vie ces trois dernières années : je lui dédie donc les
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Pardon à tous ceux que j’aurais oubliés...
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Résumé

Cette thèse est consacrée à l’étude de la formation et de l’évolution des ga-

laxies. La mise à disposition de la communauté par l’ESO du spectrographe à multi-

intégrales de champ FLAMES/GIRAFFE représente une opportunité unique d’étu-

dier la dynamique des galaxies à z<1, et de pouvoir ainsi relier les populations dis-

tantes aux populations locales. Nous présentons dans un premier temps les résultats

obtenus grâce à cet instrument dans le cadre du temps garanti de l’Observatoire de

Paris (GEPI). Ces résultats montrent que la fraction de galaxies n’ayant pas encore

atteint leur équilibre dynamique à z∼0.6 est importante. Cette fraction est encore

plus importante parmi les galaxies compactes lumineuses (LCGs), ce qui supporte

l’hypothèse selon laquelle ces galaxies sont des systèmes en cours de fusion. Jus-

qu’à présent, l’utilisation de la spectroscopie à fente ne permettait pas de distinguer

efficacement les systèmes relaxés des systèmes non relaxés, ce qui explique les désac-

cords concernant l’évolution de la relation de Tully-Fisher. Les résultats présentés

dans cette thèse montrent en effet une non évolution de cette relation dans le plan

vitesse-masse stellaire. Enfin, GIRAFFE avec son mode IFU montre la pertinence

de la cartographie physico-chimique du milieu interstellaire dans la compréhension

des mécanismes liés aux processus de formation stellaire dans les galaxies distantes.

L’extension des méthodes de spectroscopie intégrale de champ à z>1 requiert

d’explorer leur couplage avec des techniques d’optique adaptative. Le projet FAL-

CON (à la fois dédié aux VLTs et aux ELTs) propose une nouvelle voie prometteuse

dans cette direction en introduisant le concept d’optique adaptative multi-objets

(MOAO). Dans ce concept, seules les zones d’intérêt scientifique sont corrigées et

analysées, ce qui nécessite le développement de systèmes miniaturisés de correction

de front d’onde ainsi que d’une stratégie de commande originale en boucle ouverte.

Mots-clés :

Formation des galaxies - Evolution des galaxies - Cinématique des galaxies -

Dynamique des galaxies - Galaxies compactes lumineuses - Relation de Tully-Fisher

- Spectroscopie intégrale de champ - Optique adaptative - Instrumentation.
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Abstract

This thesis focuses on the formation and evolution of galaxies. The new multi-

integral field spectrograph FLAMES/GIRAFFE, offered to the community by ESO,

is unique in studying the dynamics of galaxies at z<1, which can then provide a link

between distant and local populations of galaxies. We discuss here the data analysis

of intermediate galaxies, obtained using this instrument under the Guaranteed Time

Observations for the Paris Observatory (GEPI). The results show that the fraction of

galaxies which have not reached their dynamical equilibrium at z∼0.6 is important.

This fraction is even more important among Luminous Compact Galaxies (LCGs),

which supports the hypothesis that these galaxies could be merging systems. The use

of slit spectroscopy does not allow to efficiently disentangle relaxed from unrelaxed

systems. This explains the disagrement found in the studies on the evolution of

the Tully-Fisher relation. The results presented in this thesis show a non-evolution

of this relation in the velocity versus stellar mass diagram. Finally, analysing data

from GIRAFFE with its IFU mode shows that mapping the physical and chemical

properties of the interstellar medium in distant galaxies is useful to understand the

mechanisms responsible for the star formation in distant galaxies.

To extend the integral field spectroscopy to galaxies at higher redshfits, one needs

to explore the coupling of this technique with adaptive optics. The FALCON pro-

ject (dedicated to both VLTs and ELTs) is a new promising way in this direction

introducing Multi-Object Adaptive Optics (MOAO). In this concept, only the re-

gions of scientific interests are corrected and analyzed instead of the whole field of

view. We discuss the development of miniaturized systems to analyse and correct

the wavefront as well as an original control and command strategy in open loop.

Key-Words :

Galaxy Formation - Galaxy Evolution - Kinematics of Galaxies - Dynamics of

Galaxies - Luminous Compact Galaxies - Tully-Fisher relation - Integral Field Spec-

troscopy - Adaptive Optics - Instrumentation.
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B.5 Principe des différentes approches utilisées en tomographie . . . . . . 243

C.1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 252
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Mémoire de thèse Mathieu PUECH xiv



Liste des tableaux
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1.1 Les galaxies locales

1.1.1 La séquence de Hubble

Les galaxies locales sont habituellement classées en fonction de leur morphologie,

selon un schéma établi par Hubble (Hubble, 1926). Cette classification divise les

galaxies en deux grandes catégories, les galaxies elliptiques (E) et les galaxies spi-

rales (S), elles-mêmes subdivisées en galaxies spirales barrées (SB) et non barrées.

(Shapley et Paraskevopoulos, 1940) ont étendu cette classification afin d’y inclure

les galaxies irrégulières (Irr) dans la continuité des galaxies spirales, pour aboutir au

schéma en forme de diapason bien connu (figure 1.1).

Les galaxies elliptiques sont caractérisées par leur ellipticité e = (a − b/a) où a

et b sont respectivement les grand et petit axes de l’ellipse formée par la projection
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CHAPITRE 1. INTRODUCTION : GALAXIES ET COSMOLOGIE

Fig. 1.1 – Classification de Hubble des galaxies locales. De gauche à droite : galaxies

elliptiques (boxy puis disky) E, lenticulaires S0, spirales normales (branche du haut)

et barrées (branche du bas) et galaxies irrégulières de type magéllaniques (Im).

[Source : chandra.as.utexas.edu/ kormendy/]

de la galaxie dans le plan du ciel. Elles sont notées En où n = 10e avec n variant

de 0 à 7. Contrairement aux elliptiques, les galaxies spirales se décomposent en sous

structures formées d’un disque et d’un bulbe1. Le disque peut présenter des bras

spiraux qui se rattachent alors au bulbe. La classification divise les spirales en sous-

classes Sa à Sc selon l’importance décroissante du bulbe par rapport au disque et

l’importance et la résolution croissantes des bras spiraux. Les galaxies lenticulaires

S0 assurent la transition entre les elliptiques et les spirales : elles possèdent un bulbe

et un disque mais pas de bras spiraux. Le diapason de Hubble a été étendu par de

Vaucouleurs (de Vaucouleurs, 1959) qui a introduit les types intermédiaires Sd, Sm

entre les Sc et les Irr, elles-mêmes redivisées en Im de type magellanique, et les I0.

Les galaxies n’entrant dans aucune catégorie sont notées Pec pour Peculiar. Ce sont

souvent des galaxies en interactions ou en cours de fusion et se caractérisent par des

structures très particulières comme des ponts ou des queues de matière (Toomre et

Toomre, 1972; Barnes et Hernquist, 1992).

La fraction de chaque type morphologique est donnée dans la table 1.1. Ces

fractions varient en fonction de l’environnement (Dressler, 1980; Goto et al., 2003) :

1Ceci a conduit à une première interprétation de la séquence de Hubble en tant que séquence

évolutive des galaxies elliptiques vers les spirales, plus riches en structures. Ces dernières étaient

alors qualifiées de“tardives”alors que les premières étaient appelées“précoces”. Même si cette inter-

prétation est aujourd’hui totalement désuette (voir chapitre 3), cette dénomination précoce/tardive

est encore largement utilisée.
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1.1. LES GALAXIES LOCALES

il y a plus d’elliptiques et moins de spirales tardives dans les amas que dans le

champ. Certaines galaxies, comme les elliptiques géantes cD, sont même présentes

uniquement au centre de ces derniers.

Type E S0 S Im I0 Pec

Fraction (%) 13 21.5 61.1 2.55 0.85 0.9

Tab. 1.1 – Fractions des différents types morphologiques le long de la séquence de

Hubble (Combes, 1991). La fraction de galaxies spirales S de type plus précoce que

Sbc est de 75% (Nakamura et al., 2004).

Le profil de luminosité des galaxies est de plus en plus piqué au centre à mesure

que l’on se déplace des galaxies elliptiques vers les spirales, évoluant d’un profil en

R1/4 (de Vaucouleurs, 1948) pour les elliptiques et les bulbes vers un profil exponen-

tiel pour les spirales (Freeman, 1970). Sersic (Sersic, 1968) a généralisé ces profils en

une loi de type R1/n : cette tendance a été quantifiée par (Andredakis et al., 1995)

qui ont trouvé une corrélation entre n et le type morphologique.

De nombreuses propriétés physiques des galaxies sont corrélées au type morpho-

logique (Roberts et Haynes, 1994). Le tableau 1.2 résume les principales corrélations

observées. Il illustre pourquoi la classification de Hubble est très largement utili-

sée : elle permet de réduire les principales propriétés physiques des galaxies à leurs

propriétés morphologiques.

1.1.2 Propriétés dynamiques

La dichotomie existant entre les galaxies de type précoce et de type tardif se

retrouve également dans leurs propriétés dynamiques. Les étoiles des galaxies ellip-

tiques (tout comme les bulbes des galaxies spirales) sont souvent animées d’un faible

mouvement de rotation (Simien et Prugniel, 1997a; Simien et Prugniel, 1997b; Si-

mien et Prugniel, 1997c; Simien et Prugniel, 1998; Simien et Prugniel, 2000; Simien

et Prugniel, 2002), leur cohésion étant due à leur dispersion de vitesse (par exemple

(de Zeeuw et Franx, 1991; Prugniel et Simien, 1994)). Les champs de vitesse stel-

laires des galaxies E/S0 révèlent une dynamique relativement complexe, montrant

fréquemment des disques stellaires centraux ou des corps dynamiquement découplés

(Bacon et al., 2001; de Zeeuw et al., 2002; Emsellem et al., 2004)2. Dans environ

75% des galaxies de type précoce (E/S0), des traces de gaz ionisé peuvent être dé-

tectées et celles-ci montrent alors que le mouvement du gaz est découplé de celui

2voir aussi (Batcheldor et al., 2005) pour le premier relevé 3D de bulbes.
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CHAPITRE 1. INTRODUCTION : GALAXIES ET COSMOLOGIE

Propriété Types précoce → tardif Références

Taille des disques ց (Shen et al., 2003)

Gaz HI ր (Roberts, 1969)

(Springob et al., 2005)

Gaz HII ր (Kennicutt, 1992)

(Nakamura et al., 2004)

Gaz H2 ց (Roberts et Haynes, 1994)

Métaux ց (Roberts et Haynes, 1994)

Luminosité B ց (Roberts et Haynes, 1994)

B/T a ց (Kent, 1985)

Couleur rouge → bleu (Shimasaku et al., 2001)

(Strateva et al., 2001)

Populations stellaires vieilles (K) → jeunes (A) (Kennicutt, 1992)

Masse dynamique ց (Kauffmann et al., 2003)

Matière noire ր (Tinsley, 1981)
a Rapport des luminosités intégrées dans le bulbe et le disque.

Tab. 1.2 – Propriétés physiques des galaxies le long de la séquence de Hubble des

types morphologiques tardifs (S/Irr) aux types précoces (E/S0). La plupart de ces

propriétés sont détaillées dans (Roberts et Haynes, 1994). Les autres articles indi-

quées dans la table font généralement référence aux résultats obtenus dans le Sloan

Digital Sky Survey (SDSS) qui a cartographié plus de 100 millions de galaxies dans

un quart de la voute céleste. Certaines tendances indiquées ici sont à prendre avec

précaution à cause de la dispersion relativement grande observée dans certaines

corrélations avec le type morphologique. Par exemple, même si les objets les plus

massifs sont généralement des galaxies elliptiques, il existe également une population

de galaxies naines elliptiques dE.

des étoiles, notamment à travers un désalignement de l’axe principal du champ de

vitesse (Falcón-Barroso et al., 2005).

Dans les galaxies spirales, la situation est inversée : les étoiles sont en rotation

rapide et c’est cette rotation qui assure l’équilibre de la galaxie à grande échelle

(Toomre, 1964). Dans la plupart des galaxies spirales, le gaz tourne plus rapidement

et a une dispersion de vitesse plus faible que celle des étoiles. Ceci peut s’expliquer par

un confinement du gaz dans le disque et un support dynamique assuré par la rotation,

alors que les étoiles seraient plutôt supportées par la dispersion (Pizzella et al., 2004).

Cette dernière tendance apparâıt plutôt dans les galaxies spirales de type précoce.
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1.1. LES GALAXIES LOCALES

Dans les spirales tardives, gaz et étoiles semblent tous les deux supportés par la

rotation (Vega Beltrán et al., 2001).

D’importantes corrélations dans les propriétés dynamiques des galaxies ont été

mises en évidence :

– corrélation entre la dispersion de vitesse du bulbe et la vitesse de rotation dans

les galaxies spirales et elliptiques (Whitmore et al., 1979; Gerhard et al., 2001;

Ferrarese, 2002; Baes et al., 2003; Pizzella et al., 2005) ;

– corrélation entre la masse du trou noir central et la dispersion de vitesse du

bulbe (Gebhardt et al., 2000; Ferrarese et Merritt, 2000).

La dispersion de vitesse du bulbe et la vitesse de rotation sont des paramètres ciné-

matiques utilisés dans l’estimation des masses (Bender et al., 1992; Lequeux, 1983) :

ces corrélations semblent donc indiquer que la formation des différentes composantes

des galaxies (trous noirs, bulbes et disques) serait étroitement liée.

Il existe d’autres corrélations reliant les propriétés dynamiques et photométriques

des galaxies. Pour les galaxies elliptiques, la relation de (Faber et Jackson, 1976) lie

la luminosité L à la dispersion de vitesse σ :

L = 1010L¯

(

σ

220kms−1

)4

Cette relation est en fait la projection d’une relation plus générale entre L, σ et Ie,

la brillance de surface à l’intérieur du rayon effectif re. Cette relation définit le plan

fondamental des galaxies elliptiques (Dressler et al., 1987; Djorgovski et Davis, 1987;

Bernardi et al., 2003) :

L ∝ σ1.49I−0.75
e

L’équivalent de la relation de Faber-Jackson pour les galaxies spirales est la rela-

tion de (Tully et Fisher, 1977) entre la vitesse de rotation maximale du disque Vmax

et la luminosité L : L ∝ V α
max. Il existe de nombreuses manières de mesurer Vmax : à

partir de la largeur du profil de la raie HI à 21 cm (Aaronson et al., 1979; Bottinelli

et al., 1983), à partir de la courbe de rotation (Rubin et al., 1980), ou encore à

partir des champs de vitesse Hα (Schommer et al., 1993). Beaucoup d’études ont été

consacrées à améliorer la précision de cette relation (Tully et Fouque, 1985; Willick

et al., 1996; Raychaudhury et al., 1997; Courteau, 1997; Tully et Pierce, 2000) car

elle est utilisée comme indicateur de distance (Aaronson et al., 1979). Cette corréla-

tion a été observée dans plusieurs bandes (Aaronson et al., 1979; Aaronson et Mould,

1983) et est naturellement meilleure dans l’infrarouge où les effets d’extinction sont

minimisés : le facteur α vaut entre 2 dans le bleu et 4 dans l’infrarouge (Strauss et

Willick, 1995). Récemment, la relation de Tully-Fisher à été étendue à une relation
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CHAPITRE 1. INTRODUCTION : GALAXIES ET COSMOLOGIE

de Tully-Fisher “baryonique” (Figure 2.4) prenant en compte l’ensemble de la ma-

tière baryonique (McGaugh et al., 2000; Pfenniger et Revaz, 2005; McGaugh, 2005).

Cette nouvelle relation semble être significativement plus robuste que la relation

utilisée habituellement (Gurovich et al., 2004).

Fig. 1.2 – Relations de Tully-Fisher (McGaugh et al., 2000) : (a) selon la masse

stellaire ; (b) selon la masse baryonique. Les carrés indiquent des mesures faites à

partir de la largeur du profil intégré et les cercles celles faites à partir de courbes

de rotation. En rouge : mesures réalisée en bande H (Bothun et al., 1985) ; en noir :

mesures réalisée en bande K’ (Verheijen, 1997) ; en vert : mesures réalisée en bande

I (Pildis et al., 1997; Eder et Schombert, 2000) ; en bleu : mesures réalisée en bande

B (bleu clair : (McGaugh et de Blok, 1998), bleu foncé : (Matthews et al., 1998)). La

ligne noire indique un ajustement réalisé à partir des galaxies les plus brillantes. La

figure (a) montre un déficit en masse des galaxies avec Vc ≤ 90 km/s. En incluant

l’ensemble de la masse baryonique (gaz) ces galaxies suivent à nouveau la même

relation (α = 4).

Malgré une telle robustesse, l’origine de la relation de Tully-Fisher, tout comme

celle du plan fondamental, n’est pas encore parfaitement comprise théoriquement

(Eisenstein et Loeb, 1996; Steinmetz et Navarro, 1999). Ce type de corrélations

entre propriétés photométriques et dynamiques semble indiquer un mécanisme de

formation commun à toutes les galaxies spirales d’une part et elliptiques d’autre

part. Des simulations numériques de fusions de galaxies spirales vérifiant la relation

de Tully-Fisher ont montré que les galaxies elliptiques obtenues après l’interaction

reproduisaient le plan fondamental observé localement (Aceves et Velázquez, 2005),

ce qui laisse penser que ce dernier ne pourrait être qu’une conséquence de la relation
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1.2. MÉCANISMES DE FORMATION DES GALAXIES

de Tully-Fisher et d’un processus d’évolution des galaxies par fusion. Selon cette

hypothèse, il se pourrait donc que la relation de Tully-Fisher soit plus“fondamentale”

que le plan fondamental.

Nous reviendrons plus en détails sur les propriétés cinématiques et dynamiques

des galaxies au chapitre 3.

1.2 Mécanismes de formation des galaxies

Nous avons vu dans le paragraphe précédent que les galaxies locales pouvaient

être classées en deux grandes catégories, les galaxies de type précoce (E/S0) et de

type tardif (S/Irr). Il a donc été naturel de chercher à expliquer séparément l’origine

de ces deux populations. Ces mécanismes de formation ont été mis en évidence à

partir de simulations numériques basées sur le modèle Λ-CDM, présenté ci-dessous.

1.2.1 Le contexte cosmologique : le modèle Λ-CDM

Découplage matière-rayonnement

L’histoire de l’Univers homogène est essentiellement l’histoire de la succession

de déséquilibres réactionnels : c’est l’état de forte densité de l’Univers primordial

qui assure l’équilibre thermique entre les espèces baryoniques et bosoniques dans les

premiers instants. Mais l’expansion de l’Univers conduit invariablement à la rupture

successive de ces états d’équilibre : la densité des espèces diminuant, les taux de

collisions ne suffisent plus à maintenir l’équilibre thermique entre les espèces qui se

découplent progressivement les unes des autres. Le découplage matière-rayonnement

est le dernier événement de ce type et se produit à z∼ 1100 (environ 380000 ans

après le Big-Bang).

Le découplage matière-rayonnement marque l’époque où la matière se retrouve

libre de toute interaction autre que gravitationnelle. Cet événement est contempo-

rain de la recombinaison : les électrons n’interagissent plus avec les photons et s’asso-

cient aux noyaux atomiques formés durant la nucléosynthèse primordiale. L’Univers

devient ainsi peu à peu neutre et donc transparent au rayonnement des photons dé-

couplés. Ce rayonnement a été baptisé CMB (Cosmological Microwave Background,

voir (Scott et Smoot, 2004)) et a été découvert en 1965 par Penzias et Wilson. Il

est très proche d’un corps noir et fortement isotrope, les seules anisotropies étant

d’intensité relative de l’ordre de 10−5 (figure 1.3). Ces anisotropies sont les vestiges
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des premières fluctuations de matière ayant conduit à la formation des premières

grandes structures de l’Univers.

Fig. 1.3 – Fond diffus cosmologique (CMB) : en haut, mesure effectuée par le satellite

COBE en 1992 et en bas, par le satellite WMAP, dix ans après. Les fluctuations en

température relatives sont de l’ordre de 10−5 et représentent les germes des futures

galaxies.

Avant le découplage, à cause de la compétition entre la gravitation, l’expansion,

et la pression de radiation due aux photons, le plasma primordial est soumis à des

fluctuations acoustiques qui empêchent les sur-densités de matière de crôıtre. Le dé-

couplage puis la recombinaison rend possible l’auto-amplification gravitationnelle de

ces sur-densités car elles ne sont plus soumises à la pression de radiation des photons.

La recombinaison n’est pas instantanée : elle se produit en réalité sur une “tranche”

de redshift d’environ 200 que l’on appelle abusivement la surface de dernière diffu-

sion. Pendant cette période, le rayonnement n’est pas encore totalement découplé de

la matière et va s’imprégner des premières sur-densités qui se forment. Ce sont ces

fluctuations que l’on observe à travers les anisotropies du CMB. Or pour pouvoir

expliquer la présence aujourd’hui de structures aussi contrastées que les galaxies et

les amas, il faudrait que ces sur-densités soient de l’ordre de 10−3 à la fin de la

recombinaison. Elles ne sont que de l’ordre de 10−5 : la dynamique des baryons ne

suffit donc pas à expliquer à elle seule la formation des premières structures.

Le modèle de concordance

Le CMB a permis de fixer avec précision le cadre cosmologique des modèles

de Big Bang (Spergel et al., 2003) : l’Univers est constitué à 70% d’énergie sombre
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(constante cosmologique Λ ou champ de quintessence), responsable de la phase d’ex-

pansion accélérée que l’Univers subit aujourd’hui, et la matière baryonique ne consti-

tue que 5% des 30% d’énergie se trouvant sous forme massique. 85% de la masse est

donc sous une forme encore inconnue, la matière noire. Les résultats récents du satel-

lite WMAP ont également permis de contraindre l’état thermique de cette matière

noire. Celle-ci est très majoritairement froide (de type “Cold Dark Matter”, CDM),

c’est-à-dire de vitesse très fortement sub-luminique, et donc constituée de particules

très massives. Ce cadre cosmologique, le modèle Λ-CDM (Lahav et Liddle, 2004;

Sahni, 2005) est maintenant très largement accepté.

Fig. 1.4 – Composition énergétique de l’Univers. [Source : cours de DEA de Y.

Mellier]

Le fait que 85% de la matière soit de type CDM permet de comprendre comment

les grandes structures ont pu se former malgré les difficultés soulignées plus haut.

En effet, la matière noire froide se découple du plasma primordial au moment où

la densité de matière équivaut celle du rayonnement, soit à z∼3200. Cette époque

marque la transition entre l’ère de domination du rayonnement et celui de la matière.

Dès cette époque, la matière noire froide, étant insensible aux interactions couplant

encore les autres constituants du plasma primordial, est libre de se condenser sous

l’influence de la gravitation pour former des halos de matière noire. Ces halos vont

se comporter en pièges gravitationnels pour les baryons lorsque ceux-ci se retrouvent

à leur tour libres de s’effondrer. La CDM est donc un catalyseur dans la croissance

des sur-densités baryonique et permet d’expliquer l’observation de structures aussi

contrastées que les galaxies et les amas aujourd’hui (figure 1.5).

Evolution hiérarchique

Le modèle Λ-CDM est dit hiérarchique car les structures croissent par fusion

successive des halos de matière noire, puis des baryons contenus dans ces halos. Les

structures baryoniques dépassant la masse de Jeans peuvent alors se virialiser3 et

3L’équilibre du Viriel est atteint lorsque les énergies gravitationnelles et cinétiques se com-

pensent, fixant ainsi les propriétés macroscopiques de l’objet comme sa dimension, sa température,

etc.
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Fig. 1.5 – Simulations numériques du champ de matière noire (Springel et al., 2005).

Chaque image est une projection du champ de densité de matière noire sur une

épaisseur de 15h−1 Mpc. Les couleurs codent la densité et la dispersion de vitesse

locale de la matière noire. Les zooms successifs sont centrés sur un halo d’amas.

Cette figure est extraite de l’une des plus puissantes simulations jamais réalisées, à

partir de 21603 particules entre z=127 et z=0 (“millenium run”).

se condenser grâce à divers processus de refroidissement (refroidissement HI et/ou

H2, voir (Miralda-Escudé, 2003)). Les premières structures baryoniques à se former

sont typiquement de la taille des amas globulaires, soit M5−6 M¯ (Abel et al., 2002;

Bromm et Larson, 2004). Les premières étoiles (population III) se formeraient ainsi

au sein de ces halos vers z=20-30 et seraient très massives (> 100 M¯) car la frag-

mentation des nuages de baryons serait encore peu efficace. Cette population III
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serait donc à durée de vie très courte et donnerait des supernovae très puissantes,

capables de diffuser les premiers métaux hors des halos, voire de les détruire. Les

générations suivantes d’étoiles (populations I et II) seraient ainsi très vite enrichies

en métaux, ce qui produirait des étoiles moins massives à durée de vie plus longue.

Grâce aux métaux, les baryons peuvent se refroidir plus vite et se condenser plus

efficacement, sans nécessiter l’effet de catalyse gravitationnelle de la matière noire.

Les supernovae de ces nouvelles générations ne seraient alors plus suffisamment puis-

santes pour détruire les halos de matière noire, ce qui rend possible la formation de

structures gravitationnelles plus étendues : les galaxies et les amas.

En dépit de ses nombreux succès aux grandes échelles, le modèle Λ-CDM semble

incompatible avec certaines observations à des échelles plus petites (Sahni, 2005).

Les simulations cosmologiques obtiennent en effet un nombre de galaxies naines dans

le groupe local inférieur d’un ordre de grandeur au nombre de sous-halos de matière

noire. Le désaccord pourrait provenir de l’hypothèse peut-être trop simpliste que

chaque halo de matière noire contient une structure baryonique liée gravitationnelle-

ment. Un deuxième problème majeur concerne la différence observée entre les profils

de densité des halos de matière noire. En effet, le modèle CDM prédit un profil

universel, le profil de Navarro Frenk et White (NFW, (Navarro et al., 1996; Navarro

et al., 1997)), qui s’applique aussi bien aux amas qu’aux galaxies individuellement.

Ce profil est qualifié de “cuspy” en raison de sa forme très piquée au centre. Or les

observations des amas et des galaxies naines ou à faible surface de brillance sug-

gèrent plutôt un profil “core” c’est-à-dire présentant un profil de pente plus douce

vers le centre du halo (Moore et al., 1999; de Blok et al., 2001). Cette contradiction

pourrait être liée à un effet de résolution des simulations (Xiao et al., 2004) ou des

observations, à des effets de projection dus à la triaxialité des halos de matière noire

(Hayashi et al., 2004), voire à des phénomènes de pertes de masse suivis d’une ré-

acréation du gaz (Read et Gilmore, 2005). L’ensemble des problèmes rencontrés par

le modèle Λ-CDM semble provenir du manque de compréhension que nous avons de

la relation entre matière noire et matière baryonique.

Les modèles concurrents

Contrairement à ce que l’on pense souvent, la mesure des anisotropies du CMB

ne permet pas de contraindre directement la densité de matière Ωm : celles-ci nous

renseignent uniquement sur la géométrie de l’Univers (Blanchard, 2003) : les me-

sures du CMB en elles-mêmes n’excluent absolument pas les modèles d’Einstein-de

Sitter à constante cosmologique nulle. C’est en réalité l’ajout de contraintes indé-

pendantes qui conduit à des Univers avec constante cosmologique. Une des preuves
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observationnelles d’une constante cosmologique non nulle provient des supernovae

lointaines qui ont une luminosité plus faible que celle attendue. Ce résultat a été

interprété comme une preuve de l’expansion accélérée de l’Univers et donc de la

non-nullité de ΩΛ. Or la différence de luminosité observée pourrait s’expliquer par

une sous-estimation du taux d’absorption par les poussières à grand z (Blanchard,

2003). D’autres mesures indépendantes semblent néanmoins confirmer l’existence de

l’énergie sombre. Eisenstein et al. (Eisenstein et al., 2005) ont ainsi récemment me-

suré la fonction de corrélation à grande échelle de presque 47000 galaxies du SDSS

et ont trouvé un pic secondaire en très bon accord avec le modèle de concordance et

en complet désaccord avec un modèle à constante cosmologique nulle. Ce résultat,

s’il est confirmé, est très important car il fournit une mesure indépendante de celles

réalisées à partir du CMB et des supernovae.

Le modèle de concordance repose par ailleurs largement sur l’hypothèse d’un

spectre des fluctuations primordiales en loi de puissance : en relâchant cette hypo-

thèse, il est possible de construire des spectres conduisant à un ajustement tout aussi

significatif par des modèles à constante cosmologique nulle (Blanchard et al., 2003),

conduisant même à un meilleur ajustement au niveau du quadrupôle du CMB4.

Un test indépendant peut être apporté par l’histoire de la formation des amas

de galaxies : l’évolution de la relation masse-température des amas semble plus en

accord avec un modèle à constante cosmologique nulle (Lumb et al., 2004; Vauclair

et al., 2003) qu’avec le modèle de concordance. Ce résultat suppose que la masse des

amas est correctement tracée par la température X quel que que soit le redshift, ce

qui n’a jamais été clairement démontré, bien qu’aucune preuve du contraire n’ait pu

être mise en avant (Blanchard, 2005). Il semble donc que le modèle de concordance

ne puisse pas encore être remis en cause : ces résultats controversés reposent sur la

physique des amas qui est encore très largement mal comprise (voir d’ailleurs par

exemple (Blanchard et Douspis, 2005)).

Enfin, mentionnons la théorie MOND qui tente d’expliquer la présence de ma-

tière noire en modifiant la loi de la gravitation de Newton dans la limite des petites

accélérations (Milgrom, 1983). Bien que très radicale et ne possédant pas encore de

cadre relativiste complet, cette théorie permet néanmoins d’ajuster de nombreuses

propriétés observationnelles comme les courbes de rotation plates des galaxies spi-

rales, les relations de Tully-Fisher et Faber-Jackson ainsi que le plan fondamental, la

distinction entre galaxies à faible et forte surface de brillance (Sanders et McGaugh,

2002)...

4L’anomalie du quadrupôle peut également s’expliquer dans le cadre du modèle de concordance

en adoptant une topologie dodécaédrique (Luminet et al., 2003).
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1.2.2 Les modèles de formation

Un des problèmes majeurs de la cosmologie demeure la compréhension de la for-

mation des galaxies qui composent la séquence de Hubble à partir des conditions

initiales fournies par le modèle Λ-CDM et le principe d’évolution hiérarchique des

halos de matière noire. A priori, rien ne garantit que l’évolution des structures ba-

ryoniques soit également de type hiérarchique : l’effondrement des baryons dans les

halos n’est plus conditionné par le rôle de catalyseur que jouait la matière noire lors

de la formation des étoiles de population III, ce rôle étant à présent assuré par les

métaux et le gaz moléculaire froid. Dans ce contexte, le problème est donc de com-

prendre quels peuvent être les mécanismes ayant pu donner naissance à la fois à des

systèmes dynamiquement chauds (galaxies elliptiques) ou froids (galaxies spirales)5.

Formation des sphéröıdes

La couleur des galaxies elliptiques à z ∼ 1 suggère que leur époque de formation

se situe relativement tôt dans l’histoire de l’Univers (van Dokkum et al., 2003), au

moins pour ce qui concerne la formation de leurs étoiles. Les abondances détectées

dans ces galaxies impliquent que les étoiles qui les composent se soient formées tôt

et rapidement (en moins de 100 Myr, (Maraston et al., 2003)). Le problème est donc

de savoir si ces étoiles formaient un système lié gravitationnellement avant ou après

leur formation.

Dans le premier cas, le scénario envisagé mettrait en jeu un effondrement gra-

vitationnel du gaz au cours duquel celui-ci se transformerait quasi entièrement en

étoiles au cours d’une phase de starburst très violente à z=2-3. Le système évoluerait

alors passivement jusqu’à aujourd’hui (évolution pure en luminosité, PLE). Ce scé-

nario est appelé “collapse monolithique” (Eggen et al., 1962; Tinsley, 1972; Larson,

1974; van Albada, 1982). Ce type de scénario implique, en plus d’une évolution de la

luminosité des sphéröıdes par construction, une conservation de la densité comobile

de sphéröıdes massifs en fonction du redshift, l’existence de vieux sphéröıdes à z=1-

1.5 et de progéniteurs riches en gaz et poussières à z=2-3 à fort taux de formation

stellaire (SFR, Star Formation Rate). Ce type de scénario “top-down” semblerait

également expliquer la formation de galaxies naines massives (> 109M¯) dans des

nuages de gaz éjectés au cours de processus d’interactions entre galaxies (Duc et al.,

2004).

5Par analogie avec la température d’un gaz, les fluides auto-gravitant dont les constituants ont

une grande/faible dispersion de vitesse sont appelés systèmes chauds/froids
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A l’inverse, dans un scénario de type “hiérarchique”, les étoiles s’assembleraient

progressivement en structures de plus en plus grandes et massives au cours d’interac-

tions et fusions (mergers) entre structures plus petites. Les simulations numériques

ont en effet montré que ce type d’événements gravitationnels étaient très efficaces

pour former des structures sphéröıdales (par exemple (Mihos et Hernquist, 1994; Mi-

hos et Hernquist, 1996)). Dans ce type de scénario, les galaxies elliptiques atteignent

leur masse finale beaucoup plus tard, autour de z=1-1.5 (Baugh et al., 1996; Baugh

et al., 1998; Cole et al., 2000). Ce modèle prédit également une densité de sphéröıdes

massifs décroissant d’un ordre de grandeur de z=0 à z=1 (Benson et al., 2002).

La recherche de progéniteurs à z>1 (par exemple (Spinrad et al., 1997; Stiavelli

et al., 1999; Waddington et al., 2002; Zepf, 1997; Roche et al., 2002; Totani et Yoshii,

1998; Cimatti et al., 2002) a donné des résultats contradictoires, très certainement

en grande partie à cause d’effets de variance cosmique importants pour les galaxies

rouges à grands z (Daddi et al., 2000). Aujourd’hui, les résultats les plus solides sont

ceux obtenus à partir d’une sélection en bande K car celle-ci permet de sélectionner

directement des échantillons en masse en minimisant les biais dus à l’extinction et

à la correction K. Le survey K20 (Cimatti et al., 2002) a ainsi permis de montrer

que les elliptiques subissaient peu d’évolution depuis z=1 et que globalement, une

évolution de type PLE semblait privilégiée, contrairement au scénario hiérarchique

qui prédit un trop grand nombre de galaxies peu massives à z<0.4-0.5 et sous-estime

le nombre de galaxies à z>1-1.5. Ce dernier est également incapable d’expliquer la

forme de la fonction de luminosité obtenue en bande K car la partie la plus brillante

à z=1 est dominée par des galaxies rouges et lumineuses, donc vieilles et massives.

Une des conclusions du relevé K20 (Cimatti et al., 2004) est que les sphéröıdes

massifs doivent s’être formés à z>2.4 et être entièrement assemblés à z∼1, ce qui

est compatible avec un scénario PLE6. Cette conclusion semble être supportée par

l’anti-corrélation entre le taux de formation stellaire et la masse des galaxies (par

exemple (Jimenez et al., 2005)) : les galaxies les plus massives sont aussi les plus

vieilles.

Un scénario de type monolithique peut sembler contradictoire avec l’évolution

hiérarchique des halos de matière noire où les halos les plus massifs se forment en

dernier, alors que l’essentiel des baryons sont déjà convertis en étoiles (Jimenez et al.,

2005). Jimenez et al. ont étudié environ 100000 galaxies dans le SDSS et ont trouvé

que les galaxies les plus massives (> 2.1011M¯) avaient converti 80% de leur gaz en

étoiles à z>1 alors que les moins massives (< 1011M¯) n’en avait converti que 20%

6On gardera toutefois à l’esprit que le relevé K20 est relativement limité en couverture de ciel

puisque les objets ont été sélectionnés dans le CDFS (32.2 arcmin2) et sur un champ additionnel

de 19.8 arcmin2, voir (Cimatti et al., 2002).

Mémoire de thèse Mathieu PUECH 16
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(voir aussi (Treu et al., 2005)). Ceci pourrait s’expliquer à condition de supposer

que les galaxies massives à grands z aient transformé beaucoup plus efficacement

leur gaz en étoiles que les galaxies de plus faible masse. Ces derniers convertiraient

l’essentiel de leur gaz en étoiles vers z∼0.2. Un tel comportement est parfois appelé

“galactic downsizing” (figure 1.6).

Fig. 1.6 – Fraction de la masse stellaire totale observée créée en fonction du temps

(Jimenez et al. 2005). Les différentes courbes correspondent à des galaxies de masses

stellaires différentes telles qu’observées à différents redshifts.

Une telle dichotomie dans l’efficacité de formation stellaire pourrait aussi s’ex-

pliquer en supposant l’existence d’une masse caractéristique ∼ 1010M¯ au-dessus

de laquelle les processus de formation stellaire seraient stoppés, ce qui laisserait la

galaxie hôte évoluer de manière passive (Jimenez et al., 2005). Un tel mécanisme

pourrait provenir de processus de feedback provoqués par les supernovae, le rayon-

nement UV issu de l’activité AGN durant la formation du trou noir central (Granato

et al., 2001), ou encore par conduction thermique (Benson et al., 2003). Un tel effet

pourrait fortement diminuer les taux de formation stellaire des galaxies dépassant le

seuil de masse, en chauffant ou en expulsant le gaz hors des halos. Ainsi les galaxies

massives apparâıtraient vieilles même si elles se sont dynamiquement formées récem-

ment. La possibilité d’un tel scénario a été confirmé par des simulations numériques

(Granato et al., 2004; Di Matteo et al., 2005; Springel et al., 2005) qui ont montré

que les phénomènes de feedback, causés par la formation des trous noirs au centre des

galaxies de grande masse, pouvaient expulser le gaz hors de la galaxie et expliquer

comment les progéniteurs des elliptiques pourraient rougir de u − r ∼ 2.2 en moins

d’1 à 2 Gyr (voir aussi figure 1.7). Ce mécanisme de feedback permet d’expliquer

de nombreuses propriétés des sphéröıdes, comme la relation de Faber-Jackson, la

relation luminosité-rayon effectif, la corrélation existant entre la masse du trou noir

central et la dispersion de vitesse des étoiles du sphéröıde (Cirasuolo et al., 2005),

Mémoire de thèse Mathieu PUECH 17



CHAPITRE 1. INTRODUCTION : GALAXIES ET COSMOLOGIE

les fonctions de luminosité des galaxies rouges dans différentes bandes, ainsi que de

nombreuses propriétés des quasars ((Hopkins et al., 2005d; Hopkins et al., 2005g;

Hopkins et al., 2005b; Hopkins et al., 2005f; Hopkins et al., 2005e; Hopkins et al.,

2005a; Hopkins et al., 2005c) ; voir aussi chapitre 2).

Fig. 1.7 – Influence du feedback AGN sur l’âge moyen des étoiles de la galaxie hôte

(Croton et al. 2005) : la prise en compte du feedback radio empêche le refroidissement

du gaz et donc sa transformation en étoiles dans les galaxies de masse élevée. Sans

feedback, les étoiles se forment beaucoup plus tôt.

Des simulations numériques très récentes (Croton et al., 2005) prennent en compte

l’activité radio des noyaux de galaxies. Ces simulations semblent confirmer que les

galaxies lumineuses de grande masse, au sein desquelles l’accrétion de gaz peut être

supprimée par ce processus de feedback, sont alors majoritairement des galaxies el-

liptiques et rouges qui pourraient crôıtre en masse sans évolution de leur couleur via

des fusions “sèches” sans gaz, donc sans formation stellaire additionnelle. Certaines

observations tendraient également à prouver que ce type de fusion existe bel et bien

à z<1 (van Dokkum, 2005) et les sphéröıdes actuels tels que MV ≤ −20.5 auraient

subi entre 0.5 et 1 événement de ce type depuis z=0.7, en accord avec les prédictions

du modèle Λ-CDM (Bell et al., 2005). Cette hypothèse expliquerait nombre de pro-

priétés des galaxies elliptiques longtemps ignorées qui requièrent des observations

très fines, comme les débris d’interactions de type coquilles (Malin et Carter, 1983;

Schweizer et al., 1990) ou les coeurs cinématiquement découplés (Franx et Illing-

worth, 1988; Bender, 1988). L’évolution de la densité de masse stellaire des galaxies

rouges depuis z=1 semble également appuyer cette hypothèse puisque celles-ci se
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trouvent majoritairement être des galaxies de type précoce (Bell et al., 2004; Cross

et al., 2004; Conselice et al., 2005).

Un scénario plus général, reliant les propriétés thermiques des inflows de gaz

(chocs vs refroidissement) et les processus de feedback et de clustering (Dekel et

Birnboim, 2004), pourrait expliquer nombre de propriétés des galaxies parmi les-

quelles la bimodalité observée selon la masse dans la fonction de luminosité, la re-

lation couleur-magnitude, le taux de formation stellaire, le rapport disque sur bulbe

et bien d’autres (Dekel et Birnboim, 2004). Alors que le scénario monolithique a été

longtemps privilégié, le scénario de formation hiérarchique pour les galaxies ellip-

tiques massives est donc à nouveau d’actualité.

Formation des disques

Le mécanisme de formation des disques au sein des cosmologies de type Λ-CDM

fait habituellement intervenir un effondrement dissipatif du gaz à l’intérieur des halos

de matière noire : au cours de la relaxation des halos, le gaz est chauffé à la tempéra-

ture virielle du halo puis se refroidit pour former les galaxies (Rees et Ostriker, 1977;

White et Rees, 1978; Blumenthal et al., 1984). Ce mécanisme de formation suppose

que les disques se forment avec des propriétés cinématiques héritées des halos, no-

tamment leur moment angulaire (Fall et Efstathiou, 1980). Les premières simulations

(Barnes et Efstathiou, 1987) montrèrent que pendant la phase de croissance linéaire,

le moment angulaire des halos crôıt en accord avec la théorie (Peebles, 1969), ce qui

permit de reproduire les courbes de rotation plates et la taille des disques (Blumen-

thal et al., 1986; Mo et al., 1998) à partir des propriétés dissipatives du gaz, de la

rotation du halo et de la réponse adiabatique de la matière noire à l’effondrement

de la composante baryonique.

Ce scénario rencontre plusieurs difficultés. En effet le processus d’effondrement

dissipatif peut expliquer la formation de galaxies à disque dans des environnements

calmes, c’est-à-dire peu denses, mais plus difficilement dans des environnements plus

denses où les collisions de galaxies ont plus de probabilité de se produire. Or des simu-

lations numériques sans effets dissipatifs (sans gaz ce qui reproduit l’environnement

des amas) ont montré qu’il était rare pour les halos de matière noire d’acquérir une

part importante de leur moment angulaire par accrétion douce de matière (Vitvitska

et al., 2002; Maller et Dekel, 2002). De manière encore plus problématique, certaines

simulations ont montré que l’évolution hiérarchique des halos de matière noire pou-

vait conduire à la destruction des disques formés quand les effets dissipatifs étaient

négligés (Toth et Ostriker, 1992; Quinn et al., 1993; Walker et al., 1996; Velazquez et
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White, 1999). Les modèles de fusion de galaxies incluant les effets dissipatifs (Hern-

quist, 1989; Barnes et Hernquist, 1991; Barnes et Hernquist, 1996) ont montré que le

gaz pouvait perdre son moment angulaire au cours de la fusion et tomber au centre

du résidu. Dans les cas où le milieu interstellaire est isotherme, froid et la fraction

de gaz faible (10% des baryons), ce phénomène conduit à la formation d’un sphé-

röıde composé d’étoiles après un épisode de formation stellaire intense (Mihos et

Hernquist, 1994; Mihos et Hernquist, 1996), mais sans disque. En sélectionnant des

halos subissant peu d’épisodes de fusion, les disques obtenus sont trop petits et trop

denses par rapport aux observations et se forment dans des galaxies contenant des

bulbes trop gros, formant trop d’étoiles et n’ayant pas assez de moment angulaire

(Katz et Gunn, 1991; Katz et al., 1992; Navarro et White, 1994; Steinmetz et Muller,

1995; Navarro et Steinmetz, 2000). Enfin, ce type de modèle surestime le nombre de

galaxies naines et massives formées et sous-estime le nombre de galaxies de masse

intermédiaire L∗
7 (D’Onghia et Lake, 2004; Benson et al., 2003).

L’essentiel des efforts a consisté à accrôıtre l’importance des phénomènes de

feedback : l’inclusion du feedback dû aux supernovae (White et Rees, 1978; White et

Frenk, 1991) ou les effets de photo-ionisation (Efstathiou, 1992) ont permis de réduire

l’efficacité de la formation stellaire dans les systèmes de faibles masses. Le problème

persiste dans les systèmes de grande masse, où il est nécessaire d’introduire d’autres

sources de feedback de manière ad hoc afin d’ajuster les fonctions de luminosité

observées (Benson et al., 2003). D’autres pistes ont consisté à inclure le feedback

dû à la formation stellaire (Weil et al., 1998; Thacker et Couchman, 2000; Thacker

et Couchman, 2001; Abadi et al., 2003; Governato et al., 2004; Robertson et al.,

2004; Kaufmann et al., 2005). Celui-ci pressurise le milieu interstellaire et permet de

produire des disques d’étoiles à partir de fusions de galaxies riches en gaz (McKee et

Ostriker, 1977; Springel et Hernquist, 2003). Ces simulations ont toutefois montré

que les galaxies formées comportaient trop peu de disques exponentiels (Robertson

et al., 2004) ou avaient toujours un bulbe significatif (Springel et al., 2005). Ces

résultats montrent que d’autres sources de feedback doivent être prises en compte.

(Robertson et al., 2005) ont ainsi proposé de prendre en compte le feedback

provenant de l’activité nucléaire. Ce dernier provient de l’accrétion de gaz par le

trou noir central et régule la croissance de la composante sphéröıdale du résidu de

fusion. Ceci explique la corrélation liant la masse du trou noir central à la dispersion

de vitesse des bulbes (Di Matteo et al., 2005). Le résidu possède ainsi un réservoir

de gaz important qui s’effondre en se refroidissant pour former un disque dont le

moment angulaire dépend du feedback : plus celui-ci est important, plus la quantité

7Luminosité de la Voie Lactée, soir environ 1010L¯
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Fig. 1.8 – Simulation de la formation d’un disque par collision de deux galaxies

riches en gaz (Robertson et al., 2005). Chaque image représente un carré de 140 kpc

de côté et la couleur code la brillance de surface. La simulation du bas intègre le

feedback AGN dû à l’accrétion de matière par le trou noir central : celui-ci crée un

halo diffus de matière chaude autour du résidu et diminue la densité de la région

centrale.

de gaz pouvant reformer un disque est importante (figure 1.8). (Croton et al., 2005)

ont récemment montré que la prise en compte de ce type d’effet permettait de

résoudre le problème de l’excès de galaxies de forte masse et d’ajuster les fonctions

de luminosité beaucoup mieux qu’auparavant. Toutefois leur modèle reste encore

partiel, notamment dans leur traitement de la poussière qui les conduit à surestimer

le nombre de galaxies bleues et très lumineuses.
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Strateva I., Ivezić Ž., Knapp G.R., Narayanan V.K., Strauss M.A., Gunn J.E., Lup-

ton R.H., Schlegel D., Bahcall N.A., Brinkmann J., Brunner R.J., Budavári T.,
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Chapitre 2

Formation et Evolution des

galaxies
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Ce chapitre présente tout d’abord les principales propriétés évolutives des ga-

laxies distantes1 puis les mécanismes et les scénarii d’évolution pouvant rendre

compte de ces propriétés évolutives.

1Tout au long de ce chapitre, le terme “galaxies distantes” désigne des galaxies situées à z<1.
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2.1 Propriétés évolutives des galaxies

Ce paragraphe présente les principales propriétés évolutives des galaxies distantes

lorsqu’elles sont comparées aux populations locales. Très schématiquement, les dif-

férentes propriétés présentées dans ce chapitre permettent de contraindre différents

aspects de l’évolution des galaxies : où (morphologie), quand (densités de formation

et de masse stellaire, chimie du gaz) et comment (dynamique) s’est produite cette

évolution ? Les incertitudes liées à ce type d’étude peuvent être :

– d’origine physique, par exemple liées à l’efficacité de la formation stellaire ou

à la forme de l’IMF (Salpeter, 1955; Miller et Scalo, 1979; Kennicutt, 1998;

Kroupa, 2001; Kroupa et Weidner, 2003), ce qui affecte l’histoire de la forma-

tion stellaire ;

– instrumentales : la résolution et l’extension spatiale des mesures affectent la

détermination des propriétés morphologiques et dynamiques, de même qu’une

résolution spectrale trop faible affecte par exemple la mesure des taux de for-

mation stellaire et des abondances, (Liang et al., 2004b) ;

– observationnelles : l’absorption affecte l’histoire de la formation stellaire et les

abondances.

Les grands échantillons (N>1000) semblent très à la mode (voir les relevés GOODS,

COSMOS, VVDS,...) : leur objectif est de réduire les incertitudes statistiques (loi

des grands nombres). Malheureusement un tel nombre d’objets ne peut être analysé

que de manière automatique, ce qui peut conduire à des biais importants, et on

oublie trop facilement qu’un résultat précis n’est pas nécessairement exact. Enfin,

la variance cosmique est un effet important dont les cosmologistes sont conscients

depuis les études des champs HDF Nord et Sud (Labbé et al., 2003). Beaucoup

cherchent à maximiser la surface couverte par les relevés en oubliant que les biais

peuvent aussi intervenir dans la direction orthogonale : les lignes de visée sur le

champ CDFS sont affectées par un amas situé à z<1, et tous les relevés construits

sur ce champ (dont EIS, GOODS et GEMS) sont donc systématiquement affectés.

Les principales propriétés évolutives sont résumées dans la table 2.1.5, au para-

graphe 2.1.5.

2.1.1 Evolution morphologique

Types morphologiques

En étudiant la morphologie couleur des galaxies avec MAB(B) ≤ −19.5 à 0.4 ≤
z ≤ 1, (Zheng et al., 2005) ont établi l’évolution de la fraction des types morpholo-
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giques (table 2.1). Leurs résultats sont en accord avec ceux de (Brinchmann et al.,

1998) obtenus à partir de 341 galaxies dans le CFRS et le LDSS. En comparaison

avec les galaxies locales (Nakamura et al., 2004), les galaxies de champ à z intermé-

diaires sont constituées de moins de spirales et de plus de compactes, d’irrégulières,

et de systèmes en cours de fusion. En revanche la fraction de galaxies de type précoce

(E/S0) reste quasi constante, en accord avec les études précédentes (Schade et al.,

1999; Fontana et al., 2004).

Type E/S0 S C Irr Merg

Fraction locale 27 70 <2 3 <2

Fraction à 0.4 ≤ z ≤ 1 23 43 19 9 6

Tab. 2.1 – Evolution de la fraction (en %) des différents types morphologiques,

d’après (Hammer et al., 2005a).

L’émergence d’une nouvelle population ayant une morphologie perturbée a égale-

ment été identifiée par de nombreux autres auteurs. En particulier (Abraham et al.,

1996) trouvèrent qu’un tiers des galaxies dans le HDF-N avec I ≤ 25 avaient une

morphologie très irrégulière avec parfois des signes d’interaction ou de fusion. Ce

résultat fut confirmé dans d’autres champs à 0.7 ≤ z ≤ 0.9 comme le CFRS et le

LDSS (Brinchmann et al., 1998) et à partir de classifications visuelles (van den Bergh

et al., 1996; van den Bergh, 2001). Certaines de ces études montrèrent également que

l’irrégularité de ces galaxies était bien réelle et non pas dû à des effets de correction

K (Brinchmann et al., 1998) : les galaxies irrégulières dans le visible le sont aussi

dans l’infrarouge. Enfin (Lilly et al., 1998) montrent également que le type médian

des galaxies à disque évolue de Sbc à 0.2 ≤ z ≤ 0.5 à Sdm à 0.75 ≤ z ≤ 1, ce qui

est confirmé par (Zheng et al., 2005).

Ces résultats mettent en évidence une population de galaxies bleues compactes et

lumineuses (LCGs, r1/2 ≤ 3.5kpc et MB ≤ −20) ne rentrant dans aucune des classes

morphologiques de la classification locale de Hubble (figure 2.1). La morphologie de

ces galaxies a été étudiée en détail : (Glazebrook et al., 1995; Driver et al., 1995;

Abraham et al., 1996) ont pu ainsi montrer que cette population était majoritaire-

ment constituée de galaxies irrégulières ou en coalescence. (Schade et al., 1995) ont

également trouvé que cette population émergente est constituée de galaxies à com-

posantes compactes bleues montrant souvent une structure asymétrique et même,

dans certains cas, des signes d’interaction ou de fusion.

La variation du type morphologique en fonction de l’environnement (relation

morphologie-densité, voir chapitre 1) subit également une évolution. (Smith et al.,

2005) ont ainsi comparé cette relation à z=1 avec les résultats précédents à plus
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Fig. 2.1 – Exemple de galaxie bleue compacte lumineuse (Zheng et al., 2005) : à

gauche, image HST/WFPC2 dans la bande I (40 kpc de côté) ; à droite : image

couleur V-I. Ce type de galaxie n’entre dans aucune des catégorie de la classification

de Hubble.

bas redshifts (Dressler, 1980; Dressler et al., 1997; Treu et al., 2003) : la fraction

de galaxies de type précoce (E/S0) varie de 70% à z=1 à 90% localement dans les

environnements denses, alors que dans le champ, celle-ci reste autour de 40±10%

sans subir d’évolution. Ces auteurs affirment que l’essentiel de l’évolution dans les

environnements denses serait dû à la transformation des S en S0, en accord avec un

scénario d’évolution hiérarchique.

Tailles

D’autres études se sont intéressées à la taille des galaxies et à l’évolution du

rayon contenant la moitié de la lumière r1/2. (Lilly et al., 1998) ont trouvé que la

taille des galaxies à grands disques (i.e. r1/2> 5 kpc) restait constante jusqu’à z=1,

l’évolution provenant essentiellement des galaxies de type compact, c’est à dire avec

r1/2 ≤ 3.5h−1

50 kpc. En comparant les distributions des r1/2 à différents redshifts,

(Ravindranath et al., 2004) ont trouvé que la taille des galaxies restait à peu près

identique entre z=0.2 et z=12. A plus haut z, une évolution proche de (1 + z)−1 a

été trouvée par (Ferguson et al., 2004) entre z=1 et z=5, résultat étendu à z=6 par

(Bouwens et al., 2004).

2Ce résultat doit toutefois être encore considéré avec précaution puisqu’il a été établi en utilisant

une classification automatique (voir début de ce chapitre) et ne semble concerner que les galaxies à

disques de type tardif (dont l’ajustement photométrique a pu être réalisé) en excluant les galaxies

spirales à gros bulbe (Sab). Leur étude semble également se limiter aux galaxies à plus forte brillance

de surface.
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Fig. 2.2 – Evolution en taille des galaxies (Bouwens et al., 2004) : moyenne du

rayon contenant la moitié de la lumière en fonction de z. Un ajustement donne

une évolution en (1 + z)−1.05 (ligne noire). La ligne en pointillés rouges représente

l’évolution attendue dans le cas d’un modèle alternatif en (1 + z)−1.5 où la vitesse

circulaire se conserve. La ligne en pointillés noirs représente l’évolution attendue

dans le cas d’un modèle en (1 + z)−1 où la masse se conserve.

Disques

(Schade et al., 1995) ont étudié la brillance de surface moyenne des disques des

galaxies de type tardifs à z∼0.75 et ont trouvé qu’ils étaient environ 1 magnitude

plus brillante que localement (voir aussi (Schade et al., 1996). Cette augmentation de

la brillance de surface a été confirmée par des échantillons plus importants (Brinch-

mann et al., 1998; Abraham, 1999). (Lilly et al., 1998) montrèrent également que les

galaxies spirales les plus lointaines ont une couleur U-V au repos plus bleue, et une

largeur équivalent [OII] plus grande, qu’une spirale normale. Cecit permet d’attri-

buer cette évolution de la brillance de surface à une évolution du taux de formation

stellaire d’un facteur 3 à z=0.7, résultat confirmé par (Abraham, 1999) à partir de

cartes couleurs. L’évolution en brillance de surface a toutefois été contestée par (Si-

mard et al., 1999) et attribuée à des effets de sélection. Ces auteurs affirment que

l’évolution en luminosité provient d’un biais observationnel qui tend à sélectionner

à grand z des galaxies ayant plutôt une forte brillance de surface (voir aussi (Ravin-

dranath et al., 2004)). Ces auteurs préconisent donc de restreindre l’analyse à des

galaxies sélectionnées selon un seuil en brillance surface uniforme, déterminé à partir

de la complétude en brillance de surface du sous-échantillon formé par les galaxies

les plus lointaines : ils ne constatent alors plus aucune évolution et concluent à une

absence globale d’évolution de la brillance de surface. En réalité, ces études mon-
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treraient uniquement une absence d’évolution pour les galaxies à forte surface de

brillance. (Bouwens et Silk, 2002) ont réexaminé ces effets de sélection et trouvent

une évolution de 1.5 magnitude en bande B de z=1 à z=0 en accord avec les modèles.

Ces auteurs ont également mis en évidence un déficit de galaxies à faible brillance

de surface à grand z dans l’échantillon de (Simard et al., 1999) par rapport aux

modèles d’évolution basés sur des observations locales. Une telle évolution implique

nécessairement une réelle évolution de la brillance de surface qui est donc bien réelle

et non pas due à un effet de sélection.

Bulbes

Les bulbes ont été essentiellement étudiés via leur couleur : (Abraham, 1999; Ellis

et al., 2001; Koo et al., 2005) ont ainsi trouvé que les bulbes des galaxies à z<1 sont

plus rouges que les disques à mêmes z. (Ellis et al., 2001) et (Zheng et al., 2005) ont

également trouvé que les bulbes sont en revanche plus bleus que les elliptiques de

même z. Ces derniers ont également montré que la couleur centrale de la population

de galaxies bleues compactes et lumineuses identifiée à z>0.4 est plus bleue que celle

des autres populations de galaxies à z intermédiaires (voir figure 2.1).

2.1.2 Evolution dynamique

Les premières tentatives ont quasiment toutes consisté à déterminer la largeur

de la raie [OII], car celle-ci est la raie en émission la plus intense dans le domaine

optique pour les objets situés à des redshifts intermédiaires. Les études suivantes

ont porté sur l’évolution de la relation de Tully-Fisher. Les méthodes utilisant le

gaz HI sont fortement limitées par la sensibilité des radiotélescopes à des redshifts

z>0.2. Les premières tentatives eurent donc recours au gaz ionisé (Vogt et al., 1993)

et montrèrent que seuls des télescopes de la classe des 8-10 mètres pouvaient étudier

efficacement la relation de Tully-Fisher aux grands z .

Largeurs des raies intégrées [OII]

(Colless et al., 1994) ont mesuré la largeur des raies [OII] de 32 galaxies, concluant

que la majorité des galaxies à z=0.15-0.35 avaient des largeurs de raies typiques des

galaxies normales locales. (Koo et al., 1995) et (Guzman et al., 1997) ont, quant à

eux, mesuré la largeur de raie de galaxies bleues, lumineuses (MB ∼ −21) et com-

pactes entre z=0.1 et z=0.7, qui ont révélé des raies en émission étroites (Compact

Narrow Emission Line Galaxies, CNELGs) plutôt similaires aux dE locales (voir
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aussi (Phillips et al., 1997; Guzman et al., 1997). (Rix et al., 1997) ont mesuré

la largeur des raies [OII] d’un échantillon de 24 galaxies bleues sub-L∗ à z=0.25,

toutes inférieures à 100 km/s. Leur conclusion est que ces galaxies ont probable-

ment une luminosité 1.5 magnitude plus brillante que les galaxies locales avec les

mêmes largeurs de raie et couleurs. Enfin, dans un échantillon de 24 galaxies bleues

lumineuses à z∼0.6 sélectionnées indépendamment de la taille et de la morpholo-

gie, (Mallén-Ornelas et al., 1999) ont trouvé des largeurs de raies similaires aux

galaxies irrégulières, en accord avec leurs morphologies et leurs couleurs. Elles sont

en revanche plus lumineuses de 2 magnitudes que les galaxies irrégulières locales.

L’ensemble de ces mesures a mené à la conclusion que la masse des galaxies bleues

compactes était similaire à celle des dE.

Relation de Tully-Fisher

Les premiers résultats à partir de l’étude de 9 galaxies lumineuses (MB ≥ −19.3)

et étendues (Re ≥ 3kpc) à 0.1 ≤ z ≤ 1 ont montré des courbes de rotation similaires

en forme et en amplitude aux galaxies locales (Vogt et al., 1996), avec une évolution

modeste de la relation de Tully-Fisher (TF) en luminosité (0.55 magnitudes en B et

0.36 en I). (Vogt et al., 1997) étendirent leur étude en ajoutant 8 galaxies sub-L∗

et trouvèrent une évolution de la relation de TF de 0.36 magnitudes en bande B,

sans changement de forme, de pente ou de dépendance en fonction de la masse. A

partir d’une méthode de déconvolution avancée (Simard et Pritchet, 1999; Simard et

Pritchet, 1998) ont construit une relation de Tully-Fisher pour 12 galaxies spirales

sélectionnées indépendamment de leur taille, morphologie ou couleur. Leur résultat

montre à l’inverse une forte évolution de 1.5 à 2 magnitudes en bande B et suggère

que l’évolution semble plus prononcée pour les galaxies de petite masse, les galaxies

grandes et brillantes ayant tendance à suivre la relation de TF locale. Ce dernier

résultat a été confirmé par (Ziegler et al., 2002) à partir de 60 galaxies sélectionnées

dans le FORS Deep Field avec R ≤ 23 : ils trouvent une évolution de 1 à 2 ma-

gnitudes en bande B pour les galaxies de faibles masses et au contraire une faible

voire une absence d’évolution pour les galaxies les plus massives (Vmax ≥ 150 km/s).

(Böhm et al., 2004) trouvent un effet similaire : les galaxies de faible masse sont plus

brillantes (jusqu’à 2 magnitudes) alors que les galaxies de grande masse ont une

évolution négligeable. Cet effet peut s’interpréter par un changement de pente de la

relation de TF en bande B et une évolution globale d’une magnitude en luminosité.

L’évolution des systèmes de faible masse semble liée à des galaxies dont la courbe de

rotation ne montre pas de plateau clairement défini (voir la figure 2.3), sans toutefois

correspondre à un type morphologique particulier.
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Fig. 2.3 – Evolution de la relation de Tully-Fisher en bande B. A gauche : relation

obtenue par (Böhm et al., 2004) ; la ligne noire indique la relation locale déterminée

par (Pierce et Tully, 1992) et les lignes en pointillés sa dispersion à ±3σ. Les symbôles

pleins indiquent les galaxies ayant une courbe de rotation où le plateau est clairement

identifié : les systèmes de faible masse dévient fortement de la relation locale. Ces

systèmes ont clairement une courbe de rotation de moins bonne qualité. A droite :

relation obtenue par (Ziegler et al., 2002) ; les symboles carrés correspondent à des

galaxies Sa/Sb, les cercles à des Sc, les triangles à des Sd/Irr. La ligne en trait plein

de plus forte pente représente la relation locale (Haynes et al., 1999) et les lignes

en pointillés sa dispersion à ±1σ. Les galaxies identifiées sur la relation de gauche

comme n’ayant pas de plateau bien défini sur leurs courbes de rotation ne semblent

pas correspondre à un type morphologique particulier sur la relation de droite.

La bande K étant moins affectée par l’extinction que la bande B, l’établissement

de la relation de TF dans cette bande est une étape importante vers sa compré-

hension. Celle-ci a pu récemment être établie pour la première fois en bande K par

(Conselice et al., 2005) qui ne trouvent aucune évolution de la pente jusqu’à z∼1.2,

de même que pour la relation de TF en fonction de la masse stellaire (figure 2.4). Ils

trouvent également que la fraction de masse stellaire reste constante depuis z∼1, sug-

gérant que la masse des galaxies à disque crôıt par accrétion simultanée de matière

noire et baryonique.

L’évolution de la relation de TF reste encore un sujet controversé. Un point

commun à toute les études est que la dispersion de la relation est considérablement

plus élevée à haut z (plusieurs magnitudes) que localement. Si cet effet se confirme,

il pose la question de savoir si cette relation est toujours “valide” à grand z, ce

qui pourrait être une contrainte importante des scénarii de formation des galaxies.

Plusieurs auteurs ont en effet noté l’existence de courbes de rotation “anormales”

(Simard et Pritchet, 1998; Kannappan et al., 2002) : l’utilisation de la spectroscopie
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Fig. 2.4 – Evolution de la relation de Tully-Fisher en bande K (Conselice et al.,

2005). La ligne noire indique la relation locale déterminée par (Verheijen, 2001) et

les lignes en pointillés sa dispersion à ±3σ. Les symboles les plus petits ont une

erreur inférieure à l’erreur moyenne (indiquée en haut à gauche) alors que les plus

grands ont une erreur supérieure.

à fente rendrait difficilement détectable certaines de ces anomalies qui pourraient

être à l’origine de la dispersion observée à grand z ainsi que de la déviation aux

faibles masses. Nous reviendrons plus loin sur cet effet.

2.1.3 Histoire de la formation stellaire

L’histoire de la formation stellaire permet de comprendre où et quand le gaz

s’est transformé en étoiles. C’est donc un indice précieux pour comprendre la for-

mation et l’évolution des galaxies. Il existe deux manières d’appréhender l’histoire

de la formation stellaire. La première consiste à étudier l’évolution de la densité de

formation stellaire comobile3, qui donne un aperçu instantané de la quantité de gaz

transformé en étoiles à différents redshifts. La deuxième est l’étude de la densité de

masse stellaire dans les galaxies qui est un complément idéal à celle de la formation

stellaire car elle fournit une image de l’intégration de l’activité de formation stellaire

passée de la galaxie.

Densité de formation stellaire

Le taux de formation stellaire peut être estimé grâce à différents traceurs (Ken-

nicutt, 1998; Hogg, 2001) : principalement le continuum UV (a priori le plus direct

3Dans la suite nous omettrons souvent l’adjectif “comobile” à chaque fois que nous parlerons de

l’évolution d’une densité en fonction du redshift, étant donné que seules les densités comobiles ont

un sens dans ce cadre.
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des traceurs car il mesure le flux issu des étoiles OB), la raie en émission Hα (qui

mesure le flux issu de la recombinaison du gaz ionisé par le flux UV), et le flux IR

(qui mesure le flux UV-optique absorbé puis ré-émis par la poussière). Très souvent,

la raie en émission [OII] est également utilisée (Kennicutt, 1992) bien que celle-ci se

soit en réalité révélée être un traceur fortement biaisé par l’absorption et la métal-

licité4 (Jansen et al., 2001). L’utilisation de cette raie peut conduire à sous-estimer

très fortement le SFR (jusqu’à un facteur 20, (Hammer et al., 2005a)).

La première étude de l’évolution de la densité de formation stellaire remonte

à (Lilly et al., 1996). Ceux-ci ont étudié l’évolution de la fonction de luminosité

dans l’UV, l’optique et le proche IR. Ils trouvèrent une diminution des densités,

d’autant plus importante du proche IR vers l’UV, où celle-ci diminue d’un facteur 6-

10 depuis z=1. Cette chute de la densité de luminosité dans l’UV peut être interprétée

comme une chute de la densité de formation stellaire. Ce travail fut étendu jusqu’à

z=4 dans le HDF par (Madau et al., 1996; Madau et al., 1998), puis à z=6 par

(Bouwens et al., 2004) dans le UDF. Globalement, la densité de formation stellaire

pique autour de z∼1 puis décrôıt fortement jusqu’à z=0. A grands z, il semble que

la densité décroisse à nouveau, bien que certaines études trouvent une évoluton

constante entre z=1 et z∼4 (par exemple (Gabasch et al., 2004)). Par une méthode

totalement différente reposant sur l’étude des populations stellaires de 96545 galaxies

du SDSS, (Heavens et al., 2004) ont montré que le pic de formation stellaire se décale

à plus grand z pour les galaxies de plus grande masse stellaire actuelle : les galaxies

de masse stellaire actuelle M∗ ≤ 1010.3M¯ présentent un pic de formation stellaire à

z<0.5 alors que les galaxies avec M∗ ≤ 1011.2M¯ ont un taux de formation stellaire

croissant jusqu’à z>2. Comme les relevés sont plutôt sensibles aux grandes masses

(grandes luminosités), ces derniers surestimeraient donc l’époque où se produit le

pic de formation stellaire, qui se situerait en réalité à z∼0.8.

Le rôle de la poussière est crucial dans la compréhension de l’évolution de la

densité de formation stellaire car celle-ci absorbe le flux émit par les étoiles jeunes

(de type OB) pour le ré-émettre dans l’IR lointain (30 ≤ λ ≤ 200µm). Une partie

considérable de la formation stellaire est donc ainsi “cachée” par la poussière. A

partir de données ISO et VLA, (Flores et al., 1999) ont été les premiers à montrer

que l’évolution de la densité de formation stellaire à z<1 était sous-estimée d’au-

moins un facteur deux par les traceurs optiques à cause de la poussière. (Takeuchi

et al., 2005) ont montré récemment que 70% de l’activité de formation stellaire était

cachée par la poussière entre z=0.5 et z=1.2.

4Il s’agit en plus d’une raie de recombinaison, ce qui en fait un traceur très indirect.
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(Hogg, 2001) a comparé et combiné toutes les mesures faites grâce à différents

traceurs entre z=1 et z=0 et trouve un déclin en (1 + z)2.7, ce que trouve également

(Hopkins, 2004) dans une plus large compilation allant jusqu’à z=6 (figure 2.5). En

conclusion, s’il semble maintenant bien établi que la densité de formation stellaire

présente un maximum autour de z=0.7-1.5 et décline ensuite fortement jusqu’à z=0,

son évolution avant le pic restant encore controversée.

Fig. 2.5 – Evolution de la densité de formation stellaire (Hopkins, 2004) : en bleu,

traceurs UV ; en vert, traceur [OII] ; en rouge, traceurs Hα et Hβ ; en violet, traceurs

FIR, sub-mm et radio. Les mesures ont été corrigées de l’extinction lorsque c’était

nécessaire. La ligne en trait mixte est un ajustement jusqu’à z=1 et celles en pointillés

sont issues de modèles d’évolution en luminosité pure (Condon, 1989). La ligne en

tirets provient des populations stellaires du Groupe Local (Hopkins et al., 2001).

Densité de masse stellaire

L’évolution de la densité de masse stellaire a été calculée à partir de modèles

d’évolution stellaire à z<1 par (Brinchmann et Ellis, 2000) et (Cohen, 2002), puis

jusqu’à z=3 par (Dickinson et al., 2003). Ces derniers trouvent que la densité de

masse stellaire décrôıt fortement à partir de z∼1.4, en relativement bon accord avec

l’évolution calculée à partir de l’intégration directe de la densité de formation stellaire

corrigée de l’extinction. La densité de masse stellaire représenterait respectivement

3 à 14 % et 50 à 75% de la densité actuelle à z∼2.7 et à z∼1. Les études qui suivirent

convergent toutes vers le fait que la masse stellaire à z=1 représente environ 50 %

de la masse stellaire actuelle (Rudnick et al., 2003; Drory et al., 2004) : la dernière
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Fig. 2.6 – Evolution de la densité de masse stellaire (Drory et al., 2005).

étude en date (Drory et al., 2005) trouve que la densité de masse stellaire représente

50% de la densité locale à z=1, puis 25% à z=2, et au moins 15% à z=3 puis 5%

à z=5 (voir figure 2.6). Le fait que 50% de la masse stellaire soit assemblée à z=1

semble donc être relativement robuste.

La densité de masse stellaire a également été étudiée en fonction de la morpho-

logie : les galaxies à morphologie perturbée ont une densité de masse stellaire qui

décrôıt de z=1 à z=0, celle des galaxies elliptiques crôıt, et celle des galaxies spirales

reste globalement constante (Brinchmann et Ellis, 2000), ce qui suggère une évolution

des galaxies irrégulières vers des systèmes plus réguliers et massifs. (Bundy et al.,

2005) trouvent également que la transition entre les types morphologiques Sp/Pec

d’une part et E/S0 d’autre part s’effectue à une masse qui crôıt avec z. Ces auteurs

proposent donc une évolution de type downsizing où les galaxies qui se forment en

premier à grand redshift seraient également les premières à évoluer vers un type

morphologique précoce (E/S0)5. (Thomas et al., 2005) ont montré à partir d’une

méthode indépendante reposant sur l’étude des populations stellaires que l’évolu-

tion en masse stellaire des galaxies précoces (E/S0) à z<1 devait essentiellement

avoir lieu dans les environnements peu denses au sein de galaxies de faibles masses

(M∗ ≤ 1011M¯). Ce type d’évolution anti-hiérarchique, où les galaxies de faibles

masses se forment en dernier, est appelé “downsizing” (voir paragraphe 2.3.1).

5On notera toutefois que les évolutions des densités de masse par type morphologique indiquées

par (Bundy et al., 2005) ont une amplitude typique de 0.3 dex (facteur 2 en échelle linéaire),

inférieure à leur barre d’erreur.
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Taux de formation stellaire spécifique

L’évolution de type downsizing est souvent mis en évidence grâce au taux de

formation stellaire spécifique (SFR divisé par la masse stellaire de l’objet) qui permet

de caractériser le rendement de la formation stellaire (Brinchmann et Ellis, 2000;

Feulner et al., 2005; Bauer et al., 2005). (Juneau et al., 2005) ont ainsi montré que

les galaxies de masse stellaire M∗ ≥ 1010.8 avaient un SFR 6 fois plus élevé à z=2

que localement, et que celui-ci se stabilisait à z=1 à sa valeur actuelle. En revanche,

pour les galaxies de masse intermédiaire (1010.2 ≥ M∗ ≥ 1010.8), le SFR décline plus

lentement et atteint un plateau à z∼1.5. Ce genre de conclusion est toutefois encore

à prendre avec précaution car la plupart des études reposent sur des estimateurs

biaisés de la formation stellaire (continuum UV ou raie [OII])6.

Propriétés individuelles

Galaxies lumineuses bleues et compactes. Nous avons vu dans les sections

précédentes qu’une population de galaxies bleues, lumineuses et compactes, à mor-

phologies irrégulières, semblait émerger à z>0.4. La spectroscopie de ces galaxies

a permis de mettre en évidence que leur couleur bleue était liée à des épisodes de

formation stellaire (Hammer et al., 2001). (Guzman et al., 1997) ont ainsi trouvé

que les LCGs contribuaient à 45 % de l’augmentation de la densité de formation

stellaire dans l’UV entre z=0.4 et z=1. Cette population a donc été par la suite

abondamment étudiée : l’étude de leurs spectres a entre autres permis de révéler

que les LCGs étaient constituées à la fois d’étoiles vieilles et jeunes, et qu’elles pré-

sentaient des taux d’extinction très élevés (Hammer et al., 2001), provoqués par une

forte abondance de poussière.

Galaxies lumineuses dans l’infrarouge. Alors qu’une galaxie locale normale

comme la Voie Lactée émet en moyenne 30% de sa luminosité bolométrique dans l’IR,

certaines galaxies sont particulièrement lumineuses dans l’IR (LIR(8 − 1000µm) ≥
1011L¯). Ces LIRGs (Luminous InfraRed Galaxies, (Sanders et Mirabel, 1996) y

émettent en revanche plus de 90% de leur lumière à cause de la poussière (Elbaz

et al., 2002; Chary et Elbaz, 2001) qui modifie leur SED (Lagache et al., 2005).

L’essentiel de ce flux est, dans la plupart des objets, dû à la formation stellaire

(200 ≥ SFR ≥ 20M¯an−1) et non pas à une activité AGN (Liang et al., 2004a;

6Par exemple, (Juneau et al., 2005) utilisent le flux dans la raie [OII] qu’ils convertissent en

flux Hα (d’après (Glazebrook et al., 1999) pour ensuite le corriger de l’extinction par AHα
= 1 sur

l’ensemble de l’échantillon.
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Fadda et al., 2002). D’après leur morphologie, la plupart des LIRGs sont des systèmes

en cours de fusion (17%), à morphologie complexe (22%) (Zheng et al., 2004), ou sont

également des LCGs (25%) alors que 36% sont des galaxies à disque. Récemment,

(Melbourne et al., 2005) ont cependant trouvé un nombre plus élevé de LIRGs

spirales (50%). Les LIRGs sont les principales responsables de l’accroissement de

la densité de luminosité IR d’un facteur 70 entre z=0 et z=1 (Elbaz et al., 1999;

Elbaz et Cesarsky, 2003) et deviennent même la population dominante à z>0.5 :

tout comme les LCGs dominent la densité de formation stellaire dans l’UV, les

LIRGs dominent celle mesurée dans l’IR en représentent 50 à 66% de l’activité de

formation stellaire à z=0.7 (Flores et al., 1999) et 70% à z=1 (Le Floc’h et al., 2005).

Enfin, à z<1, les LIRGs représentent 75% des galaxies avec MB ≤ −21 (Melbourne

et al., 2005).

Galaxies de masse intermédiaire. (Bell et al., 2005) ont montré que 40% des

galaxies de masse supérieure à 2.1010M¯ à z∼0.7 subissaient un intense épisode de

formation stellaire, ce qui semble indiquer une évolution importante de cette po-

pulation à z<1. (Hammer et al., 2005a) se sont intéressé aux galaxies de masse

intermédiaire (1010.5M¯<M∗<1011.5M¯) en utilisant une mesure précise de la for-

mation stellaire : la variation du taux de formation stellaire spécifique avec la masse

stellaire apparâıt alors beaucoup moins évidente que dans les études biaisées par

la poussière (voir figure 2.7). Leur mesure non biaisée a ainsi permis d’établir que

15% des galaxies de masse intermédiaire sont des LIRGs qui ont formé une quan-

tité d’étoiles entre z=1 et z=0.4 correspondant à environ 40% de la masse stellaire

des galaxies de masse intermédiaire à z=0. L’activité de formation stellaire dans les

LIRGs suffit donc à expliquer l’origine de l’essentiel de la masse stellaire formée de-

puis z=1. Or leurs morphologies les placent dans une séquence bien déterminée entre

les LCGs et les galaxies spirales à bulbes (Zheng et al., 2004), ce qui semble suggérer

(voir aussi paragraphe 2.3.4) que l’essentiel des galaxies formées à z<1 seraient des

galaxies spirales de type précoce de masse intermédiaires (donc de type S0 a à Sbc).

Galaxies massives. Concernant les galaxies massives, plusieurs résultats tendent

à montrer que les galaxies elliptiques massives (M ≥ 1011M¯) étaient déjà en place

à z>1 : (Glazebrook et al., 2004) ont trouvé qu’au-moins deux-tiers des galaxies

massives se sont formées depuis z=1.8 alors que (Fontana et al., 2004) ont trouvé dans

le relevé K20 une décroissance modérée (20-30%) de la densité de masse des galaxies

massives entre z=0 et z=1, et en revanche une évolution plus rapide à plus grands

redshifts puisqu’à z=2, environ 35% de la masse stellaire actuelle des objets massifs

(M∗ ∼ 1011M¯) semble être déjà assemblée. (Bundy et al., 2005) trouvent également
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Fig. 2.7 – Variation du taux de formation stellaire spécifique en fonction de la

masse stellaire (Hammer et al., 2005a). Les LIRGs à z>0.4 sont représentées par des

points et les LCGs (les LCGs étant également des LIRGs ayant été exclues) par des

carrés. Les symboles indiquent la position des galaxies en utilisant un traceur non

biaisé de la formation stellaire (flux IR). Les symboles vides indiquent la position des

mêmes galaxies en utilisant le traceur [OII], biaisé par la poussière (Brinchmann et

Ellis, 2000). En utilisant ce traceur, on trouve que les galaxies de masse intérmédiaire

doublent leur masse en des temps caractéristiques de 100 Gyr : l’utilisation du traceur

[OII] (zone en pointillée) sous-estime une part importante de la formation stellaire

et explique la tendance de downsizing observée dans ces études.

que les systèmes de grande masse, dominés par les galaxies elliptiques, évoluent

peu entre z=1 et z=0. (Le Borgne et al., 2005) ont enfin montré que l’intervalle de

redshift z=1.4-2 pourrait être une époque de transition pour les galaxies sphéröıdales

massives, entre une époque de formation stellaire active à z>2 (voir aussi (Treu

et al., 2005)) et une époque d’évolution plus passive avec de rares et faibles épisodes

de formation stellaire. Des résultats récents (van Dokkum, 2005; Bell et al., 2005)

semblent toutefois suggérer que des galaxies elliptiques massives rouges pourraient

être le résultat de la fusion à z<1 non pas de galaxies spirales mais de galaxies

dominées par des sphéröıdes pauvres en gaz, ce qui limiterait le taux de formation

stellaire au cours de la fusion (“dry mergers”) et rendrait donc l’événement plus

difficilement observable. Ceci expliquerait pourquoi ce type d’évolution a été jusqu’ici

largement sous-estimé (van Dokkum, 2005).
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2.1.4 Evolution (chimique) du gaz

L’analyse chimique de la phase gazeuse des galaxies nécessite l’observation de

raies d’émission excitées par recombinaison (H ou He) ainsi que de raies excitées par

collisions d’éléments plus lourds (Osterbrock, 1989). L’oxygène étant l’espèce lourde

la plus abondante et conduisant aux raies d’émissions les plus brillantes, cette espèce

est souvent utilisée comme indicateur de métallicité. Les régions HII ont d’autre part

un diamètre typique de 10-100 pc qu’il est impossible de résoudre dans le cas de

galaxies lointaines. (Kobulnicky et al., 1999) ont montré que l’utilisation de spectres

intégrés permettait tout de même de se faire une idée de la métallicité moyenne en

utilisant l’indice R23 (Pagel et al., 1979).

Un des problèmes majeurs dans l’utilisation de l’indice R23 est sa dégénéres-

cence en fonction de O/H. Celle-ci peut-être levée (Kobulnicky et al., 1999) grâce à

la connaissance de la raie [NII] ou grâce à la relation universelle entre métallicité-

luminosité (Lequeux et al., 1979; Skillman et al., 1989; Zaritsky et al., 1994). L’évo-

lution éventuelle de cette relation est également un outil particulièrement intéressant

pour étudier l’évolution des galaxies : si celles-ci subissent une évolution en lumino-

sité, alors la relation LB-Z de l’Univers local doit se déplacer vers les plus grands

luminosités, aux phénomènes d’inflow/outflow près (Garnett, 2002). De nombreux

auteurs ont ainsi étudié l’évolution de cette relation (Kobulnicky et al., 1999; Ko-

bulnicky et al., 2003; Kobulnicky et Kewley, 2004; Liang et al., 2004a; Maier et al.,

2004; Lilly et al., 2003; Hammer et al., 2005a; Savaglio et al., 2005). En général ces

auteurs trouvent une évolution de la relation L− Z sans toutefois être d’accord sur

son amplitude. Ces différences pourraient provenir des différentes stratégies adop-

tées quant aux effets d’extinction (Lilly et al., 2003; Savaglio et al., 2005), voire aux

méthodes utilisées (Kobulnicky et Kewley, 2004).

(Liang et al., 2005) ont récemment étudié cette relation dans la bande K, en

théorie moins sensible aux effets d’extinction et de formation stellaire. Ils trouvent

une évolution de -0.3 dex en métallicité entre z=0.65 et z=0 (voir figure 2.8). Cette

valeur est en accord avec les travaux de (Liang et al., 2004a; Hammer et al., 2005a),

qui trouvent une baisse de la métallicité de 0.3 dex à z=0.7 en corrigeant leurs

mesures de l’extinction, ainsi qu’avec la récente étude de (Maier et al., 2005) à partir

d’un échantillon de galaxies individuellement corrigées de l’extinction sélectionnées

dans le CFRS en bande J à 0.47 ≥ z ≥ 0.92. Les résultats de (Liang et al., 2005)

permettent d’attribuer directement cette évolution à la métallicité, ce qui lève la

dégénérescence de cette évolution dans le plan LB −Z où celle-ci pouvait également

être attribuée à une évolution en luminosité de 2.5 magnitude en bande B. (Liang

et al., 2005) trouvent également que l’évolution de la relation M∗ − Z entre z=2.3
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Fig. 2.8 – Evolution de la relation M∗-Z (Liang et al., 2005) : la relation à z=0 est

celle de (Tremonti et al., 2004) avec M∗ ≥ 109.5 et les galaxies à z=2.3 proviennent

de (Shapley et al., 2004). Les lignes vertes correspondent à des modèles d’évolution

chimiques en bôıtes fermées.

et 0.65 couplée à un modèle d’évolution en bôıte fermée implique que 20-30% de la

masse de ces galaxies s’est converti en étoiles depuis z=0.65 et 45% depuis z=2.3,

en accord avec l’évolution de la densité de masse stellaire (voir paragraphe 2.1.3).

Cette évolution du contenu en gaz est aussi en accord avec les modèles d’évolu-

tion chimique (Pei et al., 1999). Ces modèles auto-consistants reproduisent remar-

quablement bien un certain nombre de propriétés des galaxies en fonction de z, dont

l’évolution des densités de formation stellaire et de métallicité, en prédisant un pro-

cessus de formation des galaxies en 3 étapes : une phase d’inflow à z>3, suivie d’une

phase intense de formation stellaire et de production de métaux à 1 ≥ z ≥ 3 et enfin

une phase de décroissance du taux de formation stellaire à z<1, pendant laquelle la

teneur du milieu inter-galactique en gaz décrôıt d’un facteur 5.

2.1.5 Résumé

La table 2.1.5 propose un résumé des principales propriétés évolutives des galaxies

entre z=0 et z=1. Un facteur de confiance a été attribué à chaque propriété : celui-ci

tient compte du nombre de résultats indépendants concernant une propriété donnée

(au moins deux résultats indépendants) ainsi que des biais possibles pouvant affecter

les mesures et la manière dont ils ont été pris en compte ou non.
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Propriété Evolution vers grands z niveau de confiance

Morphologie (nombres) E →, C et S ր bon

Couleurs intégrées + bleues bon

Couleurs bulbes + bleus que E et + rouges que disques bon

Tailles + petites à partir de z=0.4 bon

SB des disques ր bon

Tully-Fisher évolution en pente des faibles masses faible

non-évolution en pente des fortes masses moyen

évolution dispersion bon

Densité de SFR ր jusqu’à z∼1 bon

dominée par LIRGs à z<1 bon

Densité de M∗ 30-50% formée à z<1 bon

galaxies massives (M∗ ≥ 1011) en place à z>1 bon

SSFR downsizing faible

Abondances (L-Z) -0.3 dex à z=0.7 moyen

Tab. 2.2 – Tableau récapitulatif des propriétés évolutives des galaxies, de z=0 vers z=1. Le niveau de confiance est indiqué dans

la dernière colonne et tient compte du nombre de résultats indépendants ayant conduit à établir cette évolution (au moins deux

résultats indépendants) ainsi que des biais possibles pouvant affecter les mesures et la manière dont ils ont été pris en compte ou

non.
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2.2. MÉCANISMES D’ÉVOLUTION

2.2 Mécanismes d’évolution

Afin de bien mâıtriser les biais observationnels, le recours aux simulations numé-

riques peut être une aide précieuse : leur comparaison avec les observations permet

d’ajuster les modèles théoriques et de contrôler les biais contenus dans les observa-

tions, faisant alors converger observation et théorie vers un scénario commun. De

nombreuses simulations numériques ont ainsi été consacrées aux mécanismes d’évo-

lution. Ceux-ci sont généralement regroupés en deux catégories selon l’importance

relative des temps caractérisant leurs effets sur les galaxies hôtes : l’évolution de

type séculaire et l’évolution de type violente. D’un point de vue numérique, l’évolu-

tion de type violente (fusion entre galaxies) beneficie d’un avantage sur l’évolution

de type séculaire : il peut être suffisant de ne simuler que les galaxies et leurs ha-

los subissant la fusion, sans se préoccuper du contexte cosmologique autrement que

par le choix des conditions initiales de la simulation. Ceci n’est pas le cas dans le

cas des mécanismes d’accrétion puisqu’il faut, par définition, simuler l’ensemble du

milieu inter-galactique d’où provient le gaz. Ceci explique l’abondance de la littéra-

ture ayant trait aux processus d’évolution violente comparativement aux processus

d’évolution séculaire.

2.2.1 Evolution séculaire

Dans les processus d’évolution séculaire, les galaxies sont des systèmes ouverts

pouvant accréter du gaz issu du milieu inter-galactique de manière non-violente.

Celui-ci se transforme alors progressivement en étoiles au cours du temps.

Dans les simulations numériques d’Univers de type Λ-CDM, les halos de matière

noire évoluent de manière hiérarchique alors que le gaz chaud contenu dans ces halos

se refroidit et se condense par dissipation à l’intérieur d’un certain rayon pour former

les galaxies. (Maller et Bullock, 2004) ont montré que dans un cas typique de la Voie

Lactée, ce gaz chaud, à cause d’instabilités thermiques, pouvait se fragmenter et se

condenser en nuages de masse ∼ 5.106M¯ et de taille ∼ 1kpc, ce qui correspond

bien aux observations. Ces nuages, compris dans un rayon de ∼ 150 kpc, permettent

alors une accrétion continue de matière.

Les simulations numériques permettent également de reproduire certains aspects

morphologiques des galaxies grâce à l’accrétion de gaz (figure 2.9). Les observations

dans le proche IR ont montré que les barres étaient très fréquentes dans les ga-

laxies spirales locales (Eskridge et al., 2000). Le couple exercé par la barre sur le

gaz peut alors conduire ce dernier vers le centre de la galaxie (Athanassoula, 1992)
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Fig. 2.9 – Processus dynamiques contraignant l’accrétion extérieure de gaz (Combes,

2005). De gauche à droite : barres (NGC 1365), warps (NGC4013), anneaux polaires

(NGC 4650A) et asymétries (M101).

et conduire à la formation d’une concentration centrale de matière semblable aux

bulbes observés dans les galaxies spirales de type tardif (Combes et al., 1990; Atha-

nassoula, 2005; Kormendy et Kennicutt, 2004). Si elle atteint quelques pour-cents

de la masse totale de la galaxie, elle est alors suffisante pour détruire la barre (Bour-

naud et Combes, 2002; Bournaud et al., 2005). Etant donné la quantité de galaxies

barrées dans l’Univers local ainsi qu’à plus grand redshifts (Jogee et al., 2004; Zheng

et al., 2005), il est nécessaire que celles-ci soient périodiquement reconstruites, et

ceci ne semble pouvoir être le cas que grâce à du gaz accrété (Block et al., 2002;

Combes, 2005), par exemple depuis les filaments cosmiques (Semelin et Combes,

2005). Plusieurs autres structures morphologiques des galaxies spirales ne semblent

pouvoir être expliquées que par l’accrétion externe de gaz : c’est le cas de la présence

de warps dans la plupart des galaxies (Garćıa-Ruiz et al., 2002) qui ne peut effec-

tivement être expliquée que par l’accrétion externe de gaz (Binney, 1992; Jiang et

Binney, 1999) ; la présence d’anneaux polaires entourant 5% des galaxies (Whitmore

et al., 1990) semble être mieux expliquée par l’accrétion de gaz que par fusion de

galaxies (Bournaud et Combes, 2003) ; l’accrétion de gaz est également requise pour

expliquer la morphologie de l’ensemble des 50% de galaxies qui sont asymétriques

(“lopsided”, (Richter et Sancisi, 1994)) afin de pouvoir en reproduire toutes les pro-

priétés (Bournaud et al., 2005). Enfin, dans un certain nombre de galaxies de type

précoce, le gaz est en contre rotation par rapport aux étoiles, ce qui tend à favoriser

une origine externe pour le gaz (Bertola et al., 1992).

L’accrétion de galaxies satellites de faible masse est une extension des processus

d’évolution séculaire. (Abadi et al., 2003) ont montré que les disques épais obtenus

dans leurs simulations étaient principalement constitués de débris de galaxies satel-

lites alors que les disques minces étaient majoritairement constitués d’étoiles formées

in situ après le dernier merger. (Berentzen et al., 2003) ont d’autre part montré que
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l’impact d’une galaxie satellite avec une galaxie barrée pouvait conduire à des struc-

tures visibles comme des anneaux ainsi qu’à un déplacement et à une destruction

plus rapide de la barre. Selon le rayon d’impact, ce type d’interaction peut conduire

à un épaississement du disque.

2.2.2 Evolution violente

Les mécanismes d’évolution violente ont été abondamment étudié par simulations

numériques, à tel point qu’il est parfois difficile pour un non spécialiste de ne pas se

perdre entre les différents types de simulations existants et les hypothèses utilisées

d’un auteur à l’autre : ce paragraphe tente de dresser un état de l’art dans ce

domaine.

Simulations numériques

Les phénomènes d’interactions entre galaxies conduisent à une grande variété de

particularités morphologiques (Barnes et Hernquist, 1992) : queues, ponts, barres,

anneaux, coquilles sont autant de signatures morphologiques de processus d’inter-

action dynamique entre galaxies. L’importance des phénomènes d’interactions dans

l’évolution des galaxies a été relativement vite comprise : (Toomre, 1977) fut l’un des

premiers à proposer que les galaxies elliptiques puissent trouver leur origine dans la

fusion de deux disques. Les simulations qui suivirent montrèrent que de nombreuses

propriétés cinématiques et photométriques des galaxies elliptiques pouvaient ainsi

être reproduites (par exemple : (Barnes, 1988; Barnes et Hernquist, 1992; Hernquist,

1992)). Les efforts réalisés au cours des dernières années dans le domaine des simula-

tions numériques portent essentiellement sur la modélisation du milieu interstellaire.

Les simulations modernes prennent en compte le gaz (Negroponte et White, 1983),

une équation d’état de plus en plus réaliste pour le milieu interstellaire (Hernquist,

1989; Barnes et Hernquist, 1991; Barnes et Hernquist, 1996; Gerritsen et Icke, 1997;

Springel, 2000), la formation stellaire (Hernquist et Mihos, 1995; Mihos et Hernquist,

1996), le feedback issu de la formation stellaire (Mihos et Hernquist, 1994), un milieu

interstellaire multi-phase modélisant la formation stellaire à des échelles inférieures

à la résolution de la simulation ainsi que le feedback des supernovae (Springel et

Hernquist, 2003), l’accrétion de matière par le trou noir central et le feedback AGN

(Springel et al., 2005), ou encore l’effet de la poussière (figure 2.10).
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Fig. 2.10 – Simulations numériques de deux galaxies Sbc en interaction incluant les

effets de la poussière (Jonsson et al., 2005). Chaque image fait 67 kpc de côté et

simule le filtre g du SDSS. De gauche à droite : lors de la première rencontre à 0.6

Gyr après le début de la simulation, le gaz situé entre les deux galaxies subit de

forts chocs, ce qui produit de la formation stellaire ; lors de la deuxième rencontre

à 1.6 Gyr, une grande quantité de gaz est concentrée au centre, où une grande

quantité de poussière s’accumule ; lors de la fusion, à 1.7 Gyr, des queues de matière

se forment par effet de marée ; les étoiles du résidu, à 2 Gyr, forment une composante

sphéröıdale, alors qu’une grande partie du gaz non converti en étoiles s’est refroidi

et condensé pour former un disque, visible sous forme de poussière.

Major et minor mergers

Dans une interaction de type “major merger”, le rapport des masses des progéni-

teurs est généralement compris dans l’intervalle 1 :1 à 1 :4. L’interaction conduit dans

les simulations à la destruction des disques des progéniteurs et à la formation d’une

galaxie de type elliptique. (Naab et Burkert, 2003) ont ainsi étudié l’interaction de

deux disques stellaires : les rapports 3 :1 à 4 :1 conduisent plutôt à la formation d’el-

liptiques discy à rotation rapide alors que ceux compris entre 1 :1 et 1 :2 conduisent

plutôt à des elliptiques boxy à faible rotation. (Khochfar et Burkert, 2005) ont éga-

lement montré que le type final de la galaxie elliptique (boxy ou discy) dépendait

également de la morphologie des progéniteurs, reproduisant les différentes popula-

tions de galaxies elliptiques observées. Dans leur modèle semi-analytique incluant le

gaz, les galaxies elliptiques boxy avec des profils de lumière en loi de puissance sont

obtenues par fusion de galaxies à disques de masses égales alors que les elliptiques

boxy avec des profils de lumière plat (coeur) sont plutôt obtenues à partir de galaxies

elliptiques de masses égales. Les galaxies elliptiques de type discy sont obtenues à

partir de fusion de galaxies de masses inégales quel que soit leur type, celles de plus

faible luminosité montrant une tendance à reformer un disque après l’interaction.

Lors d’une telle interaction (major merger), le taux de formation stellaire peut at-

teindre des valeurs très élevées (figure 2.11 ; (Cox et al., 2005; Haas et al., 2005)). Il

semble que le taux de formation stellaire ne dépende pas directement du sens relatif
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Fig. 2.11 – Taux de formation stellaire de galaxies en interaction (Cox et al., 2005;

Jonsson et al., 2005), lors d’une rencontre entre deux galaxies Sbc. La distribution

du gaz au cours de la fusion est indiquée, vue perpendiculairement au plan de la

rencontre.

des orbites mais plutôt de la distance séparant les deux progéniteurs (Kapferer et al.,

2005).

A l’opposé, les“minor mergers”, où les progéniteurs ont un rapport de masse 1 :10

(fusion d’une galaxie à disque avec une naine), ne conduisent pas à la destruction

du disque mais à une évolution morphologique vers les types plus précoces via une

augmentation de la dispersion de vitesse et de la hauteur du disque (Walker et al.,

1996; Velazquez et White, 1999). La prise en compte du gaz ne modifie pas cette

conclusion tant que celui-ci représente un petite fraction (∼ 10%) de la masse totale

(Hernquist, 1989; Hernquist et Mihos, 1995). Cox et al.7 ont montré que l’augmen-

tation du taux de formation stellaire au cours d’un minor merger était fonction du

rapport de masse des progéniteurs (le gain maximal étant de 6) et de l’orbite (une

orbite “prograde”8 favorisant la formation stellaire), et qu’en-deçà d’un rapport 1 :5,

le taux de formation stellaire ne subit aucun changement notable. Les minor mergers

semblent provoquer des taux de formation stellaires modérés (≤ 4M¯).

L’intervalle de rapport de masse stellaire intermédiaire (1 :10 à 1 :4) a été étudié

par (Bournaud et al., 2004). Ils trouvent, avec une fraction de masse de gaz dans

le disque qui varie de 8 à 16%, des résidus ayant les propriétés morphologiques des

galaxies à disques (profil exponentiel), mais pouvant avoir une cinématique plutôt

7Voir la thèse de T.J. Cox, http ://physics.ucsc.edu/ tj/work/thesis/.
8Ce qui signifie que le plan de la galaxie cöıncide avec le plan de l’orbite et que la direction du

mouvement de rotation du disque suit celle de l’orbite.
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semblable à celle d’une elliptique. (Bournaud et al., 2005) soulignent le fait que ce

type de galaxies pourrait correspondre à certaines S0 et montrent que la transition

des résidus à disque vers le type elliptique s’effectue dans l’intervalle 1 :4.5 à 1 :3.

Formation des bulbes et des disques

Lors d’un major merger, le taux de formation stellaire varie de manière impor-

tante dans le temps. (Tissera et al., 2002) ont ainsi montré que l’interaction de deux

disques pouvait mener à un premier épisode de formation stellaire durant la phase

d’approche des progéniteurs, puis à un second épisode lors de la fusion proprement

dite. Ces auteurs trouvent que l’efficacité du premier épisode de formation stellaire

diminue avec la présence d’un bulbe. (Scannapieco et Tissera, 2003) ont ensuite

montré que ce type d’interaction avait tendance à produire des bulbes typiques des

galaxies spirales précoces. (Cox et al., 2004) ont également montré que des chocs vio-

lents conduisaient à chauffer le gaz. Dans les régions les plus denses, le gaz ne peut

pas se refroidir rapidement, ce qui permet au résidu de disposer d’un réservoir de

gaz conduisant à une formation stellaire importante jusqu’à environ 1 Gyr après la

fusion. Durant cette période, Cox et al. trouvent qu’environ 20% du gaz restant s’est

refroidi et s’est condensé pour former un disque dans les régions centrales. D’autre

part, les progrès dans la prise en compte de l’évolution du milieu interstellaire ont

permis à (Springel et al., 2005) de simuler une interaction entre disques riches en

gaz, ce qui était jusque là impossible à réaliser. Leurs résultats montrent ainsi que le

type morphologique du résidu dépend non seulement de la masse des progéniteurs

mais aussi de la quantité de gaz contenue dans les progéniteurs : si celle-ci est faible,

un major merger conduit à la formation d’une elliptique, alors que le cas inverse

conduit à la formation d’un bulbe et d’un disque, et donc à une spirale de type

précoce (figure 2.12).

Interactions et activité nucléaire

Nous avons vu au chapitre 1 que la prise en compte de l’activité nucléaire dans

le noyau (accrétion par le trou noir central) a récemment permis de nombreuses

avancées : (Di Matteo et al., 2005) ont pu montrer que le gaz alimentant le trou noir

central pouvait être responsable d’une activité nucléaire de type quasar reproduisant

les observations (Cirasuolo et al., 2005; Hopkins et al., 2005d; Hopkins et al., 2005g;

Hopkins et al., 2005b; Hopkins et al., 2005f; Hopkins et al., 2005e; Hopkins et al.,

2005a; Hopkins et al., 2005c). Dans les galaxies massives, l’énergie provenant du

quasar et se déversant dans le milieu interstellaire pourrait expulser suffisamment de
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Fig. 2.12 – Formation d’une galaxie spirale à partir de progéniteurs riches en gaz,

1.96 Gyr après la fusion (Springel et al., 2005). A gauche : distribution des étoiles.

A droite : distribution du gaz. En haut : vue de dessus. En bas : vue de côté. Cette

simulation montre qu’il est possible de former des galaxies spirales précoces à partir

de la fusion de disques riches en gaz.

gaz pour quasiment stopper toute formation stellaire. Leur modèle explique comment

des galaxies elliptiques massives peuvent se former et rougir suffisamment en 1 Gyr

pour correspondre aux observations, et la corrélation existant entre la masse du trou

noir central et la dispersion de vitesse des sphéröıdes (Ferrarese et Merritt, 2000;

Gebhardt et al., 2000; Tremaine et al., 2002) : au moment où le gaz est expulsé, le

trou noir cesse d’être alimenté. Ceci stoppe l’activité du quasar après une durée qui

dépend de la masse de la galaxie : dans les galaxies les plus massives, la quantité de

gaz disponible est plus grande, ce qui nécessite un trou noir plus massif pour que le

quasar puisse expulser le gaz de la galaxie. Il existe donc une relation entre la masse

du trou noir et la masse de la galaxie qui limite la masse stellaire du sphéröıde formé

au cours de la fusion. Le feedback provenant de l’activité nucléaire régule la taille

du sphéröıde formé et expulse une quantité de gaz non converti en étoiles, qui peut

par la suite se refroidir et former un nouveau disque autour du sphéröıde formé.

(Robertson et al., 2005) ont montré que l’influence du trou noir central permettait

ainsi à des galaxies à disque de se former à partir de la fusion à grand moment

angulaire de deux disques riches en gaz.
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Taux d’interactions

Observationnellement, l’importance des major mergers entre galaxies peut être

déterminée grâce à la statistique des paires de galaxies. Le principe consiste à comp-

ter le nombre de paires de galaxies dans le ciel et à déterminer un seuil au-delà

duquel ces paires peuvent être considérées comme des progéniteurs de fusion. Toutes

les études montrent que le nombre de major mergers augmente avec z sans toute-

fois pouvoir converger vers un résultat commun : (Le Fèvre et al., 2000) trouvent

une évolution en (1 + z)m avec m=2.7 jusqu’à z=1, ce qui signifie qu’une galaxie

comme la Voie Lactée (L∗) aurait subi depuis z=1 entre 0.8 et 1.8 fusions. (Patton

et al., 2002) trouvent m=2.3 en tenant compte de la dynamique relative des galaxies

et d’une évolution en luminosité des objets sélectionnés9. (Conselice et al., 2003)

trouvent m=2.5-3 en fonction de la luminosité (en bande B) des objets. Des valeurs

2 à 3 fois plus faibles ont été trouvées par (Bundy et al., 2004) dans l’infrarouge.

Enfin, (Lin et al., 2004) ont trouvé m=0.5 en appliquant une correction en lumino-

sité10 (et m=1.6 sans correction), ce qui implique qu’environ 10% des galaxies avec

L∗ auraient subi un major merger depuis z=1.2. Les différences entre ces résultats

sont en grande partie attribuables aux critères utilisés pour compter puis convertir

le nombre de paires en nombre de marger mergers (correction de luminosité et cri-

tères de détection des paires). Récemment, (Conselice, 2005) a étendu ces comptages

à z=3, montrant qu’une galaxie avec M∗ > 1010M¯ à z∼3 devait subir 4.4 major

mergers à z>1.

2.3 Scénarii de formation et d’évolution des ga-

laxies

2.3.1 Downsizing ?

De nombreuses propriétés semblent subir deux régimes d’évolution selon la masse

des galaxies (relation de Tully-Fisher, évolution des densités de SFR et de masse stel-

laire, SSFR, abondances, voir paragraphes précédents). Ceci suggère que les systèmes

9La raison couramment évoquée pour appliquer une telle correction est qu’elle permet d’utiliser

un critère de sélection en magnitude uniforme quel que soit le redshift. L’idée sous-jacente chez

(Patton et al., 2002) est de comparer des échantillons de masses stellaires comparables à tous

les redshifts. Or la magnitude utilisée ici est la magnitude B, qui est bien connue pour être peu

représentative de la masse stellaire... En réalité, seule une sélection en masse totale aurait un sens

puisqu’il s’agit du seul paramètre physique des objets régulant le processus de fusion.
10Là encore la correction est appliquée en bande B.
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de fortes masses évoluent avant les systèmes de plus faible masse : cet effet évolutif

est très souvent appelé “downsizing” pour souligner son caractère d’évolution anti-

hiérarchique des structures baryoniques par rapport à l’évolution hiérarchique des

halos de matière noire, ce qui peut parâıtre à première vue contradictoire. Comme

nous l’avons déjà souligné au chapitre 1, cette contradiction n’en est pas une : la

croissance des structures baryoniques est régie par deux principes : (1) le moteur

principal de l’évolution des baryons est la gravitation et (2) la matière noire est le

catalyseur de la formation des premières structures baryoniques. L’évolution hiérar-

chique des halos de matière noire n’implique pas a priori une évolution des structures

baryoniques également de type hiérarchique.

En réalité l’évolution anti-hiérarchique des structures baryoniques est une consé-

quence tout à fait logique des points (1) et (2) évoqués ci-dessus : les premières

fluctuations de matière baryonique à se condenser sont celles contenues dans les

halos de matière noire les plus massifs, puisque ceux-ci servent de catalyseurs lors

de la formation des premières structures baryoniques (voir chapitre 1). C’est donc

dans ces halos que l’activité de formation stellaire va démarrer en premier, et les

structures ainsi formées seront donc naturellement les premières à évoluer vers des

systèmes dynamiquement chauds (galaxies précoces). A mesure que leur réservoir

de gaz diminue, ces systèmes évoluent alors avec une activité de formation stel-

laire fortement réduite (“dry mergers”). Le paradoxe entre downsizing et évolution

hiérarchique provient donc d’une certaine confusion dans la littérature entre l’évolu-

tion des halos de matière noire (de type hiérarchique) et des structures baryoniques

(anti-hiérarchique).

L’effet de dowsizing (donc bien réel) a été directement observé en premier par

(Cowie et al., 1996), qui ont étudié l’évolution de 254 galaxies dans l’espace redshift,

masse (tracée par MK) et formation stellaire (tracée par EW0([OII]), EW0(Hα) ou

U). Cette étude les amena à la conclusion que la masse maximale des objets subissant

une formation stellaire rapide décline depuis z∼1.6 et que l’essentiel de la formation

des galaxies se produit entre z=1.6 et z=0.8. Le fait que les galaxies se forment

aussi tardivement expliquerait l’évolution rapide des couleurs, alors que l’évolution

différentielle en masse se traduit par un excès de galaxies faibles et bleues à z<1

(galaxies de faibles masses se formant en dernier). Ce type d’évolution est compatible

avec l’absence d’évolution de la densité de galaxies elliptiques et de galaxies spirales

de grande taille (Schade et al., 1999; Lilly et al., 1998). (Brinchmann et Ellis, 2000)

ont ensuite inclus la morphologie des galaxies et montré que la densité de masse

stellaire des galaxies spirales ne semble pas évoluer entre z=1 et z=0, alors que celle

des galaxies elliptiques augmente faiblement et que celle des galaxies irrégulières

diminue fortement. (Bundy et al., 2005) trouvent également que les morphologies
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spirales et irrégulières dominent dans les galaxies de faible masse à tous les redshifts

alors que la morphologie E/S0 domine dans les galaxies de forte masse, suggérant

une extension morphologique du principe de downsizing : les galaxies se formant à

grand z sont les galaxies de forte masse et de type elliptique. Ils trouvent également

que les elliptiques dominent de plus en plus la population des galaxies massives vers

les z décroissants, ce qui pourrait indiquer une évolution vers ce type morphologique

(figure 2.13).

Fig. 2.13 – Evolution de la densité de masse stellaire des galaxies massives (M∗ ≥
1011M¯) par type morphologique (Bundy et al., 2005). La ligne horizontale indique

la densité de masse stellaire locale et la zone grise l’incertitude liée à la variance

cosmique.

Ces résultats observationnels ont conduit à ériger l’effet de downsizing comme vé-

ritable scénario de formation et d’évolution des galaxies, qui prédit que la population

de galaxies se formant actuellement serait plutôt de type dE. Plusieurs difficultés

apparaissent néanmoins lorsque l’on cherche à insérer ce scénario dans un cadre cos-

mologique. En effet les dE ne peuvent contribuer significativement à l’accroissement

de la densité de masse stellaire depuis z=1 puisque la majorité des étoiles sont au-

jourd’hui dans des structures sphéröıdales plus massives (elliptiques et bulbes des

galaxies spirales, (Fukugita et al., 1998) : ce scénario est donc en contradiction avec

la fraction importante (30-50%) de masse stellaire formée depuis z=1 ainsi qu’avec

le déficit en métaux observé dans les galaxies à z>0.4. D’autres contradictions appa-

raissent également, mais elles reposent sur des résultats qui sont actuellement sujets

de controverse, comme le fait que ce scénario prédit une évolution passive des ga-

laxies spirales et elliptiques de masse intermédiaire, alors que la statistique des paires

de galaxies (voir paragraphe 2.2.2) prédit plutôt que ces galaxies doivent subir des

événements de type major mergers depuis z=1.
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Il peut parâıtre ainsi très étonnant que le scénario de downsizing11 soit en contra-

diction avec le cadre cosmologique alors que nous avons précédemment mentionné

qu’il en était directement issu : la contradiction provient directement du fait que le

scénario repose sur un estimateur biaisé de la formation stellaire (principalement la

raie [OII] ou la luminosité UV, voir figure 2.7)12 : (Hammer et al., 2005a) et (Bell

et al., 2005) ont ainsi pu montrer, en utilisant un estimateur non biaisé de la for-

mation stellaire (dans l’IR), que ce sont les galaxies de masse intermédiaire qui sont

responsables de l’évolution de la densité de masse stellaire depuis z=1.

2.3.2 Evolution séculaire ou violente ?

Les processus d’accrétion externe de gaz et de fusion permettent de rendre compte

de nombreuses propriétés des galaxies ; il est donc très probable que ces deux pro-

cessus soient tous les deux des moteurs importants de l’évolution des galaxies : des

simulations numériques ont montré que les propriétés des galaxies elliptiques étaient

mieux reproduites par un scénario où celles-ci sont le produit de fusions successives

entrecoupées de phase d’accrétion (Meza et al., 2003). (Kobayashi, 2004) a égale-

ment montré que les deux processus étaient requis pour reproduire numériquement

les gradients de métallicité observés dans les galaxies elliptiques. Il est donc naturel

de se demander quelle est l’importance relative de ces processus.

(Murali et al., 2002) ont été les premiers à s’intéresser à l’importance relative de

ces processus dans les galaxies L∗. Ils trouvent dans leurs simulations que l’accrétion

de gaz domine la croissance en masse des galaxies par rapport au processus de

fusion d’un facteur 4 à z=2 et d’un facteur 2 à z=0. Ils trouvent également que

le taux d’accrétion par fusion pique plus tard (à z=1) que la quantité de masse

accrétée par les galaxies (à z=2)13 et que ce dernier est en bon accord avec le pic de

formation stellaire dans leur simulation. Ces résultats sont confirmés par (Semelin

et Combes, 2005), qui trouvent également que l’accrétion du gaz se fait plutôt de

manière anisotrope par “bouffées”, et dans le plan de la galaxie. Ces simulations

ne tiennent toutefois pas compte de l’activité du noyau et du feedback associé qui

pourrait conduire à surestimer les taux d’accrétion séculaire de gaz à bas z dans les

galaxies les plus massives (et à l’effet inverse dans les moins massives).

11On distinguera bien dans la suite l’effet de downsizing, dont nous avons parlé plus haut, du

scénario downsizing, construit sur ce principe et qui découle des observations.
12Il est d’ailleurs étonnant de constater que de nombreux auteurs continuent à négliger le rôle

de la poussière et à défendre ce scénario (par exemple (Juneau et al., 2005)).
13Il faut toutefois noter que leur pic est relativement mal défini : leur courbe (voir leur Figure 8)

est tout-à-fait compatible avec un pallier à z<1, ce qui rend leurs prédictions peu robustes entre

z=1 et z=0.
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(Kormendy et Kennicutt, 2004) ont proposé que le processus de fusion ait été do-

minant par le passé alors que celui d’évolution séculaire soit le processus dominant

dans le futur, notre époque correspondant à une transition où les deux processus

seraient tout aussi importants l’un que l’autre. Cette conclusion est fondée sur une

comparaison des bulbes des galaxies spirales locales. Ces auteurs distinguent deux

catégories de bulbes : les “vrais” bulbes, produits par une fusion, et les “pseudo-

bulbes”, dûs à des effets de projection de structures centrales produites par une

évolution séculaire (barres, disques nucléaires,...). Les premiers se retrouvent essen-

tiellement dans les spirales de type précoce alors que les derniers correspondent aux

spirales de type tardif (voir aussi les simulations N-corps de (Debattista et al., 2004)).

L’idée que l’importance relative des deux processus d’évolution soit fonction du type

morphologique de la galaxie est également sous-jacent dans un certain nombre de

résultats, comme par exemple dans le fait que les galaxies “lopsided” soient plus fré-

quentes dans les types tardifs que précoces (Matthews et al., 1998), ou le fait que les

rayons du disque et du bulbe dans les galaxies spirales tardives soit mieux corrélés

avec les types tardifs (Courteau et al., 1996; MacArthur et al., 2003; Scannapieco

et Tissera, 2003). Enfin, (Gadotti et dos Anjos, 2001) ont montré que les gradients

radiaux de couleurs observés et la corrélation entre la couleur du bulbe et celle du

disque dans 257 galaxies spirales de type tardif favorisaient une formation du bulbe

par évolution séculaire dans ces objets.

Fig. 2.14 – Pseudo-bulbe dans la galaxie Sb NGC5746 (Kormendy et Kennicutt,

2004). La figure du haut montre une vue de côté du bulbe de type “boite”. La figure

du bas montre le diagramme position-vitesse le long de l’axe principal de la galaxie

dans la raie [NII]λ6584Å : la structure en “8” est interprétée comme la signature

d’une barre (Bureau et Athanassoula, 1999).

Il semble donc se dégager que l’époque actuelle correspondrait à une époque de

transition entre processus d’évolution de type violent et de type séculaire, même si

les simulations numériques ne semblent pas encore capables d’appréhender le pro-
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Fig. 2.15 – Contribution des différents types d’interaction au taux de formation

stellaire dans un scénario de type “collisional starburst” (Somerville et al., 2001).

Cette figure montre que la principale contribution à tous les redshifts provient des

interactions de type minor mergers.

blème dans sa globalité. Si cette hypothèse se révèle exacte, l’origine de la majorité

des galaxies actuelles de la séquence de Hubble doit donc pouvoir s’expliquer dans

le cadre d’un scénario où le moteur essentiel de l’évolution est de nature violente

(fusions et/ou interactions).

2.3.3 Minor ou major mergers ?

(Somerville et al., 2001) ont proposé un scénario appelé “collisional starburst”,

où les galaxies évoluent principalement via des interactions de type minor mergers,

car malgré leur plus faible impact sur les progéniteurs, ce type d’interactions se

produit beaucoup plus fréquemment que celles de type major mergers (figure 2.15).

Leurs simulations numériques (qui prennent en compte le rôle de la poussière en la

traitant comme un paramètre libre ajusté en fonction des observations) permettent

de rendre compte de la plupart des propriétés observées dans les LBGs : taux de

formation stellaire, tailles, couleurs, dispersion de vitesses, densité comobile de LBGs

en fonction de z et fonctions de luminosité à z=3 et z=4.

Plusieurs contradictions sont apparues avec ce modèle au cours de comparaisons

à plus bas redshifts. (Somerville et al., 2004) ont ainsi montré que ce dernier sous-

estimait le nombre d’EROs à z=1 et le nombre d’objets dans le proche IR (K<22)

d’un facteur 3 à z ≥ 1.7, puis d’un facteur 10 à z ≥ 2. Les galaxies “manquées” par
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ce modèle se révèlent être des galaxies à morphologies perturbées, ce qui suggère

une sous-estimation du rôle joué par les major mergers. Ce dernier point est égale-

ment, comme dans le scénario précédent, difficilement conciliable avec l’estimation

du nombre de major mergers subis par les galaxies L∗ depuis z=1. Enfin, la quan-

tité de poussière déduite de l’ajustement du modèle aux observations dans l’UV ne

permet pas de reproduire un certain nombre d’observations comme la population de

LIRGs.

Si les minor mergers semblent donc capables d’avoir une certaine influence sur

l’évolution des galaxies, les simulations numériques ne semblent pas capables de

reproduire l’essemble des observations à z<1 car celles-ci sous-estiment les taux

élevés de formation stellaire dans les LIRGs et le rôle joué par la poussière. Il semble

donc probable, en accord avec le taux relativement élevé de fusions à z<1 (voir plus

haut), que les major mergers soient le moteur principal de l’évolution à z<1.

2.3.4 Un scénario observationnel : “Spiral Rebuilding”

Ce scénario a été proposé par (Hammer et al., 2005a) afin de concilier par

construction les évolutions de la densité de formation stellaire dans l’UV et l’IR

avec le taux de fusion observé. Leur scénario repose sur le fait que 15% des galaxies

de masse intermédiaires avec MB ≤ −20 à z>0.4 sont des LIRGs, celles-ci ayant

des taux de formation stellaire permettant de rendre compte de la quasi-totalité de

la masse stellaire formée depuis z=1. Ils montrent également que la formation stel-

laire dans cette population de LIRGs doit se produire de manière épisodique (voir

aussi (Bell et al., 2005)), autrement ces galaxies évolueraient vers des galaxies locales

massives, ce qui produirait un excès de galaxies elliptiques massives à z=0 ; or ces

dernières évoluent très peu en densité numérique entre z=1 et z=0.4. D’autre part,

la densité numérique de galaxies spirales augmente alors que celle des galaxies irré-

gulières, compactes ou en interaction diminue. Leur conclusion est donc que cette

population ne peut avoir évolué que vers les galaxies spirales locales de masse inter-

médiaire à-travers des phases successives de formation stellaire importante.

(Zheng et al., 2004) ont montré que les LIRGs formaient une séquence dans le

plan compacité-couleur centrale, depuis les LCGs (population dominant l’évolution

de la luminosité dans l’UV) vers les grandes spirales dont la couleur centrale est

typique des bulbes locaux. Cette séquence a servi de point de départ à (Hammer

et al., 2005a) pour un scénario d’évolution en 3 étapes (figure 2.16) :

– la phase d’interaction/fusion : au cours de cette phase, les disques des progé-

niteurs sont détruits alors que l’essentiel de la matière tombe vers le centre de
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masse du système en interaction, ce qui produit un pic de formation stellaire

important relativement court dans le temps ;

– la phase compacte : le résidu d’interaction serait associé à la formation d’un

bulbe, durant laquelle le taux de formation stellaire décrôıt doucement. Durant

cette phase, la galaxie apparâıt comme une LCG avec une couleur centrale

bleue associée à la formation du bulbe ;

– la phase de reconstruction du disque : le gaz expulsé lors de l’interaction ou

provenant du milieu inter-galactique est accrété par le résidu de l’interaction

et reforme peu à peu un disque, provoquant un épisode de formation stellaire

sur l’ensemble du disque en formation à un taux modéré.

Ce scénario est compatible avec toutes les observables à z<1 : évolution des densités

de formation stellaire dans l’UV et l’IR (poussière), évolution de la masse et des

métaux, évolution des types morphologiques et des couleurs centrales, ainsi qu’avec

le taux de fusion observé.

Fig. 2.16 – Illustration du scénario “spiral rebuilding” à partir de galaxies à z∼0.7

(Hammer et al., 2005b). (1) et (2) : interaction et fusion ; (3) et (4) : phase compacte ;

(5) : reconstruction du disque. La variation du taux de formation stellaire provient de

simulations numériques (Tissera et al., 2002). D’après ce scénario, 75% des galaxies

spirales locales auraient subi cette séquence d’évolution depuis z=1.

La principale incertitude de ce scénario réside dans l’estimation du taux de major

mergers entre z=1 et z=0. Pour ajuster au mieux les densités des différents types

morphologiques, (Hammer et al., 2005a) prédisent que 75% (± 25%) des galaxies ont

dû subir un major merger depuis z=1. Les 25% de galaxies restantes correspondraient

ainsi aux galaxies qui n’ont pas subi une telle interaction. Cette fraction correspond

précisément à la fraction locale de spirale de type tardif (∼20%), population dont

beaucoup d’indices laissent supposer que leur évolution a été justement de type
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séculaire (voir paragraphe 2.3.2). Toutefois, l’estimation du taux et de l’importance

des major mergers fait encore débat ((Bell et al., 2005) ; voir aussi paragraphe 2.2.2)

et ce scénario pourrait sous-estimer l’impact des minor mergers. Or ceux-ci peuvent

également conduire à une évolution significative (voir paragraphe 2.3.3) : si le taux

de fusion observé se révèle être inférieur à la valeur requise (conduisant à moins

de ∼75% de galaxies subissant un major merger depuis z=1), il est possible que

les interactions de type minor mergers puissent “combler” l’écart séparant le taux

observé du taux prédit par le scénario. Enfin, l’influence de l’environnement est

encore peu connue : (Melbourne et al., 2005) ont récemment établi que la fraction

de LIRGs ayant une morphologie spirale augmente avec le redshift, ce qui peut

s’expliquer par une diminution de la quantité de gaz disponible dans le milieu inter-

galactique pour reformer un disque. Dans sa version actuelle, le scénario de (Hammer

et al., 2005a) permet de prédire les proportions relatives des major mergers (45%),

minor mergers (22%) et accrétion du gaz (36%) comme mécanismes responsables de

l’évolution de la densité de formation stellaire (IR) à z<1. Ces proportions relatives

constituent les deux seuls paramètres libres de ce scénario.

Enfin, ce scénario suggère un lien étroit entre la formation et l’activité centrale

des galaxies : au cours des major mergers, de grandes quantités de gaz sont conduites

vers le centre des galaxies où celles-ci peuvent rendre actif un noyau. Plusieurs simu-

lations numériques ont entre temps mis en évidence ce lien via l’accrétion de gaz par

un trou noir central. Ces simulations ont montré comment des galaxies elliptiques

pouvaient également se former par major mergers à des redshifts plus bas que ceux

habituellement attribués à la formation de ces objets (voir chapitre 1). Ce scénario

fournit donc un cadre compatible avec les observations et explique la formation de

la plupart des galaxies constituant la séquence de Hubble locale.

2.3.5 Tests observationnels : apport de la dynamique

La figure 2.17 compare les différents scénarii aux propriétés évolutives des galaxies

détaillées dans les paragraphes précédents : le scénario de type “Spiral Rebuilding”

est actuellement le cadre le plus complet expliquant la formation et l’évolution des

galaxies à z<1. Comment peut-on tester ce scénario ?

Un test important consiste à établir les fractions de galaxies subissant des ma-

jor/minor mergers, des interactions ou des accrétions de gaz depuis z=1. La morpho-

logie a permis une première estimation du taux de fusion des galaxies à partir de la

statistique des paires de galaxies (troisième ligne du tableau de la figure 2.17), mais

comme il a été souligné à plusieurs reprises, cette dernière est sujette à controverse,
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Fig. 2.17 – Confrontation des différents scénarii de formation et d’évolution des

galaxies (d’après F. Hammer) face aux propriétés évolutives des galaxies.

en grande partie parce que la morphologie n’est, a priori, pas un traceur direct de

ces processus d’évolution. En revanche, ces processus d’interaction ont des temps ca-

ractéristiques et des signatures cinématiques bien distinctes : par exemple un major

merger détruit les disques des progéniteurs, ce qui n’est pas le cas lors d’un minor

merger. D’autre part, les processus d’évolution séculaires (accrétion de gaz et de

satellites) laissent des traces dans la cinématique d’une galaxie peu visibles après

une fraction de Gyr (par exemple : (Athanassoula, 2005)). La cinématique apparâıt

donc logiquement comme le traceur idéal de l’état d’interaction des galaxies.

Un autre test important consiste à tester directement l’évolution dynamique des

disques. De ce point de vue, la relation de Tully-Fisher semble être un cadre idéal

(voir chapitre 4). En bande K, cette relation relie la masse stellaire (MK) à la masse

dynamique totale (Vrot). Par exemple dans une évolution de type “downsizing”, un

changement de pente est attendu en bande K, les galaxies les moins massives formant

une grande quantité d’étoiles à des z plus petits que les galaxies les plus massives

(voir paragraphe 2.1.2). Cette étude devrait permettre d’ajouter une nouvelle ligne

au tableau de la figure 2.17.

Enfin, ce scénario prédit qu’une fraction importante de LCGs et de LIRGs doit

être des systèmes hors équilibre. L’obtention de cartes cinématiques pour ces deux

populations permettra de tester leur état dynamique.
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Eales S., Crampton D., et Le Fèvre O. 15 Micron Infrared Space Observatory Obser-

vations of the 1415+52 Canada-France Redshift Survey Field : The Cosmic Star Formation

Rate as Derived from Deep Ultraviolet, Optical, Mid-Infrared, and Radio Photometry. ApJ,

517, 148 1999.

Fontana A., Pozzetti L., Donnarumma I., Renzini A., Cimatti A., Zamorani G., Menci

N., Daddi E., Giallongo E., Mignoli M., Perna C., Salimbeni S., Saracco P.,

Broadhurst T., Cristiani S., D’Odorico S., et Gilmozzi R. The K20 survey. VI.

The distribution of the stellar masses in galaxies up to z 2. A&A, 424, 23 2004.

Fukugita M., Hogan C.J., et Peebles P.J.E. The Cosmic Baryon Budget. ApJ, 503, 518 1998.

Gabasch A., Salvato M., Saglia R.P., Bender R., Hopp U., Seitz S., Feulner G., Pan-

nella M., Drory N., Schirmer M., et Erben T. The Star Formation Rate History in

the FORS Deep and GOODS-South Fields. ApJ, 616, L83 2004.

Gadotti D.A. et dos Anjos S. Homogenization of the Stellar Population along Late-Type Spiral

Galaxies. AJ, 122, 1298 2001.
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Dynamique des galaxies à z ≤ 1
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Chapitre 3

Méthodologie : cinématique des

galaxies lointaines
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3.4.3 Réduction des données . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95

3.4.4 Analyse des données GIRAFFE . . . . . . . . . . . . . . . 98
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Avant d’aborder la dynamique proprement dite des galaxies distantes, il est né-

cessaire de concevoir des méthodes de mesure et d’analyse cinématiques. Ce chapitre

présente les différentes méthodes et techniques observationnelles utilisées dans l’Uni-

vers local (voir les revues de (van der Kruit et Allen, 1978) et (Sofue et Rubin, 2001)),

ainsi que leur extension dans l’Univers plus distant.
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3.1 Courbes de rotation

3.1.1 Historique

La découverte de l’inclinaison de raies d’absorption stellaires dans les régions

centrales de M81 par (Wolf, 1914) d’une part, et de M104 par (Slipher, 1914) d’autre

part, fut le premier indice que certaines galaxies étaient animées d’un mouvement

de rotation à grande échelle, bien qu’à cette époque (antérieure au grand débat de

1920 entre Shapley et Curtis et aux travaux de Hubble qui suivirent) l’identification

des nébuleuses en tant que galaxies était encore controversée. La présence de raies

d’absorption dans les parties centrales brillantes des nébuleuses était connue depuis

longtemps et celles-ci sont maintenant connues pour être déficientes en régions HII,

ce qui explique que les premières courbes de rotation aient été obtenues à partir

de ce type de raies (par (Pease, 1916) et (Pease, 1918) respectivement sur M31 et

M104, voir figure 3.1).

Fig. 3.1 – Courbe de rotation de M31 obtenue par (Pease, 1918). La courbe obtenue

le long du petit axe confirme que celle obtenue le long du grand axe peut bien être

attribuée à un mouvement de rotation.

Les raies en émission provenant des régions HII furent découvertes à peu près

simultanément (Pease, 1915; Slipher, 1915), ce qui permit de réduire les temps de

pose. L’utilisation de raies en émission a également l’avantage de fournir des points

de mesure décorrélés les uns des autres (car provenant de régions HII séparées),

contrairement aux raies en absorption qui fournissent une vitesse moyennée le long de

la ligne de visée, rendant leur analyse plus complexe. Mais l’efficacité des instruments
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de l’époque nécessitait d’énormes temps de pose : l’étude de M31 par (Babcock, 1939)

requit 236 heures pour obtenir des raies d’absorption dans les régions centrales, puis

56 heures pour étendre la courbe d’un facteur 3 grâce à 4 points obtenus à partir

de raies en émission. Une étude plus détaillée de M31 par (Rubin et Ford, 1970)

nécessitait encore 112 heures de pose.

Il fallut redoubler d’ingéniosité pour optimiser le placement de la fente du spec-

trographe et maximiser le nombre de régions le long de son axe pour parvenir à

minimiser le temps de pose total. La fente était en générale placée le long de l’axe

principal des galaxies afin d’obtenir des courbes de rotations avec la plus grande

extension spatiale possible. Cette méthode, limitée aux galaxies de type tardif suffi-

samment riches en régions HII, permit néanmoins d’obtenir des courbes de rotation

de bonne qualité en 10-20 heures de temps de pose. L’obtention des courbes de ro-

tation s’est véritablement généralisée à partir des années 1950 grâce à l’efficacité

accrue des télescopes, spectrographes et plaques photos qui rendait plus facile la

détection des raies Hα ou [NII] (voir par exemple (Burbidge et Burbidge, 1960)).

L’utilisation de la raie Hα s’est naturellement imposée comme le traceur privilégié de

la cinématique des galaxies locales dans l’optique, car elle est de loin la plus brillante

des raies en émission dans les spectres des galaxies (Kennicutt, 1992) : les courbes

de rotation obtenues via ce traceur se comptent aujourd’hui en milliers (Mathewson

et al., 1992; Mathewson et Ford, 1996; Courteau, 1997; Dale et al., 1997; Dale et al.,

1998; Dale et al., 1999) et s’obtiennent maintenant en quelques minutes pour des

galaxies locales. La comparaison des courbes de rotation obtenues à partir du gaz et

des étoiles ont montré que le gaz était généralement un bon traceur de la cinématique

dans le disque (Vega Beltrán et al., 2001; Pizzella et al., 2004).

3.1.2 Propriétés des courbes de rotation

De nombreuses études se sont intéressées aux variations statistiques de la forme

de la courbe de rotation en fonction du type morphologique et des propriétés pho-

tométriques des galaxies (Sofue et Rubin, 2001). La partie externe de la courbe de

rotation dépend de la luminosité : les galaxies les plus lumineuses ont tendance à

avoir une courbe décroissante alors que les moins lumineuses (comme les galaxies à

faible brillance de surface) montrent plutôt un gradient constant le long du disque

optique (Persic et Salucci, 1988; Persic et Salucci, 1991). La partie interne dépend

du type morphologique et de la masse (Sofue et al., 1999c; Sofue et al., 1999a) :

les galaxies de type Sa et Sb ont tendance à avoir des gradients plus élevés (Rubin

et al., 1985). (Garrido et al., 2005) ont montré qu’en réalité le gradient interne était

plutôt corrélé avec la concentration centrale de lumière qu’avec la luminosité totale
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de la galaxie. Enfin, la vitesse maximale de la courbe de rotation crôıt vers les plus

grandes luminosités et vers les types précoces (Rubin et al., 1985). (Garrido et al.,

2005) ont montré qu’il n’existait pas de corrélation entre les gradients internes et

externes des courbes de rotation (voir figure 3.2) et qu’il ne peut donc pas exister

de courbe de rotation “universelle” (voir (Persic et Salucci, 1991; Persic et al., 1996)

mais aussi (Verheijen, 1997; Courteau, 1997; Sofue et al., 1999b)).

Fig. 3.2 – Comparaison entre les gradients interne et externe des courbes de rotation

(Garrido et al., 2005) dans un échantillon de galaxies isolées, barrées ou non. Il

n’existe aucune corrélation entre les deux gradients, ce qui rend vaine toute tentative

de définir une courbe de rotation universelle comme il a été proposé par (Persic et

Salucci, 1991).

Le principal avantage de la courbe de rotation est qu’elle est une image de la

distribution de densité surfacique totale de matière. Le fait que les courbes de ro-

tation demeurent plates à grand rayon, alors que la masse diminue, a été interprété

comme la preuve de l’existence d’un halo de matière noire autour des galaxies (Ru-

bin et Ford, 1970; Rubin et al., 1978). Au second ordre, les courbes de rotation

contiennent des fluctuations de quelques dizaines de km/s dues aux mouvement non

circulaires comme les bras spiraux ou les barres qui peuvent conduire à d’impor-

tantes erreurs dans la détermination de la masse dans les parties centrales (Koda et

Wada, 2002).
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3.1.3 Observations

L’obtention des courbes de rotation par spectroscopie à fente (longue) a long-

temps été la règle, faute d’instrumentation mieux adaptée. La spectroscopie à fente

n’échantillonne la galaxie que sur un seul axe que l’on cherche à faire cöıncider avec

l’axe dynamique : dans une galaxie en rotation, les composantes radiales et verti-

cales du vecteur vitesse sont négligeables ; cet axe optimise donc la mesure de la

composante azimutale (la rotation), puisque sa projection le long de la ligne de visée

est alors maximisée. La spectroscopie à fente suppose donc intrinsèquement que la

dynamique interne de la galaxie est relaxée et animée d’un mouvement de rotation

axisymétrique, et que la position de la fente est située le long de l’axe dynamique.

Si cette hypothèse semble justifiée dans la plupart des cas pour les galaxies spirales

locales (voir par exemple les résultats du relevé GHASP : (Garrido et al., 2002) et

suivants ; voir également la figure 3.5), la situation est moins évidente pour les ob-

jets distants, notamment parce que le taux d’interaction est plus élevé dans l’Univers

distant (voir chapitre 2).

L’obtention de courbes de rotation dans les galaxies distantes a été rendue pos-

sible grâce à l’avènement des télescopes de la classe des 8-10 mètres à partir de raies

d’émission comme [OIII], Hβ ou [OII]. Les plus grands relevés atteignent aujourd’hui

couramment z∼1 (Vogt et al., 1993; Vogt et al., 1996; Vogt et al., 1997). Il existe

peu de courbes de rotation au-delà : en utilisant le spectrographe à fentes NIRSPEC

au Keck, (Erb et al., 2003) ont obtenu des courbes de rotation pour 16 galaxies

Lyman-break (LBGs) à 2.0 ≤ z ≤ 2.6 en utilisant la raie Hα décalée dans le proche

IR. Les courbes de rotation les plus lointaines ont été obtenues grâce à l’instrument

ISAAC au VLT par (Pettini et al., 2001) sur des LBGs à z∼ 3 (voir figure 3.3). La

plupart des courbes de rotation des galaxies distantes montrent des gradients de vi-

tesse sans véritable plateau qui sont malgré tout interprétées comme la preuve d’un

mouvement de rotation. Cependant, la plupart de ces galaxies ont des morphologies

perturbées, ce qui pourrait remettre en question cette interprétation.

3.2 Champs de vitesse

La seule manière de vérifier si les hypothèses sous-jacentes à l’utilisation de la

courbe de rotation sont valides ou non est de disposer d’un champ de vitesse. Ce

dernier représente la vitesse radiale1 non plus le long d’un unique axe mais sur l’en-

1le long de la ligne de visée : à ne pas confondre avec la vitesse radiale qui correspond à la

première composante du vecteur vitesse dans le plan de la galaxie.
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Fig. 3.3 – Courbe de rotation de la galaxie Q0347-C5 située à z=3.234 (Pettini

et al., 2001). A gauche : diagramme position-vitesse dans la raie [OIII] ; à droite :

courbe de rotation, non corrigée de l’inclinaison. Le gradient de vitesse est interprété

comme un mouvement de rotation.

semble de la galaxie : l’information cinématique obtenue est alors bidimensionnelle.

Les hypothèses sous-jacentes à l’interprétation des champs de vitesse sont identiques

à celles des courbes de rotation : c’est la capacité à juger de la validité de ces hy-

pothèses (voir figure 3.4) et la précision de la courbe de rotation qui en est déduite

qui sont accrues, car on dispose alors de l’ensemble de l’information cinématique

sur la galaxie (Warner et al., 1973). En revanche, leur obtention ne nécessite plus

d’hypothèse sur la position de l’axe dynamique (positionnement de la fente).

La modélisation des champs de vitesse repose sur la détermination de cinq para-

mètres : la vitesse systémique (due au flot de Hubble et éventuellement le mouvement

de fuite vers Virgo pour les galaxies locales), l’inclinaison du disque, la position du

grand axe dynamique et les coordonnées du centre de rotation. Le meilleur ajuste-

ment de ces paramètres permet de déterminer la courbe de rotation. L’ajustement

d’une courbe de rotation à partir d’un champ de vitesse est un problème d’optimisa-

tion non-linéaire à 6 inconnues. La difficulté dans ce genre d’optimisation est qu’en

général il est très difficile de faire converger les algorithmes si on ne leur donne par

dès le départ des paramètres relativement proches des solutions. C’est pour cette

raison que des méthodes semi-automatiques ont été mises au point, consistant à

ajuster l’ensemble des paramètres par essais successifs (Amram, 1991). D’autres mé-

thodes consistent à ajuster d’abord les paramètres constants sur toute la galaxie

(par exemple la vitesse systémique) et à ajuster ensuite ceux qui peuvent varier

sur des ellipses de rayons variables (Begeman, 1989). De nombreuses études ont été

consacrées à la modélisation des champs de vitesse et à l’établissement des courbes

de rotation les plus précises possibles (par exemple : (van der Kruit et Allen, 1978;

Beauvais et Bothun, 2001; Fridman et al., 2005)). Une fois le modèle de rotation

soustrait du champ de vitesse observé, il est alors possible d’étudier en détail les
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Fig. 3.4 – Simulations numériques de champs de vitesse. (a) : courbe de rotation

plate utilisée pour simuler une rotation axysimétrique ; les unités de l’axe des abs-

cisses sont arbitraires (pixels). (b) : champ de vitesse (256x256) simulé à partir de la

courbe de rotation précédente en supposant un PA=60 deg et une inclinaison de i=50

deg. La structure de ce champ de vitesse est caractéristique des courbes de rotation

plates et permet de juger directement de la validité de l’hypothèse d’un mouvement

de rotation axisymétrique. (c) : champ de vitesse précédent auquel a été ajouté une

composante radiale (gaussienne de hauteur 30km/s dont le pic est localisé sur un

cercle de rayon de 80 pixels, et de σ=10 pixels) dans le but de simuler un mouvement

non circulaire. La différence avec le champ de vitesse précédent montre clairement

que la dynamique de l’objet n’est plus purement rotationnelle. (d) : Carte de résidus

entre les champs (c) et (b) : cette carte permet de faire apparâıtre les mouvements

non circulaires qui peuvent être liés à des mouvements verticaux par rapport au plan

de la galaxie (composante Vz) ou radiaux (composante Vr) comme c’est le cas dans

ce modèle. Dans les cas réels, le meilleur ajustement de la composante azimutale de

la vitesse à une modèle de rotation est utilisé pour soustraire un champ de vitesse de

rotation au champ de vitesse observé, et ainsi étudier les mouvements non circulaires

résiduels (voir texte).
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mouvements non circulaires résiduels (voir figure 3.4 ; (Beauvais et Bothun, 1999;

Amram et al., 1998; Fuentes-Carrera et al., 2004).

Les premières tentatives d’obtention d’un champ de vitesse ont naturellement

consisté à varier la position de la fente le long de la galaxie (van der Kruit, 1976).

Le premier “vrai” champ de vitesse a en fait été obtenu par (Argyle, 1965) sur M31

à partir de données HI. Malgré la faible résolution spatiale des observations radio,

la raie HI à 21 cm s’est rapidement imposée comme le traceur complémentaire idéal

du gaz ionisé, car il s’étend 3 à 4 fois plus loin que le disque optique, ce qui permet

d’atteindre plus facilement le plateau de la courbe de rotation (Rubin et al., 1980;

Rubin et al., 1982). Les raies millimétriques du CO ont permis d’étendre les courbes

de rotation dans les parties centrales des galaxies, là où le gaz HII ou HI fait défaut

ou est fortement obscurci par la poussière (Sofue, 1996; Sofue, 1997). La comparaison

entre ces trois principaux traceurs à des rayons intermédiaires a donné d’excellent

résultats (Sofue, 1996; Sofue et al., 1999b) et confirme aujourd’hui notre connaissance

de la cinématique du gaz dans les galaxies spirales locales.

Dans l’optique, les premiers champs de vitesse ont été obtenus par interféromé-

trie Perot-Fabry (Courtès, 1960; Courtès, 1964). Cette technique est très largement

utilisée dans l’Univers local où elle se révèle particulièrement efficace (voir figure

3.5), permettant d’obtenir un cube de données (x,y,λ) en environ une paire d’heures

(Schommer et al., 1993; Amram et al., 1995; Hernandez et al., 2005). Le survey

GHASP a permis d’obtenir les champs de vitesse d’environ 200 galaxies locales

(Amram et al., 2002; Garrido et al., 2002; Garrido et al., 2003; Garrido et al., 2004;

Garrido et al., 2005). Le but du relevé est de fournir un échantillon homogène de

champs de vitesse à z=0, pouvant servir de référence pour des observations à plus

grand z, d’étudier l’influence de l’environnement sur la dynamique, et de modéliser

de manière approfondie la cinématique du gaz (Amram et al., 2002). Ce relevé sera

dans le futur combiné avec le relevé WHISP qui a pour objectif d’obtenir la cinéma-

tique HI pour environ 400 galaxies, afin d’en étudier la distribution et la cinématique

du gaz neutre en fonction du type morphologique, de la luminosité et de l’environ-

nement (van der Hulst et al., 2001). La combinaison des relevés WHISP et GHASP

permettra d’établir des courbes de rotation suffisamment précises et étendues pour

étudier en détail la distribution de masse d’un grand échantillon de galaxies locales.
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Fig. 3.5 – Champ de vitesse de la galaxie NGC5371 obtenu par interférometrie Perot-

Fabry (Hernandez et al., 2005). En haut à gauche : image en bande B (Knapen et al.,

2004) ; en haut à droite : image en bande KS (Knapen et al., 2004) ; en bas à gauche :

image dans la raie Hα ; en bas à droite : champ de vitesse. Une barre est visible dans

les deux images en bandes larges ainsi que le déficit en gaz ionisé au centre de la

galaxie.

3.3 Cinématique dans l’Univers lointain

La principale difficulté dans l’étude de la cinématique des galaxies distantes pro-

vient de la taille des objets : les galaxies sont plus petites à plus grand redshift2. Il

devient donc de plus en plus difficile d’obtenir des champs de vitesse correctement

résolus spatialement à grand z, d’autant plus que le seeing représente une fraction

de plus en plus importante de la taille des objets.

Le seeing limite également la quantité de flux reçu puisque celui-ci est redistribué

sur une surface plus importante lors de sa traversée de l’atmosphère turbulente.

D’autre part, le “dimming factor” affecte la surface de brillance des objets d’un

facteur (1 + z)4, conduisant à des temps de pose de plusieurs heures aux redshifts

2Pas seulement à cause de l’éloignement mais parce qu’elles sont aussi physiquement plus petites,

voir chapitre 2.
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intermédiaires (0.1 ≥ z ≥ 1). Ces temps de pose deviennent très coûteux lorsqu’ils

ne sont pas compensés par un avantage multiplex.

Durant de telles durées d’exposition, les variations temporelles du seeing sont

également problématiques car celui-ci varie sur une échelle de temps de quelques

minutes, ce qui pose problème lors de l’utilisation des spectrographes 3D fonction-

nant sur le principe du balayage temporel (voir Annexe A), comme l’interféromètre

de Perot-Fabry. Dans l’Univers local, ce problème est contourné en ne posant pas

plus de quelques secondes par canal3 et en répétant le processus de balayage, ce

qui permet de moyenner les variations de turbulence atmosphérique. Toutefois, pour

des galaxies lointaines, la soustraction du ciel devient cruciale et cette procédure,

en ne produisant pas une PSF uniforme sur l’ensemble des données, pourrait limi-

ter cette étape à un niveau inacceptable. Afin d’étudier la cinématique des galaxies

distantes, il est donc préférable d’utiliser des spectrographes à intégrale de champ

(IFS, Integral Field Spectrograph).

Plusieurs spectrographes à intégrale de champ existent, dont les principaux sont

présentés dans la table 3.1. Seuls ceux montés sur des télescopes d’au moins 8 mètres

de diamètre sont utilisables pour l’Univers distant. Parmi ceux-ci, seuls CIRPASS,

SINFONI et GNIRS opèrent dans le proche infrarouge, ce qui permet de suivre la

raie Hα jusqu’à environ z∼1.7. A plus bas z, seul FLAMES/GIRAFFE dispose d’une

capacité multiplex (15 IFUs, voir ci-dessous).

L’ensemble de ces contraintes a conduit à la définition du spectrographe à inté-

grale de champ multi-objets FLAMES/GIRAFFE.

3.4 Le spectrographe FLAMES/GIRAFFE

3.4.1 La facilité FLAMES

La facilité FLAMES (Fibre Large Array Multi Element Spectrograph4, (Pasquini

et al., 2000) ; voir figure 3.6) occupe, avec UVES5, l’un des deux foyers Nasmyth de

l’UT2 du VLT. Elle est composée des éléments suivants :

– un correcteur de champ ;

– le spectrographe à fibres GIRAFFE (Hammer et al., 1999) ;

3Un canal correspond à une épaisseur donnée de la lame Perot-Fabry. En changeant l’épaisseur

de la lame, on change la longueur d’onde où peuvent se produisent les interférences, ce qui permet

de reconstituer l’information spectrale sur l’ensemble du champ spatial de l’interféromètre.
4http ://www.eso.org/instruments/flames/
5http ://www.eso.org/instruments/uves/
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Nom Typea ∆λb Rc Champd ∆pe

VIMOS F+L 0.37 - 1.00 200 54x54/27x27 0.67/0.33

VIMOS F+L 0.37 - 1.00 2500 27x27/13x13 0.67/0.33

SINFONI IS 1.10 - 2.45 1500-4000 0.8x0.8 0.025

SINFONI IS 1.10 - 2.45 1500-4000 3.0x3.0 0.100

SINFONI IS 1.10 - 2.45 1500-4000 8.0x8.0 0.250

FLAMES-IFU F+L 0.36 - 0.94 11000/30000 3.1x2.1 0.52

FLAMES-ARGUS F+L 0.36 - 0.94 11000/30000 11.5x7.3 0.52

FLAMES-ARGUS F+L 0.36 - 0.94 11000/30000 6.6x4.2 0.3

GMOS F+L 0.40 - 1.00 670-4400 6.9x5.0 0.20

GNIRS IS 0.90 - 2.50 1700/5900 3x5 0.15

CIRPASS F+L 1.00 - 1.67 3200 3.5x9.3 0.25

CIRPASS F+L 1.00 - 1.67 3200 4.7x13.0 0.36

a F=Fibres / F+L=Fibres et micro-lentilles / L=micro-lentilles seules /

IS=Image Slicer (voir Annexe A).

b Couverture spectrale en µm.

c Pouvoir de résolution spectrale (ordre de grandeur).

d en arcsec2.

e Echantillonnage spatial en arcsec.

Tab. 3.1 – Principales caractéristiques des principaux spectrographes à intégrale de

champ existants. La partie supérieure indique les IFUs disponibles sur 2 des 4 VLTs

alors que la partie inférieure indique les IFUs disponibles sur les 2 télescopes Gemini.

Il n’existe actuellement aucune IFU sur les télescopes Keck, ni sur le Subaru.

– le robot positionneur OzPoz (Gillingham et al., 2000; Gillingham et al., 2003) ;

– un lien de 8 fibres optiques vers le spectrographe UVES (Avila et al., 2003).

Le spectrographe GIRAFFE couvre le domaine (370-950) nm à des résolutions

spectrales moyennes et hautes (R=5000 à 30000). Il dispose de 3 modes de fonction-

nement :

– le mode MEDUSE : 131 fibres peuvent être disposées dans le champ Nasmyth

de 25 arcmin de diamètre. L’ouverture de chaque fibre est de 1.2 arcsec. 5 fibres

supplémentaires sont dédiées à la calibration simultanée en longueur d’onde ;

– le mode IFU : 15 IFUs de 6x4 micro-lentilles (de 0.52 arcsec par lentille)

peuvent être déployées dans le champ Nasmyth. Chaque IFU dispose d’une

fibre supplémentaire dédiée à la calibration en longueur d’onde. 15 autres fibres

supplémentaires sont dédiées à la mesure du fond de ciel ; ce mode est particu-
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Fig. 3.6 – Vue d’ensemble de l’instrument FLAMES (extrait du manuel FLAMES,

Keufer et al. 2004). Le dé-rotateur de champ du foyer Nasmyth est en partie visible

en bas à droite. En jaune : le positionneur OzPoz. Au fond : le spectrographe GI-

RAFFE, capot ouvert. En fonctionnement normal, le positionneur est enfermé dans

un capotage afin de limiter les lumières parasites.

lièrement bien adapté à l’étude de la cinématique des galaxies distantes car la

taille de l’IFU (3x2 arcsec2) est idéale pour des galaxies situées à z ≤ 1 (voir

chapitre 2) ;

– le mode ARGUS : 1 IFU de 22x14 micro-lentilles (0.3 ou 0.52 arcsec par len-

tille). 15 fibres supplémentaires sont dédiées à la mesure du fond de ciel et 5 à

la calibration en longueur d’onde.

Le spectrographe dispose de 38 setups spectraux (30 en haute résolution et 8 en

basse) de largeur typique ∼ 50-100 nm en basse résolution et 20-30 nm en haute

résolution. La transmission moyenne de l’instrument (atmosphère et VLT inclus) est

de 10%.

Le robot positionneur OzPoz dispose de deux plateaux (voir figure 3.7) qui per-

mettent de configurer un plateau alors que le second observe et de diminuer ainsi

significativement les overheads (environ 20 minutes pour configurer un plateau ME-

DUSE et 15 minutes pour un plateau IFU). Le robot permet de positionner les fibres

avec une précision relative de 0.08 arcsec. Le positionnement absolu des plateaux est

réalisé grâce à 4 étoiles guides fiduciaires (voir paragraphe suivant).

GIRAFFE est l’unique instrument au monde permettant d’obtenir simultané-

ment la spectrographie intégrale de champ de 15 objets avec une telle résolution

spectrale (environ 10000 en mode basse résolution, voir la figure 3.10 plus loin).

Comparées aux autres spectrographes à intégrale de champ existants, les IFUs de
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Fig. 3.7 – Plateaux de configuration GIRAFFE. A gauche : plateau en cours de

configuration ; le positionneur OzPoz est la structure jaune entourant le plateau. Au

milieu : plateau en cours d’observation. Cette partie du positionneur est le prolon-

gement supérieur de la photo de gauche. Les fibres oranges transportent la lumière

collectées par les IFUs (non visibles) vers le spectrographe GIRAFFE (non visible),

en haut à gauche de la photo. Le dé-rotateur de champ du foyer Nasmyth est vi-

sible derrière le plateau (anneau gris foncé). A droite : vue de dessous du plateau en

cours de configuration. Le mode MEDUSE a été ici configuré selon une géométrie

circulaire pour effectuer une calibration. On aperçoit également quelques fibres op-

tiques reliant les IFUs et les rétracteurs de fibres (en blanc, au bord du plateau). Le

robot positionneur est situé au premier plan : son rôle consiste à amener les IFUs

de leur zone de stationnement (au niveau des rétracteurs) à une position donnée

sur le plateau. Les IFUs sont maintenues sur la plaque par aimantation. Une fois

le plateau configuré, le positionneur opère une rotation afin d’échanger le plateau

configuré avec le plateau d’observation qui peut être à son tour reconfiguré. Ces

photos ont été prises au cours des runs d’observations du temps garanti GIRAFFE

de l’observatoire de Paris (Novembre 2003 et Octobre 2004).

GIRAFFE possèdent un faible nombre de pixels (20) ainsi qu’un faible échantillon-

nage spatial (0.52 arcsec/pixel). Pour comparaison, l’IFU de VIMOS6 est une matrice

de 80x80 fibres de 0.33 arcsec alors que celle de GMOS7 est une matrice de 25x35

avec un échantillonnage de 0.2 arcsec (voir table 3.1). En revanche ces instruments

travaillent à plus basse résolution spectrale : le pari de GIRAFFE est de compenser

en partie sa résolution spatiale modérée par une haute résolution spectrale.

3.4.2 Préparation des observations

Afin de limiter les pertes photométriques liées au désalignement objet/fibre (voir

Annexe A, table A.2.3), la position astrométrique relative des objets doit être connue

6http ://www.eso.org/instruments/vimos/
7http ://www.gemini.edu/sciops/instruments/gmos/gmosIndex.html
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à moins de 0.3 arcsec près, et la durée d’exposition limitée à 2 heures. D’autre

part, l’instrument ne dispose pas de mode pré-imageur : il faut à chaque nouvelle

observation relier le repère astrométrique de l’instrument à celui du télescope. Ceci

est réalisé grâce à 4 étoiles fiduciaires brillantes (R ≤ 15 ) qui doivent être fournies

par l’observateur dans le même repère astrométrique que les objets : au début de

chaque observation, la position du plateau est optimisée relativement à la position

de ces 4 étoiles. Afin de ne pas saturer le CCD, ces quatre étoiles doivent être dans

un intervalle maximal de 3 magnitudes. Enfin, l’utilisateur doit également fournir

une étoile guide brillante (R=11 à 13) nécessaire au guidage du télescope ainsi qu’à

l’optique active du miroir primaire du VLT. L’analyseur de front d’onde de l’étoile

guide prélève une partie du champ avant le correcteur de champ, ce qui signifie que

le champ utile pour FLAMES est vigneté par le sélecteur d’étoile guide. Ceci doit

être pris en compte lors de la préparation des observations (voir figure 3.8).

Fig. 3.8 – Contraintes imposées par l’instrument FLAMES lors de la préparation

des observations. A gauche : Foyer Nasmyth libre. L’instrument vient se fixer sur

le dérotateur de champ (couronne extérieure grise). Le sélecteur d’étoile guide est

visible au centre. Celui-ci étant situé avant l’instrument, il projette une ombre sur

le champ de vue dont il faut tenir compte. Cette photo ont été prises sur l’UT4

à l’occasion d’un run d’observation du temps garanti GIRAFFE de l’observatoire

de Paris en Novembre 2003. A droite : étoiles fiduciaires. Chaque étoile est acquise

par un FACB (Field Acquisition Coherent Bundle) constitué de 19 fibres optiques.

Chaque étoile est imagée dans un quadrant du CCD technique. Ces étoiles servent à

ajuster la position du plateau d’observation de manière à faire cöıncider les repères

astrométriques du télescope et du plateau.

GIRAFFE permet d’étudier la cinématique des galaxies de redshifts intermé-

diaires (0.1 ≥ z ≥ 1) grâce à la raie en émission [OII]. Cette raie est en général la

raie la plus brillante dans les spectres des galaxies spirales après la raie Hα (Ken-

nicutt, 1992). En moyenne, le flux dans la raie [OII] est deux fois plus faible que

celui dans la raie Hα (Glazebrook et al., 1999). Cette raie est en réalité un doublet
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à 3726.1 Å et 3728.8 Å. La résolution de GIRAFFE étant typiquement de 10000

en mode IFU, l’élément d’échantillonnage spectral est de 0.2 Å, ce qui permet de

résoudre le doublet [OII]. D’autres raies peuvent également être utilisées à plus bas

redshift, comme [OIII] et Hβ.

Une fois le catalogue de cibles potentielles réalisé, l’ESO fournit l’outil logi-

ciel FPOSS permettant de préparer les observations (voir figure 3.9). Ce logiciel

permet d’optimiser le placement des fibres à partir d’un catalogue constitué d’une

liste d’étoiles guides et d’étoiles fiduciaires potentielles et d’un catalogue de cibles

auxquelles on a attribué un facteur de priorité individuel. Pour réaliser un setup

GIRAFFE-IFU, il est en général nécessaire de disposer de cibles potentielles bien

supérieures au nombre d’IFU (15), principalement à cause de l’étroitesse du domaine

spectral de chaque configuration (en moyenne environ 70 nm en basse résolution).

Ce dernier point rend l’utilisation de redshifts photométriques (par exemple (Bol-

zonella et al., 2000)) très hasardeuse. En considérant la raie [OII] à z=0.7 et un

setup de largeur ∆λ=70 nm, la tolérance permise sur la connaissance du redshift

est de δz = ±0.1, ce qui implique que les redshifts photométriques soient connus

à ±δz/(1 + z) ≤ 0.05 près. Or les meilleures déterminations de redshifts photomé-

triques conduisent actuellement à des précisions de quelques pour-cents sur δz/(1+z)

(Collister et Lahav, 2004; Wolf et al., 2004). D’autre part, il existe toujours une frac-

tion d’objets pour laquelle la détermination du redshift photométrique échoue (par

exemple (Hogg et al., 1998)) : la cible sort alors totalement du domaine spectral

du setup GIRAFFE utilisé et est donc perdue. Ce type de redshifts doit donc être

associé à des priorités faibles lors de l’allocation des fibres.

3.4.3 Réduction des données

Le logiciel de réduction des données GIRAFFE a été réalisé aux observatoires

de Genève et de Paris (Blecha et al., 2000; Royer et al., 2002). Il comprend les

principales étapes nécessaires à la réduction de données obtenues par spectrographie

intégrale de champ :

– soustraction du biais ;

– soustraction du dark ;

– soustraction de la lumière diffusée ;

– élimination des rayons cosmiques ;

– localisation des spectres ;

– calibration spectrale ;

– “flat-fielding”;
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Fig. 3.9 – Exemple de configuration MEDUSE réalisée avec FPOSS (extrait du

manuel FPOSS). Le champ de vue Nasmyth est représenté par le cercle extérieur

rouge, et l’étoile guide par le disque rouge. Les fibres MEDUSE sont en rouge, les

fibres de mesure du fond de ciel en gris clair (non utilisées dans cet exemple) et les

FACBs en vert. Les petits cercles noirs représentent des cibles scientifiques poten-

tielles, les petits carrés noirs des étoiles fiduciaires potentielles et les petits cercles

bleus des étoiles guides potentielles. Le profil du sélecteur d’étoile guide est repré-

senté en rouge : aucun objet ne peut être observé dans cette zone. Le logiciel FPOSS

comporte des algorithmes d’optimisation automatiques permettant l’allocation des

fibres.

– soustraction de ciel (depuis version 1.11 uniquement) ;

– calibration photométrique ;

– extraction des spectres.

La procédure complète (voir figure 3.10), relativement complexe, est détaillée dans

(Blecha et al., 2000) et (Royer et al., 2002).

L’instrument GIRAFFE est un instrument remarquablement stable : il est en

général inutile de recalculer le biais à chaque observation (voir (Hanuschik et al.,

2004)), de même qu’il est en général inutile de distinguer les deux plateaux pen-

dant la phase de réduction (voir (Pasquini et al., 2004)). Compte-tenu du domaine

spectral de fonctionnement de GIRAFFE, le soustraction du dark est la plupart du

temps inutile. Comme on s’intéresse uniquement à un petit domaine spectral autour
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Fig. 3.10 – Reduction de données GIRAFFE avec GIRBLDRS. En haut : image

du CCD (données brutes) d’un setup LR4 dans le HDFS. Chaque colonne repré-

sente un spectre obtenu par une fibre optique différente (côté bleu du spectre en

bas). L’image ne représente qu’une petite partie de la bande passante spectrale.

Les colonnes particulièrement lumineuses (sur la gauche) sont des spectres d’étoiles

(confusion étoile/galaxie lors de la réalisation du setup). L’optique de GIRAFFE

possède une aberration de courbure de champ clairement visible au niveau des raies

du ciel (lignes horizontales brillantes courbées). Les raies en émission de deux ob-

jets (à gauche et à droite) ont été détectées dans le domaine de longueur d’onde

représenté ici. En bas : même région du CCD après réduction ; les raies du ciel sont

maintenant horizontales, ce qui signifie que la courbure de champ a été corrigée et

que la calibration spectrale des spectres obtenue à partir de lampes à arc est correcte.

Lors de cette étape, les spectres ont été corrigés des rayons cosmiques, “flat-fieldés”

et “rebinnés” linéairement. La dernière étape consiste à localiser horizontalement les

spectres individuels et à les extraire.
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d’une raie en émission, il est également inutile de soustraire la lumière diffusée qui

n’affecte principalement que la partie supérieure droite du CCD. Enfin, la calibra-

tion photométrique simultanée n’est généralement pas utilisée dans le cas de galaxies

distantes car les lampes de calibration sont alors beaucoup plus brillantes que les

galaxies cibles et polluent les fibres voisines.

Quelques étapes supplémentaires sont encore nécessaires : les premières versions

de GIRBLDRS ne permettaient pas la soustraction de ciel, c’est pourquoi cette étape

a été dans notre cas réalisée avec nos propres procédures IDL. Les spectres sont alors

interpolés linéairement, de manière à être échantillonnés aux mêmes longueurs d’onde

que le spectre du ciel qui est ensuite soustrait. Enfin, la dernière étape consiste à

assembler les spectres dans un cube de données en respectant l’ordre donné par le

mode l’emploi de l’instrument.

Nous avons testé la précision de la calibration en longueur d’onde en mesurant la

position d’une raie du ciel dans les spectres obtenus dans chaque fibre d’une même

IFU. Nous avons ainsi estimé que l’erreur relative de la calibration en longueur

d’onde était de 0.2 km/s, ce qui garantit une excellente précision relative sur les

champs de vitesse obtenus.

3.4.4 Analyse des données GIRAFFE

La cinématique des raies en émission peut être mesurée soit par une analyse des

moments des raies, soit par ajustement, ce qui permet ensuite d’établir à partir de

l’analyse complète du cube de données des cartes cinématiques : champs de vitesse

(moment d’ordre un ou position centrale de la raie) ou carte de dispersion (moment

d’ordre deux ou largeur de la raie). Une courbe de rotation peut alors éventuellement

en être déduite en supposant un mouvement de rotation (Teuben, 2002).

En présence de spectres à faible SNR, on utilise habituellement une analyse des

moments des raies en émission plutôt qu’un ajustement des raies, car cette technique

est en générale plus robuste dans ce cas, surtout lorsque le niveau du continu est

faible. A cause de la largeur du pixel de l’IFU GIRAFFE, la largeur des raies n’est

pas simplement due aux mouvements aléatoires du gaz mais à leur convolution avec

les mouvements ordonnés à plus grande échelle (par exemple la rotation dans le cas

d’une galaxie spirale). Ceci a pour conséquence de mélanger les raies du doublet

[OII] malgré la haute résolution spectrale de GIRAFFE, lorsque les mouvements à

grande échelle sont importants. Il devient alors impossible de calculer un barycentre

par raie.
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Nous avons donc mis au point une procédure IDL qui permet de sélectionner une

zone du spectre à ajuster pour fixer le niveau du pseudo-continuum autour de la raie

en émission. La zone ainsi sélectionnée est ensuite ajustée par une double gaussienne

avec les contraintes suivantes :

– distances entre les raies : 2.783 Å ;

– largeur des raies identiques ;

– rapport entre les raies du doublet libre.

Le résultat de l’ajustement est donc la position du doublet, la largeur commune aux

deux raies et le rapport des raies. Dans un certain nombre de cas (environ 10% des

spectres), en raison des incertitudes sur l’ajustement8, la valeur du rapport des raies

obtenu n’est physiquement pas acceptable car elle est supérieure à 1.5 (Osterbrock,

1989) (voir Figure 3.11). Dans ce cas, nous avons à nouveau ajusté la raie en forçant

ce rapport à 1.4, qui est le rapport médian observé dans les spectres intégrés. La

figure 3.12 montre le rapport des raies du doublet [OII] en fonction du rapport signal

à bruit dans la raie : cet effet n’est pas lié au rapport signal à bruit dans la raie (voir

ci-dessous). Des tests ont montré que cet effet pouvait être lié à différents facteurs

comme une contamination partielle par une raie du ciel, le niveau du pseudo-continu

adopté pour effectuer l’ajustement, ou à un pic particulièrement bruité qui empêche

l’algorithme de converger vers une solution physique.

Fig. 3.11 – Rapport du doublet [OII] en fonction de la densité électronique. La ca-

libration utilisée est celle de la tâche IRAF/Nebular-temden (voir chapitre suivant).

Les rapports de raies [OII] sont compris entre 0.259 et 1.492.

8Ce point est détaillé dans un des articles du chapitre suivant.
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Fig. 3.12 – Rapport du doublet [OII] en fonction du SNR sur l’ensemble des données

analysées. Les rapport forcés à 1.4 sont indiqués en rouge et représentent environ

10% des cas, indépendamment du rapport signal à bruit.

Afin de sélectionner les raies ayant suffisamment de signal pour être considérées

comme fiables, un critère de sélection en signal à bruit spectral a été appliqué. Dans

l’Univers local, le critère utilisé est souvent un seuil (typiquement égal à 1.5 (Amram,

1991)) sur le rapport signal à bruit défini à partir du barycentre en flux (selon l’axe

y) des raies d’émission Hα normalisé par l’écart quadratique moyen du continuum

(Garrido et al., 2005). Dans notre cas, ce dernier sous-estimerait fortement le rapport

signal à bruit dans la raie à cause de la dépression séparant les deux raies du doublet

[OII]. Nous avons donc plutôt opté pour un rapport signal à bruit défini à partir

du flux intégré dans la raie normalisé par l’écart quadratique moyen du pseudo-

continuum entourant la raie. Le rapport signal à bruit moyen dans la raie est obtenu

en normalisant à nouveau par le nombre d’éléments de résolution spectrale contenu

dans la raie. Un critère minimal de 0.75 sur le SNR moyen dans la raie a été appliqué

(ce qui correspond à environ 19 en rapport signal à bruit intégré, voir chapitre

suivant).
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3.4.5 Déconvolution des données GIRAFFE

En raison du petit nombre de pixels constituant l’IFU GIRAFFE, il est tentant

d’essayer d’interpoler les cubes de données puis de les déconvoluer afin d’en augmen-

ter la résolution spatiale. Nous avons mis au point une méthode de déconvolution des

cubes de données GIRAFFE (et, plus généralement, des cubes de donnés 3D) utili-

sant des images à haute résolution obtenues par le télescope spatial Hubble (HST).

Un résumé de cette nouvelle méthode ainsi que les premiers résultats scientifiques

obtenus sont présentés dans Flores, Puech et al. (2004, lettre reproduite ci-après) :

le détail de la méthode sera présenté dans Puech et al. (2006), article actuellement

en préparation.

Résumé de la Lettre A&A Flores et al. 2004

Cette lettre présente des résultats préliminaires d’observations réalisées avec les

IFUs GIRAFFE et analysées en utilisant une nouvelle méthode d’interpolation et

de déconvolution des cubes de donnés utilisant des images UV à haute résolution,

prises par le télescope spatial HST. Cette méthode, appelée DisGal-3D, repose sur

l’unique hypothèse que la lumière dans l’UV trace les régions de raies en émission.

Cette méthode a été testée en utilisant des cubes de données de 20 galaxies locales

obtenus par intérferométrie Perot-Fabry et artificiellement redshiftées à différents z.

Un ensemble d’environ 60 simulations a ainsi permis de montrer que cette méthode

était capable d’atteindre une résolution d’environ 0.4 arcsec (soit 4/5ème d’un pixel

GIRAFFE) sur les champs de vitesse déconvolués. Ceux-ci permettent de mesurer

Vmax à ±10% près. Des résultats préliminaires sur 3 galaxies à 0.45 ≤ z ≤ 0.65 sont

également présentés.

Commentaires sur la lettre A&A

Depuis la publication de cette lettre, une erreur a été découverte dans le mode

d’emploi de l’instrument GIRAFFE, concernant l’orientation Nord-Est de l’IFU. Ce

problème affecte la figure 2 présentée dans cette lettre sans toutefois remettre en

cause les conclusions qui sont indépendantes car elles reposent sur des simulations

utilisant des données locales.

Cette méthode s’appuie sur une hypothèse en réalité moins forte que la corréla-

tion spatiale entre les images HST dans l’UV et les régions où sont émises la raie

[OII]. Pour pouvoir l’utiliser, il suffit que les distributions spatiales du gaz et des

étoiles soit corrélées à grande échelle : dans les systèmes en cours de fusion, cette
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méthode peut conduire à fortement sous-estimer Vmax. Elle doit donc être utilisée

avec précaution dans de tels cas, et plus généralement dans tous ceux où la cinéma-

tique du gaz ne trace pas nécessairement la dynamique de l’objet, c’est-à-dire son

potentiel gravitationnel (inflows/outflows par exemple). Ceci explique pourquoi dans

un premier temps, nous avons analysé les données GIRAFFE sans y avoir recours

(voir chapitre suivant). Les données sont présentées dans la suite cette thèse en ayant

recours à une simple interpolation bilinéaire qui n’a pour but que de faciliter leur

visualisation9. Les détails concernant cette méthode de déconvolution ainsi que les

tests réalisés pour la tester seront présentés dans un futur article, le temps ayant

malheureusement manqué pour les inclure dans cette thèse.

Enfin, il est utile de souligner qu’en un pixel donné de l’IFU, cette méthode

permet de restaurer une distribution spectrale d’énergie (un spectre) qui a un ba-

rycentre (une vitesse) proche de celui qu’aurait ce spectre sans être affecté par le

seeing, mais qu’en revanche la distribution en elle-même n’est pas restaurée avec

suffisamment de précision pour pouvoir être utilisée directement, par exemple pour

une mesure de la dispersion de vitesse.

9Celle-ci n’est en effet pas évidente lorsque l’on dispose uniquement d’une matrice de 6x4 pixels

à laquelle on a enlevé les coins... La raison justifiant l’utilisation de l’interpolation dans les cartes

cinématiques est donc strictement d’ordre “cosmétique”.
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3.5 Outils logiciels

Nous avons été amenés à développer plusieurs codes afin de simuler des cubes

de donnés et/ou d’en faciliter l’analyse. Nous donnons ici un rapide descriptif de ces

outils logiciels.

3.5.1 DisGal-1D

Un certain nombre de procédures repose en partie sur cet ensemble d’opérations

élémentaires agissant sur des “spectres 1D”10 et qui permettent :

– une soustraction du ciel ;

– un calcul du rapport signal à bruit ;

– une analyse des moments des raies en émission ;

– un calcul des largeurs équivalentes des raies en émission.

DisGal-1D comporte également un ensemble de méthodes permettant des taches

plus avancées :

– filtrage des spectres conservant l’intégrité des raies en émission (voir figure

3.13) : masquage des régions du ciel et des raies en émission, utilisation de

méthodes de filtrage avancées telles que le filtrage de Savitsky-Golay (Press

et al., 1989) ou de méthodes à base d’ondelettes (Starck et al., 2002) ;

– ajustement du continuum à partir de librairies de spectres d’étoiles avec 3

méthodes d’ajustement différentes : minimisation par moindres carrés, algo-

rithmes de Monte-Carlo et de Metropolis (méthode non-linéaire).

Ces procédures ont été implémentées en C dans une version alpha par Francois

Orieux lors de son stage de 2ème année d’école d’ingénieur, stage encadré par Hector

Florès et moi-même (Orieux 200411). L’ensemble des procédures est en cours de test

et certaines d’entre d’elles ont été utilisées lors de l’analyse des données GIRAFFE,

ainsi que pour une étude des spectres de galaxies hôtes de sursauts gamma.

3.5.2 Simulation de cubes de données

Il est possible de simuler la dynamique des galaxies spirales en utilisant des

relations liant la dynamique des étoiles (vitesses et dispersions) et la photométrie

des galaxies spirales (voir (van der Kruit, 2002; Kregel et van der Kruit, 2005; Kregel

10Nous désignons par “spectre 1D”un spectre classique (flux vs. longueur d’onde) par opposition

aux cubes de données 3D regroupant plusieurs spectres 1D.
11Orieux F., Traitement et analyse de données à bas signal sur bruit pour la spectroscopie en

astronomie, Stage de seconde année d’Ecole d’Ingénieur (ESEO), 2004.
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Fig. 3.13 – Exemples de filtrage d’un spectre 1D selon différentes techniques (extrait

de Orieux 2004). La raie en émission présentée (courbes en rouge) est extraite du

spectre de la galaxie CFRS03.1349 obtenu par FORS1 (Hammer et al., 2001). De

haut en bas : spectre filtré par une méthode de lissage consistant à moyenner le

signal sur fenêtre rectangulaire glissante de 3, 15 et 31 pixels (“smoothing” usuel) ;

spectre filtré par un filtre de Savitsky-Golay avec une fenêtre de taille 15 pixels et

un ordre de 2, 3 et 4 (ordre de la spline utilisée). L’utilisation d’une fenêtre glissante

modifie la résolution spectrale et les moments d’ordre supérieur à un (barycentre)

de la raie, ce qui n’est pas le cas lorsqu’un filtre de Savitsky-Golay est utilisé (et à

condition que celui-ci soit correctement paramétré). La méthode de Savitsky-Golay

a été couramment utilisée dans la suite de cette thèse.
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et al., 2005) pour une synthèse de ces corrélations). En supposant alors que le gaz

suit la dynamique des étoiles (ce qui est approximativement le cas pour les spirales

de type tardif (Vega Beltrán et al., 2001)) on peut alors entièrement modéliser les

distributions de flux, vitesse et dispersion de vitesse le long de la ligne de visée (cette

modélisation peut même inclure un modèle simple de distribution de poussière). En

supposant que la largeur équivalente de la raie en émission que l’on cherche à simuler

est constante en fonction du rayon de la galaxie, on peut ensuite simuler un cube

de données 3D complet. Cette méthode reste toutefois limitée à la simulation de

galaxies spirales tardives.

Nous avons donc développé un ensemble de procédures permettant de simuler

directement des cubes de données GIRAFFE à partir d’un champ de vitesse, d’une

carte de dispersion et d’une image représentant le flux dans la raie d’émission à

simuler. En pratique, nous avons utilisé en entrée les champ de vitesse, carte de dis-

persion et carte de densité surfacique de masse du gaz établies à partir de simulation

hydrodynamique réalisées par (Cox et al., 2004). La carte de densité surfacique de

masse du gaz est convertie en carte de formation stellaire en utilisant une loi de

Schmidt (Schmidt, 1959; Kennicutt, 1998), puis en carte de flux Hα en utilisant la

relation de (Kennicutt, 1998). La raie Hα est alors simulée en supposant une forme

gaussienne échantillonnée à la résolution spectrale de GIRAFFE : sa position est

donnée par le champ de vitesse et sa largeur par la carte de dispersion. Le seeing

est simulé par une PSF turbulente de seeing et une échelle externe de turbulence

données (Tokovinin, 2002), elle-même simulée à partir d’un modèle de von Karman

de la turbulence atmosphérique (voir chapitre 5). Le cube à haute résolution spa-

tiale simulé est “redshifté” au z en modifiant l’échelle angulaire du pixel en fonction

du redshift (seuls les aspects spatiaux sont donc pris en compte). Ces simulations

permettent de simuler des observations GIRAFFE à partir de la raie Hα, même si

celle-ci est bien évidemment inobservable avec cet instrument : le but est de simuler

uniquement l’aspect spatial en faisant “comme si” la raie Hα était la raie [OII]. On

néglige donc la nature spectrale de la raie [OII], c’est-à-dire le fait qu’elle soit un

doublet : on suppose que la résolution spectrale, ainsi que la procédure d’analyse des

spectres, permettent de séparer efficacement les raies du doublet12. C’est ce code qui

a été utilisé dans les articles présentés au chapitre suivant.
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d’Astrophysique, 23, 115 1960.

Courtès G. SYMPOSIUM ON INSTRUMENTAL ASTRONOMY : Interferometric studies of

emission nebulosities. AJ, 69, 325 1964.

Cox T.J., Primack J., Jonsson P., et Somerville R.S. Generating Hot Gas in Simulations

of Disk-Galaxy Major Mergers. ApJ, 607, L87 2004.

Dale D.A., Giovanelli R., Haynes M.P., Hardy E., et Campusano L.E. Seeking the Local

Convergence Depth. IV. Tully-Fisher Observations of 35 Abell Clusters. AJ, 118, 1468 1999.

Dale D.A., Giovanelli R., Haynes M.P., Scodeggio M., Hardy E., et Campusano L.E.

Seeking the Local Convergence Depth. I. Tully-Fisher Observations of the Clusters A168,

A397, A569, A1139, A1228, and A1983. AJ, 114, 455 1997.
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Salo H., Laurikainen E., Bernal A., Ambrocio-Cruz P., et Le Coarer E. The

isolated interacting galaxy pair NGC 5426/27 (Arp 271). A&A, 415, 451 2004.

Garrido O., Marcelin M., et Amram P. GHASP : an Hα kinematic survey of spiral and

irregular galaxies - III. 15 new velocity fields and study of 46 rotation curves. MNRAS, 349,

225 2004.

Garrido O., Marcelin M., Amram P., Balkowski C., Gach J.L., et Boulesteix J.

GHASP : an Hα kinematic survey of spiral and irregular galaxies - IV. 44 new velocity

fields. Extension, shape and asymmetry of Hα rotation curves. MNRAS, 362, 127 2005.

Garrido O., Marcelin M., Amram P., et Boissin O. GHASP : An Hα kinematic survey of

spiral and irregular galaxies. II. Velocity fields and rotation curves of 15 galaxies. A&A, 399,

51 2003.

Garrido O., Marcelin M., Amram P., et Boulesteix J. GHASP : An Hα kinematic survey

of spiral and irregular galaxies. I. Velocity fields and rotation curves of 23 galaxies. A&A,

387, 821 2002.

Gillingham P.R., Miziarski S., et Klauser U. Mechanical features of the OzPoz fiber po-

sitioner for the VLT. Dans Proc. SPIE Vol. 4008, p. 914-921, Optical and IR Telescope

Instrumentation and Detectors, Masanori Iye ; Alan F. Moorwood ; Eds., 914–921 2000.

Gillingham P.R., Popovic D., Farrell T.J., et Waller L.G. The performance of Oz-

Poz, a multi-fiber positioner on the VLT. Dans Instrument Design and Performance for

Optical/Infrared Ground-based Telescopes. Edited by Iye, Masanori ; Moorwood, Alan F. M.

Proceedings of the SPIE, Volume 4841, pp. 1170-1179 (2003)., 1170–1179 2003.

Glazebrook K., Blake C., Economou F., Lilly S., et Colless M. Measurement of the star

formation rate from Hα in field galaxies at z=1. MNRAS, 306, 843 1999.

Hammer F., Hill V., et Cayatte V. GIRAFFE sur le VLT : un instrument dedie a la physique

stellaire et extragalactique. Journal des Astronomes Francais, 60, 19 1999.

Hanuschik R.W., Smoker J., Kaufer A., Palsa R.M., et Kiesgen M. Quality control of VLT

FLAMES/GIRAFFE data. Dans Ground-based Telescopes. Edited by Oschmann, Jacobus M.,

Jr. Proceedings of the SPIE, Volume 5493, pp. 564-573 (2004)., 564–573 2004.

Hernandez O., Carignan C., Amram P., Chemin L., et Daigle O. BHαBAR : big Hα

kinematicala sample of barred spiral galaxies - I. Fabry-Perot observations of 21 galaxies.

MNRAS, 360, 1201 2005.

Hogg D.W., Cohen J.G., Blandford R., Gwyn S.D.J., Hartwick F.D.A., Mobasher B.,

Mazzei P., Sawicki M., Lin H., Yee H.K.C., Connolly A.J., Brunner R.J., Csabai I.,
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Résultats : dynamique des galaxies

lointaines
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Ce chapitre présente les principaux résultats établis grâce au spectrographe à

intégrale de champ GIRAFFE dans le cadre du temps garanti que l’observatoire de

Paris a obtenu pour la construction de l’instrument. Ces résultats ont donné lieu à

3 articles autour desquels ce chapitre est directement articulé.

4.1 Dynamique des galaxies à z∼0.6

Résumé de l’article A&A Flores et al. 2006 (accepté)

Contexte

L’instrument FLAMES/GIRAFFE installé au VLT a été utilisé dans son mode

multi-intégrales de champ afin d’obtenir la cinématique de 35 galaxies distantes.

Cet échantillon est statistiquement complet pour IAB ≤ 22.5, 0.4 ≤ z ≤ 0.7 et
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CHAPITRE 4. RÉSULTATS : DYNAMIQUE DES GALAXIES LOINTAINES

EW0([OII]) ≥ 15. Ces observations ont été réalisées dans le cadre du temps garanti

de l’observatoire de Paris.

Buts

La cinématique des 35 galaxies est utilisée pour établir la fraction de disques en

rotation à z∼0.6, puis étudier l’évolution de la relation de Tully-Fisher à z∼0.6 en

bande B et K ainsi qu’en fonction de la masse stellaire.

Méthode

Parmi ces 35 galaxies, nous avons retenu celles dont au moins 4 pixels (1 élément

de résolution spatiale) avaient un SNR intégré d’au moins ∼ 25 (correspondant à un

SNR de 1 par élément de résolution spectral), soit 32 galaxies. Les champs de vitesse

et cartes de dispersion de vitesse ont été construit pour ces 32 objets en ajustant

le doublet [OII] par une double gaussienne. Nous avons alors classé la cinématique

des 32 galaxies en 3 classes : disque en rotation, rotation perturbée et cinématique

complexe.

Résultats

Cette classification nous a permis de montrer qu’à z∼0.6, 60% des galaxies sont

des systèmes relaxés (incluant la fraction de E/S0) avec une tendance pour les ga-

laxies les plus compactes à être dynamiquement plus perturbées que les systèmes

plus étendus. Les 40% de galaxies restantes sont constituées de galaxies n’ayant

pas encore atteint leur équilibre dynamique (mergers, résidus de fusion) ou des in-

flows/outflows. En utilisant notre classification, nous montrons enfin que la grande

dispersion de la relation de Tully-Fisher observée à grand z est fortement réduite

si l’on se restreint aux disques en rotation. La dispersion observée à grand z se-

rait donc un effet instrumental dû à l’utilisation de la spectroscopie à fente qui ne

permet pas d’échantillonner correctement la cinématique complète des galaxies et

induirait un biais important sur la nature dynamique des galaxies. Enfin, la relation

de Tully-Fisher ainsi obtenue ne montre apparemment aucune évolution en bande K

(ou masse stellaire) depuis z=0.7. La seule évolution est obtenue en bande B, et peut

être interprétée comme une évolution en luminosité d’environ un tiers des galaxies

spirales, probablement liée à une activité de formation stellaire.
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Conclusion

Avant d’être fermement établis, ces résultats devront être confirmés dans un

échantillon de plus grande taille. Si la non-évolution en bande K (masse stellaire) de

la relation de Tully-Fisher est confirmée, celle-ci fournira un moyen de test important

des scénarii de formation et d’évolution des galaxies (voir dernier paragraphe de ce

chapitre).
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—

Abstract. A precise derivation of the evolution of the Tully Fisher is crucial for understanding the interplay
between dark matter and baryonic matter in cosmological models. Using 15 deployable integral field units of
FLAMES/GIRAFFE at VLT, we have recovered the velocity fields of 35 galaxies at intermediate redshift (0.4 <

z < 0.75). This facility is able to recover the velocity fields of almost all the emission line galaxies with IAB ≤22.5
and W0(OII)≥15Å. In our sample, we find only 35% of rotating disks. These rotating disks produce a Tully-
Fisher relationship (stellar mass or MK versus Vmax) which has apparently not evolved in slope, zero point
and scatter, since z=0.6. The only evolution found is a brightening of the B band luminosity of a third of the
disks, possibly due to an enhancement of the star formation. The very large scatters found in previously reported
Tully-Fisher relationships at moderate redshifts are caused by the numerous (65%) galaxies with perturbed or
complex kinematics. Those galaxies include minor or major mergers, merger remnants and/or inflow/outflows
and their kinematics can be easily misidentified by slit spectroscopy. Their presence suggests a strong evolution
in the dynamical properties of galaxies during the last 7 Gyrs.

Key words. galaxy formation – velocity field – star formation rate – 3D spectroscopy

1. Introduction

The relationship between the luminosity and HI maximal
rotation velocity discovered by Tully and Fisher (1977,
hereafter called TF), was first used to estimate distances of
late-type galaxies. Widely studied on the local Universe at
different optical and near infrared bands, this relationship
always showed a tight and linear correlation. Corrections
to fundamental observables have been established by Tully
and Fouqué (1985) and revisited by Tully et al. (1998), es-
pecially concerning the global extinction effects. Verheijen
(2001) had compared B,R, I and K band luminosities and
HI rotation curves and concluded that TF relation reflects
a fundamental correlation between the light and the mass
of the dark matter halo. Karachentsev et al. (2002) using
2MASS survey has confirmed this result and found a TF
slope which increases steadily from B to K band.

Since 1997, many attempts have been done to derive
the TF relationship at higher redshifts and investigate

Send offprint requests to: hector.flores@obspm.fr
⋆ based on FLAMES/GIRAFFE Paris Observatory

Guaranteed Time Observations collected at the European
Southern Observatory, Paranal, Chile, ESO Nos 71.A-0322(A)
and 72.A-0169(A).

its possible evolution. Vogt et al. (1997) and Simard &
Pritcher (1998) have obtained the first rotation curves of
disk-like galaxies using long slit aligned to the optical axis,
which have been modelled using deconvolution methods.
The results of these studies are quite controversial: while
Vogt et al. (1997) found only a minor evolution of TF
relation (average effect of less than 0.2 mag in absolute B-
band luminosity), Rix et al. (1997) and Simard & Pritchet
(1998) found a strong brightening of roughly 2 mag. Later,
Ziegler et al. (2002) and Bohm et al. (2004) using the
FORS Deep Field (FDF) survey also found a significant
evolution in B band: at intermediate redshifts, they claim
that the TF relationship shows a flatter slope than that
for local galaxies. Ferreras & Silk (2001) and Ferreras et
al. (2004) have modelled the change of the TF slope in
the B band, which has been interpreted by an enhance-
ment of the star formation. More recently, Conselice et al.
(2005) have combined the Keck spectroscopy and near-
infrared imaging, and have investigated the K-band and
stellar mass TF relation. They found a lack of evolution
in either the K-band or stellar mass TF relation.

However, all the above studies at intermediate red-
shifts reveal extremely scattered Tully-Fisher relation-
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ships, i.e. they show scatters which are several magnitudes
larger than that of the tight relationships for local galax-
ies. It is possible that this scatter at high z is the ex-
planation of most of the discrepancy between the various
studies, and it is crucial to understand whether the TF
relationship is preserved at higher redshift, or if it is only
a property of local galaxies.

We notice that all the former investigations of the
Tully-Fisher relationship at intermediate redshift were
based on long (or multi) slit spectroscopy, and wonder
if the large dispersion can be related to instrumental ef-
fects. Rotation curve anomalies such as those detected by
Kannappan et al. (2002) using long-slit spectroscopy of
nearby galaxies, can be explained by velocity field distur-
bations due to minor or major mergers during the his-
tory of each galaxy, but it is unclear whether such de-
tails can be identified by using long slit spectroscopy in
distant galaxies. It is now urgent to investigate the full
3D kinematics of emission line galaxies, and to identify
possible disturbances on rotation curves, before produc-
ing thousands of rotation curves with slit spectroscopy.
FLAMES/GIRAFFE offers a unique possibility to “re-
visit” the TF relationship at moderate redshift with a
more powerful tool, i.e. a multi-integral field unit spec-
trograph with spectral resolution of about 10000Å.

This is the first paper of a serie of three articles
dealing with the result from observations in the frame
of FLAMES/GIRAFFE Paris Observatory Guaranteed
Time. This paper describe the observations, sample se-
lection, methodology and first result. Paper II (Puech et
al. 2006a) discusses in detail the kinematics of the most
compact galaxies of the sample. Paper III (Puech et al.
2006b) presents the electron density maps for six galaxies
of our sample.

The paper is organized as follows: Section 2 describes
the observations and the selection of the sample ; Section
3 shows the methodology to reconstruct velocity fields and
σ-maps and a simple scheme to classified them; In Section
4 we provide the B and K absolute band TF relations,
followed by a detailed discussion in Section 5. We adopt
the ΛCDM cosmological model (H0=70 km s−1 Mpc−1,
ΩM=0.3 and ΩΛ = 0.7) in this paper.

2. Observations

A total of 5 nights were allocated during the
FLAMES/GIRAFFE guaranteed time to study the kine-
matics of distant galaxies (ESO runs 071.B-0322(A) and
072.A-0169(A)). We used the IFU mode (3”x2” array of 20
squares 0.52 arcsec/pixel microlenses) with setups LR04
(R=0.55Å– 30 km/s) and LR05 (R=0.45Å– 22 km/s), and
integration time ranging from 8 to 13 hours (see Table
1). Observational seeing during individual exposures was
ranging from 0.35 to 0.8 arcsec. To prepare OzPoz config-
uration files including guide star and fiducial fibers (used
to center the plate), relative astrometry for each observed
field was prepared using reduced 12k images (CFHT pub-
lic database: CFRS03hr and CFRS22hr) and the HDFS

Run ID Field Setup Exp time (hr)

071.B-0322(A) CFRS03hr L05 13hr
071.B-0322(A) HDFS L04 8hr
071.B-0322(A) HDFS L05 8hr
072.A-0169(A) CFRS03hr L04 8hr
072.A-0169(A) CFRS22hr L04 8hr

Table 1. Table of observations

public Goddard images combined with UCAC and USNO-
B catalogs. The final accuracy of the astrometrical solu-
tion is better than 0.2 arcsec in rms for most galaxies.
The same astrometrical solution was used for each expo-
sure (OzPoZ pointing error< 10µm).

Data reduction has been done using the dedicated
BLDRS software developed at the Geneva Observatory
(Blécha et al., 2000). In order to verify the fiber to
fiber wavelength calibration, we systematically control the
wavelength of two sky lines in each fiber of the IFU. We
found a relative error per IFU bundle ≤ 0.2 km/s. For
reduced spectra, two methods were used to subtract the
sky, using standard software option or manually using an
IDL dedicated task. Data cubes using the [OII] doublet
emission lines for each galaxy were constructed using our
IDL dedicated package.

2.1. Sample selection

Galaxies were selected from the CFRS survey and from
the HDFS. Given the difficulty to select fifteen galax-
ies with [OII]3727 emission line on the small redshift
range available with FLAMES/GIRAFFE (for example
z=0.55-0.73 for the LR05 mode), some galaxies with faint
emission were also included during the observation to
test the capabilities of the FLAMES/GIRAFFE facility.
Among the 60 observed galaxies, 45 galaxies have a red-
shift between 0.4 and 0.75 with EW0([OII])> 0. Among
them, three (CFRS030560, CFRS030579 & CFRS030728)
were rejected due to misidentified emission in CFRS
spectra, and one (CFRS031319) was rejected because
of a strong contamination from a sky line. Six galaxies
(CFRS030032, CFRS030098, CFRS030717, CFRS030767,
HDFS4010 & HDFS4080) have EW0([OII])< 15Å and we
found that they have not enough emission to be detected
by FLAMES/GIRAFFE. Figure 1 shows the performances
of FLAMES/GIRAFFE which can detect all galaxies hav-
ing EW0([OII])≥ 15Å after 8 to 13hr of integration time.
Our final sample is then composed of 35 intermediate red-
shift galaxies having EW0([OII])≥ 15Å and IAB ≤22.5
(Table 2). As far as our selection process is concerned, it
is representative of emission line galaxies of the CFRS,
from z=0.4 to z=0.75.

In order to check the quality of datacubes, a selection
in spectral S/N was applied mimicking local standard cri-
teria (e.g. Garrido et al. 2005). In the following, we use the
mean spectral S/N per spectral resolution element, which
is defined as the total flux in the [OII] line divided by
the noise in the continuum, and normalised by the num-
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ber of spectral resolution elements in the line. We keep
only datacubes containing at least four GIRAFFE spaxels
(SPAtial piXture ELement of the instrument, see Kissler-
Patig et al. 2003 for a definition) with a mean S/N per
spectral resolution element S/Nmean ≥ 1 (which corre-
sponds to an integrated spectral S/N ≥ 25 in the spaxel).
Within the datacubes which have passed this selection,
only spaxels with a mean S/N per spectral resolution el-
ement S/Nmean ≥ 0.75 (corresponding to an integrated
S/N ≥ 19) were kept to established the velocity field and
the σ-map. This last criterium gives a median number of
spaxels used to establish the kinematical maps per galaxy
of ∼ 10. Among the 35 datacubes, three (CFRS030186,
CFRS030327 & CFRS030589) were rejected by these cri-
teria. These three galaxies have their emission too con-
centrated to be observed with the spatial resolution of
the GIRAFFE IFU. It let us with 32 galaxies with 6 to
18 spaxels (median is 10 spaxels) available to investigate
their kinematics.

For each galaxy we computed a quality factor Q by
adding the number of spaxels in four S/N classes (very
high with an integrated S/N ≥ 38, high with 25 ≤ inte-
grated S/N ≤ 38, low with 19 ≤ integrated S/N ≤ 25 and
bad with an integrated S/N ≤ 19, which have been dis-
carded) multiplied by the corresponding thresholds, and
divided by the number of spectral resolution elements in
the doublet. Two catalogues were obtained on the basis
of the quality factor (Q): 26 secure velocity fields with (Q
>10) and 6 marginally secure velocity fields (10 ≥Q >4).
The sample is presented in table 2).

2.2. Morphological parameters

Galaxies included in this sample display all the previously
reported morphologies of intermediate redshift galaxies
with emission lines, including spiral, irregular, compact
and merger galaxies. For each galaxy we have estimated
the half light radius (rhalf ) using two techniques (polyphot
and ellipse software under IRAF, see Hammer et al. 2001
for a complete description of the procedure). The sample
present a median rhalf radius of 4.7 kpc, which is close
to the median size of CFRS galaxies (Figure 2, see also
Lilly et al. 1998). We found that ∼25% of our sample have
rhalf ≤ 3.5 kpc (Guzman et al. compactness criterium, see
Figure 2) and 50% satisfy the LCG criterium (i.e., rhalf <

4.75 kpc) from Hammer et al. (2001). Detailed properties
of LCG kinematics are described in paper II (Puech et al,
2006a). The 35 galaxies selected here have morphologies
and compactness comparable to that of field galaxies with
emission lines (see Zheng et al. 2004, 2005 and Hammer
et al., 2005).

Inclinations for each galaxy were derived from HST im-
ages (WFPC2, 0.1 arcsec/pixel or ACS, 0.05 arcsec/pixel,
ESO/HST Public archive) or CFHT images for a few re-
maining cases (0.207 arcsec/pixel). By comparing results
from Sextractor (Bertin & Arnouts, 1996) to that from the
ellipse task of IRAF, we estimated the mean error to be

Fig. 1. EW0([OII]) histogram for our sample galaxies. This
plot shows that for galaxies with EW0([OII])≥ 15Å ,
GIRAFFE can retrieve their kinematics after 8hr of integration
time (black region). The major difficulty to study the detected
galaxies is then related to the flux strength. The three galaxies
with EW0([OII])≥ 15Å, but with to too spatially concentrated
emission are displayed in grey. Open histogram includes objects
with EW0([OII])< 15Å .

Fig. 2. Observed size distributions of the sample (black his-
togram) which is compared to the sizes of CFRS/LDSS survey
(open histogram). The vertical line shows the median size from
the CFRS.

∼ 2 degrees. Independent measures were also done by eye
and gave similar results with an estimated mean error of
∼ 4 degrees when compared to the above methods. In the
following, we will use the result from automatic methods
and assume an error of ±4 degrees.
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1.52

9.19

Fig. 4. Example of the fitting procedure on the galaxy CFRS030488 at z=0.601, for which the [OII]λ3729,3726Å doublet is well
resolved. The example shows the microlense grid superimposed to the galaxy (left panel), each microlense (spaxel) providing a
spectrum (central panel). Twelve spectra were selected using our S/N criteria (right panel) and are shown superimposed with
the best fit (blue line).

3. Kinematics of distant galaxies

3.1. Methodology

Among the complete sample of 35 emission line galaxies
observed with GIRAFFE, 32 galaxies are either presented
in Figure 3 (15 with rhalf > 4.75 kpc) or in Figure 1
of paper II (17 compact galaxies, Puech et al., 2006a). In
both Figures we have used a S/N mask described in section
2.1 to show their velocity fields and σ maps. These galaxies
show on average, 10 spatial GIRAFFE pixels (spaxels) for
which the median S/N per resolution element is larger
than 0.75 for the [OII] emission lines, which corresponds
to a integrated S/N of 19.

The [OII] doublets were selected by visual inspection
using a Savitzky-Golay filtering which has the advantage
over the widely used box smoothing average method to
conserve the first momentum of spectral lines (Press et al.
1989). We then fitted a double gaussian with the following
constraints: λ2-λ1= 2.783Å at rest and σ1=σ2. The line
ratio was free except when the fit failed: We then forced
the line ratio to 1.4 which was the median value observed
in our integrated spectra. This is caused either by the low
S/N, or by the difficulty to deblend the [OII] doublet in
some complex systems (see Figure 4 and below). It affects
only ∼ 10-15 % of the measured pixels and thus cannot
significantly alter our conclusions. In each case, we have
checked by eye if the derived fit was acceptable. In some
cases, we found blended [OII] spectra, in spite of the rel-
atively high spectral resolution (R ∼ 10000). This effect
is independant of the S/N and is thus not an instrumen-
tal/observational artefact (see also paper II, Puech et al.
2006a). This could be due to high local velocity gradi-
ents, multiple structures in the velocity field and/or high
local extinction. Most complex kinematics show blended
doublets conversely to more regular (rotating disks and
perturbed) kinematics (see next section).

For each galaxy, we have computed a set of 3 maps
(see Figure 3): velocity fields, velocity dispersion maps
(σ-maps in the following) and S/N maps. Velocity fields
have been derived after subtraction of the σ-clipped mean.
Sigma maps have been corrected from instrumental dis-
persion measured on a sky line. Because GIRAFFE is a
very stable instrument, we have thus neglected the vari-

ation of the instrumental response with wavelength. To
make easier the interpretation, we chose to present ve-
locity fields and σ-maps using a simple 5x5 linear inter-
polation (see figure 5). Table 2 lists the properties of 32
galaxies used for our analysis (col 1). The position is given
(cols 2 & 3), as well as the redshift, the I band magnitude
and the B and K absolute magnitude (cols 4, 5, 6 & 7),
the stellar mass (col 8), the image origin (col 9), the mor-
phological parameters rhalf , inclination and compactness
classification (cols 10, 11 and 12), the Vmax, the datacube
quality factor and the kinematical classification (cols 13,
14, & 15).

3.2. Kinematical classification

Using optical imagery and IFU observations we have de-
fined 3 kinematical classes:

– rotating disks (RD): The axis of rotation in the
velocity field follows the optical major axis and the σ-
map shows a peak near the dynamical center (σ maps
should show a clear peak near the galaxy center, where
the gradient of the rotation curve is the steepest, e.g.
Van Zee & Bryant 1999);

– perturbed rotations (PR): The axis of rotation in
the velocity field follows the optical major axis, and
the σ-map shows a peak shifted off the centre by at
least 2 spaxels, or does not show any peak;

– complex kinematics (CK): Systems with both ve-
locity field and σ-map discrepant from normal rotation
disks, including velocity fields not aligned with the op-
tical major axis (see Figure 3 for more details).

This simple classification scheme has been chosen be-
cause the low spatial resolution of GIRAFFE does not al-
low to identify small scale structures as it can be done from
exquisite studies of nearby galaxies. In the next section,
we describe the status of each individual galaxies which
are presented in Figure 3. Additional comments and maps
of galaxies classified as LCGs can be found in paper II
(Puech et al., 2006a).
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Table 2. Main properties of the sample of distant galaxies: galaxy names, redshifts, isophotal I magnitudes, absolute B and K magnitudes, origin of images, half light radii,
inclinations, compactness flags (1=compact) and quality factors (see text).

ID RAa DECa z Ib
AB MB(AB)c MK(AB)c log(M⋆)d image re

half if Cmg Vh Qi Clj

CFRS030046 03:02:28.716 +00:13:33.94 0.5120 20.79 -19.75(-20.68) -21.67(-23.62) 10.50 hst 8.30 66 0 193.99 13.75 RD
CFRS030085 03:02:25.285 +00:13:25.13 0.6100 22.00 -19.63(-20.67) -20.82(-22.78) 10.08 hst 7.59 71 0 160.48 16.00 RD
CFRS030619 03:02:46.942 +00:10:32.63 0.4854 20.80 -20.66(-20.87) -21.93(-23.77) 10.50 hst 3.87 27 1 186.19 15.25 RD
CFRS031353 03:02:48.407 +00:09:16.54 0.6340 21.35 -20.45(-21.17) -22.42(-24.33) 10.72 hst 6.40 57 0 249.49 14.75 RD
CFRS039003 03:02:32.159 +00:06:39.14 0.6189 20.77 -21.24(-21.49) 99.99( 99.99) 99.99 hst 4.87 29 0 277.34 24.00 RD
CFRS220504 22:17:58.074 +00:21:37.02 0.5379 21.02 -20.51(-20.86) -21.36(-23.22) 10.30 cfh 4.51 42 0 175.94 23.00 RD
CFRS221119 22:17:41.448 +00:18:54.45 0.5138 20.07 -21.25(-21.52) 99.99( 99.99) 99.99 cfh 4.79 31 0 245.01 21.25 RD
HDFS4020 22:32:56.074 -60:31:48.83 0.5138 21.13 -20.57(-20.97) -20.11(-21.98) 9.82 hst 4.99 50 0 137.99 24.50 RD
HDFS4170 22:32:45.557 -60:34:18.84 0.4602 20.79 -20.42(-20.95) -22.60(-24.48) 10.82 hst 3.56 51 1 207.37 16.50 RD
HDFS4180 22:32:58.008 -60:35:25.95 0.4647 21.42 -20.13(-20.82) -20.38(-22.28) 9.90 hst 5.37 64 0 137.83 20.50 RD
HDFS5190 22:33:00.088 -60:35:29.91 0.6952 21.31 -21.25(-21.95) -21.92(-23.83) 10.51 hst 4.01 59 1 201.07 15.50 RD

CFRS031032 03:02:38.736 +00:06:11.49 0.6180 20.49 -21.18(-21.46) -22.63(-24.48) 10.87 acs 1.79 37 1 166.50 6.50 ⋆PR
CFRS031349 03:02:49.099 +00:10:02.13 0.6155 20.87 -21.18(-21.73) -22.91(-24.80) 10.91 hst 3.84 48 1 282.52 15.00 ⋆PR
CFRS220321 22:18:02.930 +00:14:27.11 0.4230 20.93 -19.97(-20.34) -20.79(-22.65) 10.08 cfh 5.36 42 0 196.14 9.00 PR
CFRS220619 22:17:54.573 +00:18:59.52 0.4676 21.55 -19.33(-19.81) -19.32(-21.20) 9.50 hst 4.31 68 1 80.45 14.75 PR
CFRS221064 22:17:43.081 +00:15:07.67 0.5383 22.08 -19.87(-20.27) -21.64(-23.50) 10.39 hst 2.36 48 1 149.13 9.75 PR
HDFS4040 22:32:52.742 -60:32:07.26 0.4650 21.76 -19.89(-20.26) -20.04(-21.90) 9.75 hst 4.25 51 0 116.85 17.25 PR
HDFS5150 22:33:02.454 -60:33:46.48 0.6956 22.36 -20.19(-20.43) -21.02(-22.86) 10.14 hst 3.38 42 1 92.14 11.25 PR

CFRS030488 03:02:42.193 +00:13:24.35 0.6069 21.58 -20.37(-20.55) -20.83(-22.67) 10.07 hst 6.35 41 0 66.48 18.00 CK
CFRS030508 03:02:40.450 +00:13:59.36 0.4642 21.92 -19.60(-19.82) -20.34(-22.18) 9.87 hst 3.32 38 1 93.14 24.00 CK
CFRS030523 03:02:39.375 +00:13:27.14 0.6508 21.31 -20.66(-20.93) -21.54(-23.39) 10.35 hst 3.57 41 1 115.90 12.25 CK
CFRS030645 03:02:45.629 +00:10:27.95 0.5275 21.36 -20.30(-20.66) -21.34(-23.20) 10.27 hst 4.57 45 1 149.85 26.25 CK
CFRS031016 03:02:41.006 +00:06:55.45 0.7054 22.35 -19.58(-19.25) -21.23(-22.99) 10.23 cfh 8.82 67 0 19.55 6.50 CK
CFRS031309 03:02:52.028 +00:10:33.36 0.6170 20.62 -21.03(-21.77) -22.90(-24.81) 10.90 hst 9.56 71 0 106.44 17.50 CK
CFRS220293 22:18:03.560 +00:21:31.27 0.5420 22.01 -19.69(-20.06) -20.89(-22.75) 10.10 cfh 7.05 45 0 150.03 14.75 CK
CFRS220919 22:17:46.458 +00:16:53.03 0.4738 21.77 -19.98(-20.18) -19.53(-21.36) 9.54 hst 2.52 60 1 53.47 15.50 CK
CFRS220975 22:17:45.117 +00:14:46.71 0.4211 20.21 -20.40(-21.13) -22.52(-24.44) 10.82 hst 3.82 50 1 490.31 9.00 CK
HDFS4070 22:32:58.228 -60:33:31.40 0.4230 22.04 -19.26(-19.43) -19.67(-21.50) 9.62 hst 3.23 40 0 66.47 12.75 CK
HDFS4130 22:32:41.484 -60:35:16.13 0.4054 20.09 -20.90(-21.19) -22.12(-23.98) 10.62 hst 4.03 36 1 184.09 17.50 CK
HDFS5030 22:32:57.517 -60:33:05.94 0.5821 20.40 -21.73(-21.88) -22.68(-24.51) 10.81 hst 4.19 25 1 88.66 9.25 CK
HDFS5140 22:32:56.082 -60:34:14.05 0.5649 22.38 -19.76(-20.34) -20.46(-22.35) 9.91 hst 2.56 50 1 268.17 10.75 CK
HDFS4090 22:32:54.053 -60:32:51.58 0.5162 22.15 -19.70(-19.69) -19.82(-21.63) 9.67 hst 1.53 45 1 23.66 7.50 CK

a J2000 coordinates.
b Isophotal magnitudes.
c Absolute AB magnitude following the Hammer et al. (2005) method (uncorrected for dust). In parenthesis the corresponding Vega magnitudes corrected for

dust/inclination (see section 4) are given.
d Stellar mass in M⊙, following the Hammer et al. 2005 method .
e Half light radius in kpc.
f Inclination in deg.
g Morphological compactness following the Hammer (2001) criteria (1=compact galaxy).
h Maximal gradient of the velocity field corrected from inclination and from instrumental effect (see section 3) in [km/s].
i S/N Quality factor see section 3 for details.
j Kinematical classification (see section 3.2 for details): RD: rotating disks; PR: perturbed rotations; CK: complex kinematics.
⋆ The classification of the kinematics of these two galaxies (CFRS031349 and 031032) have been modified from RD to PR and CK to PR, respectively (see section 3.4).
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3.3. Notes on the 15 individual objects presented in

Figure 3

CFRS030046: It is a rotating disk with a rotation axis
nearly parallel to its optical major axis and the σ map
peaks in the center. It has been classified as a Sbc galaxy
by Zheng et al. (2005).
CFRS030085: This is an highly inclined galaxy (71 de-
grees); its kinematics satisfies all the criteria of a rotating
disk. It is a luminous IR galaxy (LIRG, LIR ≥ 1011 L⊙),
which has been classified by Zheng et al. (2004) as a spi-
ral, although its color map resembles that of an irregular
galaxy.

CFRS031353: it is almost a rotating disk with its ro-
tation axis parallel to its major axis and a peak in the
center of its σ-map. It has been classified as a Sab galaxy
by Zheng et al. (2005).
CFRS039003: it is almost a rotating disk with its rota-
tion axis parallel to its major axis and a peak in the center
of its σ-map. It has been classified by Zheng et al. (2004)
as an Irr galaxy with a large and red central region which
is a possible bulge. This galaxy is a LIRG with SFR ∼ 100
M⊙/yr (from IR and Hα fluxes). Its electron density map
has been recovered in paper III (Puech et al. 2006b).
CFRS220504: it is a rotating disk with its rotation axis
parallel to its major axis and its σ-map shows a double
peak in two IFU spaxels near its center, They are probably
an effect of the low spatial resolution of GIRAFFE, this
double peak are reproduced by our simple rotational disk
model (see next section). Unfortunately, we have only a
deconvolved CFHT image for this galaxy.
CFRS221119: it is a rotating disk with the rotation axis
parallel to its major axis and its σ-map shows an elongated
peak corresponding to two IFU spaxels, which may be
due to the low spatial resolution of GIRAFFE and/or a
border effect. Unfortunately, we only have at our disposal
a deconvolved CFHT image for this galaxy.
HDFS4020: it a rotating disk with the rotation axis par-
allel to its major axis and its σ-map shows an elongated
peak corresponding to two IFU spaxels (reproduced by
our model), which may be due to the low spatial resolu-
tion of GIRAFFE and/or to a border effect at the top
left spaxel. Its morphology reveals a spiral-like structure
revealed by the HST image.
HDFS4180: it a rotating disk with its rotation axis
nearly parallel to its major axis and a peak in the cen-
ter of its σ-map. Its morphology reveals a standard spiral
structure on the HST image.
CFRS220321: it has a perturbed rotation without any
peak in the center of its σ-map. The velocity gradi-
ent seems to be slightly rotated from the major axis.
Unfortunately, we have only a deconvolved CFHT image
for this galaxy.
HDFS4040: it has a perturbed rotation without a peak
in the center of the σ-map. Its morphology reveals both
a large spiral structure and a large diffuse component
around the galaxy, which could be a possible “relic” of
a previous merger event.

CFRS030488: its kinematics is classified complex. The
σ-map shows a high S/N peak on the left and it shows a
perturbed region on the velocity field (on the top), which
corresponds to a diffuse component on the HST image.
This region is oriented towards an emission line galaxy at
the same redshift (CFRS030485 at z = 0.606) which is
off by < 46 kpc which could be a fly-by companion. Its
morphology has been classified as irregular by Brinchman
et al. (1998).

CFRS031016: its kinematics is classified complex be-
cause both the velocity field and the σ-map appear per-
turbed. For this galaxy, we have at our disposal only a
deconvolved CFHT image.

CFRS031309: its kinematics is classified complex be-
cause both the velocity field and the σ-map appear per-
turbed. This system is actually a chain of galaxies under-
going an obvious merger event and a high star formation
rate is detected both in radio and in infrared (Flores et
al. 2004). The FLAMES/GIRAFFE IFU covers only the
central part of the system.

CFRS220293: its kinematics is classified complex; its σ-
map shows no peak in the centre and the rotation axis
is not well aligned with the optical axis, our perfect disk
simulation can not reproduce the σ-map. Unfortunately,
we have only a deconvolved CFHT image for this galaxy.

HDFS4070: its kinematics is classified complex because
both its velocity field and σ-map appear perturbed. Its
morphology reveals a bar and a diffuse component which
extends beyond the size of the IFU.

Combining optical imagery and 3D information from
paper II (Puech et al, 2006a) and this paper, we find that
only 34% of galaxies are rotating disks. Other galaxies
show some kind of disturbance going from perturbed σ-
map to complex velocity field and σ-map. Table 3 sum-
marises the classification of our sample (see also section
3.4).

3.4. Testing the classification

We are aware that classification of galaxy kinematics is not
an easy process.We stress out that the above classification
has been done independently by 3 of us (HF, FH and
MP) and then compared our results. By many aspects,
we have been faced with a similar problem to that of the
classification of morphologies of distant galaxies during
the 80s, after the release of the deep images of field galaxies
by the HST.

To help the morphological classification of galaxies,
generic softwares (such as GIM2D or GALFIT) have been
elaborated. Most of them are based on the comparison to
a standard model, e.g. a disk plus bulge model. Any de-
viation from these standards can be taken as a measure
of the level of irregularity. We propose to adopt a similar
scheme, and then relate our observed velocity fields to the
sigma maps, assuming both being related to a rotating
disk.
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Number (%) All LCGs non-LCGs

Rotating disks 11 (34%) 3 (18%) 8 (53%)
Perturbed rotation 7 (22%) 5 (29%) 2 (13%)
Complex kinematics 14 (44%) 9 (53%) 5 (33%)

Table 3. Kinematical classification of the sample of 32 galaxies based on the visual examination of velocity field and sigma
maps, and the test of the classification (see section 3.4).

In the following we then assume that ALL the observed
galaxies are indeed rotating disks and that all the observed
large scale motions in the velocity fields correspond to ro-
tations. We can derive a pseudo rotational curve for each
galaxy. Accounting for instrumental PSF and seeing ef-
fects, we have derived the corresponding sigma maps. In
doing so, we have tried to optimise the coincidence be-
tween the sigma peak in the observed map to that of the
simulated map, using the full range of uncertainties in
the estimations of the inclination and PA. In other words,
we have tried to force each system to appear as a rota-
tional disk. Under this assumption, we have re-scaled all
the sigma intensity of the peak in the simulated sigma
map, to that of the observed map, at the same spaxel lo-
cation. Because the amplitude of the sigma peak is directly
proportional to the amplitude of the maximal velocity, the
re-scaling of sigma (model) to sigma (observed) has been
limited within the range of 1.0-1.5, the latter value corre-
sponds to an upper limit of the uncertainty on the esti-
mate of Vmax. To simulate the sigma maps derived from
velocity fields, we have developed the following procedure
for each galaxy:

– A high resolution velocity field covering the whole IFU
FoV is generated using a standard rotation curve pa-
rameterization following assumptions: The inclination
is the one determined from HST images, the PA is
identified with the direction of the maximal gradient
within the velocity field, the dynamical center is sup-
posed to be located at equal distance of the maximal
and the minimal velocities of the velocity field, and the
amplitude of the rotation curve is taken to be the mea-
sured 2Vmax in the GIRAFFE velocity field, corrected
from inclination (see section 3.5);

– A high resolution datacube is then simulated assuming
a simple gaussian shape for each emission line and us-
ing the following recipe: the sum flux of the lines falling
in a given GIRAFFE spaxel matches the [OII] flux de-
tected in the corresponding spaxel of the GIRAFFE
datacube (counts were distributed uniformly in each
GIRAFFE spaxel), and each line is supposed to have
an intrinsic dispersion equal to the minimal velocity
dispersion of the GIRAFFE σ-map;

– Using this high resolution datacube, a GIRAFFE dat-
acube is simulated, taking into account a 0.81 arcsec
seeing (median value at 0.5 nm at Paranal). A σ-map
is computed from this simulated GIRAFFE datacube;

– This procedure is iterated two times: during the
first iteration, the fluxes measured on the simulated
GIRAFFE spectra are reinjected as new GIRAFFE

fluxes, and the process is repeted. During the second
iteration, a correction factor is applied to the maxi-
mal velocity gradient to make the amplitudes of the
simulated and observed σ-maps match. This factor is
required to account for the influence of the seeing and
the large spaxel size of the GIRAFFE IFU;

– A last iteration is done for some galaxies, trying to op-
timize the PA within the uncertainty on the direction
of the maximal velocity gradient in the velocity field
(both the maximal and minimal velocity positions are
uncertain at ± half a GIRAFFE spaxel).

We use two parameters to compare simulated and ob-
served σ-maps. The first one is the distance (in spax-
els) separating the location of the peak in both maps,
d(MAXobs, MAXmod). The second one, is the (nor-
malised) difference between the amplitude of the peak of
the observed σ-map and of the amplitude of the simulated
σ-map measured at the same spaxel location: ǫσ[maxobs]
= (σobs[Maxobs]−σmod[Maxobs])/σmod[Maxobs]. Figure
6 shows the distribution of galaxies in the ǫσ[maxobs]
vs. d(MAXobs, MAXmod) plane. In this plot, blue dots,
green squares and red triangles represent respectively
the galaxies classified as rotation disk, perturbed rota-
tion and complex kinematics (see Table 2). All rotation
disks but one (CFRS031349) have ǫσ[maxobs] < 0.2 and
d(MAXobs, MAXmod) = 0. Conversely, we find one galaxy
(CFRS031032, for which kinematics was formerly classi-
fied as complex), which could be a perturbed disk, al-
though the simulated sigma peak is much larger than the
observed one. Note also that this galaxy is the most com-
pact of the sample (see details in paper II, Puech et al.
2006a).

Notice also that two galaxies (CFRS030508 and
HDFS5140), for which velocity fields are probably re-
sulting from an outflow (the kinematical axis is almost
perpendicular to the major axis of the galaxy), appear
as rotational disks in Figure 6. This shows the limit of
the above method since outflows mimic rotational motion
when considering the relation between velocity fields and
sigma maps. Those two objects are kept as having complex
kinematics.

3.5. Vmax of distant galaxies

To determine Vmax for each galaxy we derive 2Vmax us-
ing the direct measure of the maximal gradient of the ve-
locity field from FLAMES/GIRAFFE. Given the sizes of
the galaxies and that of the IFU, we are likely sampling
an area which is large enough to recover Vmax of disk
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CFRS031349

CFRS031032

Fig. 6. Plot d(MAXobs, MAXmod) versus ǫσ[maxobs]: blue
dots, green squares and red triangles represent the galaxies
classified as rotation disk, perturbed rotation and complex
kinematics, respectively. All the galaxies classified as rotating
disk but one (CFRS031349) are concentrated in a small region
of the plot (see text for details).

galaxy. Following Persic & Salucci (1991), Vmax is mea-
sured at rhalf ≥ 1.5Rd (disk radius Rd, equals to 2.2 times
the effective radius Re). At z=0.55, GIRAFFE can mea-
sure Vmax for all the galaxies with rhalf < 8 kpc (<3
GIRAFFE spixals), which is the case for all rotating disks
of the sample (table 2). Using hydrodynamical simulations
of a Sbc Milky-Way like galaxy by Cox et al. (2004), we
simulated GIRAFFE observations assuming median at-
mospherical conditions at ESO VLT (0.81 arcsec seeing
at 500 nm). We scaled the template (Vrot = 160 km/s and
i = 53 degrees) to fill boxes of length ranging from 0.75
to 4 arcsec to mimic distant galaxies, and then compared
kinematics seen by GIRAFFE with the original simulation
(see figure 7). We found that for spiral galaxies with sizes
ranging from 1.5 to 3 arcsec, GIRAFFE underestimates
the maximal rotational velocity by ∼ 20%. For more com-
plex kinematics, the correction factor should be bigger,
given the velocity gradient (see Figure 3 and discussion
in Puech et al., 2006a). In the following, we choose to as-
sume a constant factor of 20% whatever the dynamical
class (spiral or perturbed/complex). This factor is rougly
consistent with the one derived from the simulations of
Kapferer et al. (2005) mimicking longslit spectroscopy of
distant rotating disks.

One could think to derive individual correcting factors
from numerical simulations using a very detailed model-
ing. However, this would required a large number of pa-
rameters to be fitted, and given the small number of spax-
els in the GIRAFFE IFU, it would most probably become
difficult to solve the degeneracy between some of these
parameters. It is thus important to keep in mind that,

a possible residual error of 20% (0.08 dex, depending on
the size of the galaxy) could affect the derivation of the
maximal velocity. Only 3D instruments with better spatial
resolution could give a better determination of Vmax.

Fig. 7. Correcting factor for the maximal rotational velocity vs
galaxy size. Due to its poor spatial sampling, the GIRAFFE
IFU leads to underestimate Vrot by a factor 1.20 ± 0.04 for
galaxies sizes between 2 and 3 arcsec. Full line: tilted view
(∼ 53 degrees). Dash line: top view (∼ 25 degrees) from Cox
et al. (2004).

4. The Distant Tully-Fisher relation

We have investigated the Tully-Fisher relationship of in-
termediate redshift galaxies using two absolute bands B
and K, as well as an estimate of the stellar mass. Absolute
magnitudes were derived following Hammer et al. (2001
and 2005), on the basis of interpolating the photomet-
ric measurements from B, V, I and K band. Hammer et
al. (2001) estimated that the global errors on the derived
absolute magnitudes are comparable to the photometric
error measurements, i.e. less than 0.1-0.2 magnitude (see
Table 2). We then correct all absolute magnitude val-
ues by considering corrections related to the inclination-
dependent intrinsic absorption due to dust. For this, we
have followed Tully et al. (1998), in applying corrections
which depend on the galaxy luminosity (see their equa-
tions 7 to 14). Following Tully et al. (2004), we applied an
additional correction of 0.27 magnitude in B band (0.04
mag in K band) which accounts for extinction correction
applying on face-on galaxies (see also Tully & Fouqué
1985).

The stellar masses of these galaxies have been esti-
mated from K-band magnitudes and optical colors. We
have chosen a conservative approach, which assumes that
M/LK depends on the rest-frame B-V color following the



H. Flores et al.: Tully Fisher relationship at z∼ 0.6 9

relation derived by Bell et al. (2003; see Hammer et al.
2005 for more details). This approach empirically accounts
for the contamination by young populations of super red
giant stars, which can affect the K band luminosity, espe-
cially for young starbursts.

4.1. K band TF relation

Verheijen (2001) and Karachentsev et al. (2002) show a
local TF relationship which is quasi-linear in K band with
a slope ranging from -11.3 to -9. Verheijen (2001) claims
that the scatter of the relationship is much smaller than
σ=0.17, a value provided by the intrinsic uncertainty of
the distance of Ursae Major galaxies. As expected, the
TF relationship in K band shows the smallest scatter
when compared to that established at bluer wavelengths
(Verheijen, 2001).

Figure 8 presents the TF relationship for 30 interme-
diate redshift galaxies for which we have been able to cal-
culate their absolute K band magnitude (see Table 2). At
first sight, it does not differ considerably from that found
by Conselice et al. (2005), except that it samples only the
highest luminosity range. As in Conselice et al. (2005),
it shows a very large scatter, which overpasses by several
magnitudes what is found for local galaxies. Further ex-
amination of the relationship shows that almost all the
scatter is related to those galaxies which velocity fields
have been classified either as complex or perturbed rota-
tion. By considering only the 10 rotating disks, almost all
the scatter is removed, and the TF relationship at moder-
ate redshift is likely being very similar (slope, zero point
and scatter) to what has been found for local galaxies.

A similar effect is found when considering the TF rela-
tionship with stellar masses (Figure 9) instead of MK . The
relationship is again very similar to that found for local
galaxies, with perhaps a slight trend that distant spirals at
a given Vmax value show a lower stellar mass (on average
by 0.1-0.2 dex) than local spirals.

4.2. B band TF relation

Figure 10 presents the TF relationship based on the MB

magnitude for 32 intermediate redshift galaxies. As in sec-
tion 4.1, most of the dispersion is related to interlopers,
i.e. to galaxies with velocity fields different from those of
rotating disks. For the eleven rotating disks we however
notice that the scatter is larger than what is found for local
galaxies. We have verified if this can be due to the uncer-
tainty on the correction related to the inclination (which
is much larger at B wavelength than that at K band),
which could especially affect galaxies which have not been
imaged by the HST. It seems that it is not the case be-
cause the three galaxies lying at 3 σ above the local TF
possess HST images (HDFS4020, 4180 and 5190). There
are 3 to 5 spirals which show a higher B luminosity than
that expected from the local TF, while none are showing
the reverse effect (lower B luminosity than expected). It

Fig. 8. TF relation in K band (Vega magnitudes). Red trian-
gles, green squares and blue dots represent, complex kinemat-
ics, perturbed rotations and rotating disks, respectively. Full
and dotted lines represent the local TF and its 3 sigma scatter
amplitude (following Conselice et al., 2005). This plot shows
that all the scatter of the TF relation is caused by interloper
galaxies with kinematics classified either as complex or per-
turbed. Considering only rotating disks, the TF relationship
at moderate redshift is similar (slope, zero point and scatter)
to that in the local universe. For each galaxy, the error bars
are shown.

Fig. 9. Stellar mass versus Vmax relation of distant galaxies.
Symbols are same as in Figure 6. The same effect is detected as
in K band. The relationship is again very similar to that found
for local galaxies. Error bars on the stellar mass are typically
0.1-0.2 dex (see Hammer et al.., 2005).

might be understood if we were directly viewing an highly
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Fig. 10. TF relation in B band (Vega magnitude, corrected
for extinction). Symbols are same as in Figure 6. Error bars
for each galaxy are included. The scatter of local disks in this
relation appear to be larger than in Figure 6 and 7, although
always smaller than the 3 sigma of local relation , dotted lines),
This could be related to an activated star formation event.

active star formation event (such as a giant HII region) in
some distant spirals.

5. Discussion

Using the GIRAFFE multiple IFU modes available at
VLT, we have been able to characterise the velocity fields
of 32 intermediate redshift galaxies (z∼ 0.55) among 35
galaxies which have been selected from their apparent
magnitudes (IAB < 22.5) and their emission line prop-
erties (W0([OII]) > 15 Å ). This sample, although small,
is representative of the general properties of emission line
galaxies selected in the Canada France Redshift Survey
(see Hammer et al., 1997). Indeed, the GIRAFFE wave-
length range is so small (approximately 800Å for the
LR04 and LR05), that the number of available objects
in the field is equal or lower to the available number of
IFUs, so our selection is unlikely to provide strong biases.

Our classification scheme is very simple, assuming the
velocity field of rotating disk to be a standard (class ”ro-
tating disk”, RD). A discrepancy in the σ map (absence
of peak in the centre of an apparently rotating velocity
field), leads us to classify the kinematics as ”perturbed
rotation” (class PR), since it might illustrate a possible
minor merger event, which is not affecting the disk sta-
bility, but has an expected signature in the σ map. We
have compared our observed σ map to a simple perfect
rotating disk model. Further discrepant are all systems
showing two or more discrepancies in either the velocity
field maps or in the σ maps ( ”complex kinematics” class,
CK). In our next paper, further work will be dedicated

to improve these classifications, including by the differen-
ciation of the various complex kinematics Those will be
useful, especially when a larger set of data will be avail-
able.

Could we have misidentified some observed velocity
fields, and could it affect our conclusions ? The answer to
the first question is yes, especially for the 6 velocity fields
for which the kinematical properties of the [OII] doublet
have been characterised by only 6 to 8 GIRAFFE spax-
els (i.e. less or equal to 2 spatial resolution elements, see
Table 2). Among them, 3 are classified as ”perturbed ro-
tation” and 3 as ”complex kinematics”. Further investi-
gation of their individual spectra in the IFU casts some
doubt about the classification of 2 galaxies (CFRS031016
and HDFS4090) for which the kinematics has been classi-
fied as complex (CK). Indeed all show well resolved [OII]
doublet, a property shared by most rotating disks in our
sample, but generally not by objects with complex kine-
matics. Recall that the complete sample of 35 galaxies
with IAB < 22.5 and W0([OII]) > 15 Å, includes also 3
objects which are so compact that the emission line area
is too small to conclude on their nature. So it is difficult to
conclude on the kinematics of 5 (2+3) objects in the com-
plete sample, 4 of them being compact galaxies. In this
sample, the fraction of rotating disks is ranging from 1/3
(11/35) to 1/2 (18/35) depending on the final classifica-
tion of the above 5 galaxies with uncertain velocity fields.
Because these are related to compact galaxies, which are
dominated by complex kinematics (see Table 3 and Puech
et al., 2006a), it is reasonable that the rotating disk frac-
tion is closer to 1/3 of the sample.

One can also wonder if our sample is not contaminated
by low mass interlopers, since Figure 7 shows that rotating
disks have slightly higher stellar masses than the average.
By limiting our sample to Mstar > 1010 M⊙, 7 rotating
disks are found within 21 galaxies (33%), so this cannot
affect our conclusions. A similar but stronger effect can
be found in Figure 8, which evidences that rotating disks
are brighter in B than other galaxies. At first sight, this
might be interpreted as a ”downsizing” effect, i.e. the less
massive or luminous objects are showing the more evo-
lution. It might be also understood as a subtle selection
effect, because it is probable that relaxed systems, such
as rotating disks, are less efficient in producing stars that
systems with complex or perturbed kinematics. To be ob-
served with GIRAFFE, galaxies should have enough [OII]
fluxes, and we suspect that some rotating disks with small
masses might have escaped from our sample due to our se-
lection criterion.

6. Conclusion

We find that 3D spectroscopy is the only way to probe
the dynamics of distant galaxies, and then the evolu-
tion of the Tully-Fisher relationship. We stress out that
FLAMES/GIRAFFE, with its systems of 15 deployable
IFUs, is unique to perform these measurements. All the
trends described below have to be confirmed by using
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a larger data set of distant galaxy velocity fields, which
is scheduled in the frame of a large program at VLT
entitled IMAGES (Intermediate MAss Galaxy Evolution
Sequence).

1. Almost half of the emission line galaxies at
moderate redshifts have complex kinematics,
revealing mergers, merger remnants and in-
flow/outflows. It evidences that random large scale
motions are dominating their velocity fields. Obvious
mergers from the imagery (e.g. CFRS031309) share
this property as well as most of the compact galax-
ies, and this gives some credit to the Hammer et al.
(2005)’ conjecture that merging is, at moderate red-
shifts, an important process in activating the star for-
mation. The 7 objects (22%) with perturbed rotation
(σ peak off the center) could be related to minor merg-
ers or to interactions (e.g. CFRS031349): Those would
not destroy the disk rotation but are expected to in-
crease the dispersion near the impact area or to dis-
tort significantly the sigma peak. We noticed also that
inflow/outflows motions may be revealed by a large
offset between the optical and the dynamical axis. It
could be the case for 4 galaxies (12% of the sample)
which have compact morphologies and generally have
low stellar masses (see Puech et al., 2006a). In such
cases, it is possible that these motions dominate the
rotational motions. In most cases, complex kinemat-
ics are suggestive of mergers or merger remnants for
which the circular motions in the disk have been de-
stroyed leading to large gas motions as those revealed
by GIRAFFE. This will be investigated in a forthcom-
ing paper by comparing our observations to realistic
numerical simulations such as those performed by Cox
et al. (2004).

2. At z∼ 0.6, almost 40% of all galaxies with MB

< -19.5 are not rotating disks, i.e. they are not
at dynamical equilibrium. The fraction of inter-
mediate galaxies which have not reached a dynamical
equilibrium is very large: 66% of of non rotating disks
in our sample corresponds to 36% of all z∼ 0.6 galaxies
with MB < -19.5. This is based on Hammer et al (1997)
who found that 60% of z∼ 0.6 galaxies have W0([OII])
> 15 Å . Interestingly, our finding that at moderate
redshifts, 36% of galaxies are not rotating disks nei-
ther ellipticals supported by dispersion, corresponds to
the fraction of peculiar (irregular/compact/merger, see
Zheng et al., 2004, 2005 and references therein), while
those objects are almost absent in samples of nearby
galaxies. We also notice that most galaxies (but not
all) with unambiguous spiral morphologies show rota-
tional motions, a property shared by some irregulars
(e.g. CFRS039003). Table 3 also reveals a trend be-
tween kinematics stability with the half light radius,
since less than 1/4 of compact galaxies are rotating
disks.

3. We find that all the previously reported evo-
lution of the Tully-Fisher relationship are re-

lated to instrumental reasons, i.e. to the incapa-
bility of slit spectroscopy to distinguish rotating disks
from other perturbed or complex rotational fields. Our
work definitively resolve the origin of the large scat-
ter found by all previous studies based on slit spec-
troscopy. Selecting a sample at random within the field
emission line galaxies, would lead to only 34% of ro-
tating disks, those which could be used to establish
a proper Tully-Fisher relation. Even by selecting ex-
tended objects (rhalf > 4.7 kpc), the number of objects
contaminated by random motions is still large (47%).
It is unclear whether this definitively prevents the use
of slits for deriving the TF of distant galaxies.

4. The Tully-Fisher relationship (stellar mass-
velocity) has apparently not evolved, either in
slope, zero point or scatter. Rejecting the galax-
ies with non-relaxed dynamics, leads, at z∼ 0.6, to a
Tully-Fisher relationship which shows no evidence for
a redshift change when comparing velocity to MK or
stellar mass. It somewhat strengthens our confidence
in our estimates of stellar masses, since the rotating
disks actually display the whole range of star forma-
tion activity from starbursts to LIRGs. An absence of
evolution of the Tully-Fisher relationship with stellar
mass will provide in the near future an important tool
to distinguish predictions from the galaxy formation
scenarios. Its reported evolution in the blue evidences
that ∼1/3 of the spirals shows a significant brighten-
ing of their blue luminosities, as expected if they are
hosting an active star formation. Interestingly a simi-
lar effect has been also found in a sample of galaxies in
compact groups (see Mendes de Oliveira et al., 2003).
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Blécha A., Cayatte, V., North, P. et al., 2000, SPIE 4008, 467.
Bershady M., Andersen, D., Harker, J. et al., 1999, ASP Conf.

Series vol. 182.
Bell E, McIntosh, D., Katz, N & Weinberg, M. 2003 ApJS 149,

289.
Bell E., Papovich, C. Wolf, C. et al., 2005, ApJ 625, 23.
Bertin, E. & Arnouts, S. 1996, A&AS 117, 393.
Bohm A., Ziegler, B. L., Saglia, R. P. et al., 2003, A&A 420,

97.
Brinchmann, J., Abraham R., Schade D. et al., 1998, ApJ 499,

112-133
Conselice C., Bundy, K., Ellis, R. et al., 2005, astroph/0503597.
Cox T., Primack J., Jonsson P. & Somerville R., 2004, ApJ,

607, 87.



12 H. Flores et al.: Tully Fisher relationship at z∼ 0.6

Ferreras I., Silk J., Bohm A. & Ziegler B. 2005, MNRAS 355,
64.

Ferreras I. & Silk J., 2001 ApJ 557, 165.
Flores H., Hammer F. Thuan T.X. et al., 1999, ApJ, 517, 148.
Flores H., Hammer F., Elbaz D. et al., 2004, A&A 415, 885.
Garrido O., Marcelin, M., Amram, P. et al., 2005, A&A 362,

127.
Hammer F., Flores H., & Lilly S. et al., 1997, ApJ 481, 49.
Hammer F., Gruel N., Thuan T.X. et al., 2001, ApJ 550, 570.
Hammer F., Flores H., Liang Y. et al., 2005, A&A 430, 115.
Kannappan S., Fabricant D., Franx, M. 2002, AJ 123 2358.
Kapferer W., Kronberger T., Schindler S. et al., 2005, as-

troph/0509534.
Karachentsev I., Mitronova, S., Karachentseva, V. et al., 2002,

A&A 396 431.
Kissler-Patig M., Copin Y.,Ferruit P. et al., 2003, AN 325, 159.
Liang Y., Hammer F. & Flores H., A&A submitted.
Lilly S., Schade D., Ellis R. et al., 1998, ApJ 500, 75.
Mendes de Oliveira, C., Amram, P., Plana, H. & Balkowski,

C.1991 AJ 126, 2635.
Persic M. & Salucci P. 1991, ApJ 368, 60.
Press W., Flannery B., Teukolsky S. & Vetterling, W. 1989,

“Numerical recipes in C. The art of scientific computing”
Puech, M., Hammer, F., Flores, H., Ostlin, G. and Marquart,

T., 2006a, A&A submitted (paper II)
Puech, M., Flores, H. & Hammer, F., 2005b, A&A submitted

(paper III)
Rix H., Guhathakurta P., Colless M., Ing K. 1997, MNRAS

285, 779.
Swinbank A., Smith, J., Bower, R. et al., 2003, ApJ 598, 162
Simard L. & Pritcher C., 1998, ApJ 505, 96.
Steinmetz M. & Navarro J. 1999, ApJ 513, 555.
Tully R. & Fisher J. 1977, A&A 54, 661.
Tully, R. 1998 MmSAI 69 237.
Tully R., Pierce, ., Huang, J et al., 1998, AJ 115, 2264.
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Fig. 3. Optical images, velocity fields, σ and S/N maps of large galaxies classified as rotating disks. Similar maps for more
compact galaxies are presented in paper II (Puech et al, 2006a). Each GIRAFFE spaxel has been simply 5x5 interpolated for
visualisation ease (in the velocity fields and dispersion maps). For each galaxy the valid spaxels are indicated on the SN map
(4th column). Optical images from CFHT are marked with an asterisk.
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Fig. 3. Cont. Optical images, velocity fields, σ and S/N maps of large galaxies classified as perturbed rotations or complex
kinematics. They show either a rotation with a complex sigma map, or a complex sigma map and velocity field. Optical images
from CFHT are marked with an asterisk.
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PR

RD

RD

CK

Fig. 5. Comparison between observed and modeled σ-maps of four galaxies. The two first are classified as rotating disks
(CFRS039003 and CFRS220504) and the two next are of the PR and CK categories (respectively, CFRS220293 and HDFS4070).
The first two columns are the observed raw maps (VF and σ), the third column is the observed 5x5 interpolated σ-maps and
the last column shows the 5x5 interpolated σ-map obtained from the perfect rotating disk model described in the text. The
σ-map can be easily reproduced for rotating disks, while the observed σ-map can not be traced by our simple model for galaxies
with more complex kinematics.



4.1. DYNAMIQUE DES GALAXIES À Z∼0.6

Commentaires sur l’article

Il est fait mention dans l’article précédent que certaines galaxies présentent des

doublets [OII] non résolus malgré la résolution spectrale utilisée (R ∼ 10000, voir

figure 4.2). Ces galaxies sont au nombre de 6 et sont toutes des galaxies compactes :

CFRS03.1349, HDFS4170, HDFS5140, CFRS03.1032, CFRS22.0975 et CFRS22.1064.

Un examen de la table 2 de l’article montre que cet effet n’est pas seulement lié à la

taille de la galaxie (voir aussi figure 4.1).

Fig. 4.1 – Observation du doublet [OII] dans la galaxie HDFS4090 obtenue avec

l’IFU GIRAFFE. Le doublet [OII] est parfaitement résolu malgré le petit nombre de

pixels où celui-ci est détecté.

La table 4.1 donne la fraction de galaxies ayant des doublets [OII] résolus dans

chaque classe dynamique : cette table montre clairement que la non-résolution du

doublet [OII] n’est pas liée à la classe dynamique de l’objet.

Nous avons alors calculé pour chaque galaxie une estimation de la “densité sur-

facique de vitesse” en utilisant la relation suivante :

g =
2Vmax

π ∗ (2r1/2)2

où Vmax est la vitesse maximale mesurée par GIRAFFE corrigée de l’inclinaison. Les

6 galaxies ayant g ≥ 2km/s/kpc−2 sont précisément celles dont les doublets [OII]
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CHAPITRE 4. RÉSULTATS : DYNAMIQUE DES GALAXIES LOINTAINES

Fig. 4.2 – Exemples de doublets [OII] obtenus avec l’IFU GIRAFFE. En haut :

cas de CFRS22.0504 où le doublet est parfaitement résolu sur l’ensemble de l’IFU.

En bas : cas de HDFS4170 où le doublet n’est en revanche pas résolu malgré la

résolution spectrale utilisée (R ∼ 10000). Les spectres ont été traités par un filtrage

de Savitsky-Golay (voir chapitre 3) afin de diminuer le bruit.
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4.2. DYNAMIQUE DES GALAXIES COMPACTES LUMINEUSES

Classe dynamique [OII] résolu [OII] non résolu

Disque en rotation 82% 18%

Rotation perturbée 80% 20%

Cinématique complexe 81% 19%

Tab. 4.1 – Classification spectrale en fonction de la classe dynamique. La table

indique le pourcentage de galaxies dans chaque classe dynamique qui montrent des

doublets résolus dans une majorité de pixels de l’IFU.

ne sont pas résolus par GIRAFFE : ce sont les galaxies pour lesquelles la taille du

pixel de l’IFU GIRAFFE est trop grande pour pouvoir résoudre les mouvements à

grande échelle, qui se superposent et ne permettent plus de résoudre le doublet [OII]

à l’intérieur d’un pixel donné.

4.2 Dynamique des galaxies compactes lumineuses

Résumé de l’article A&A Puech et al. 2006a (accepté)

Contexte

Nous nous intéressons dans ce second article au sous-échantillon présenté dans

l’article Flores et al. (2006, voir paragraphe précédent), constitué des galaxies com-

pactes lumineuses (LCGs, MB ≤ −20, r1/2 ≤ 5.h−1

50 kpc). Ces galaxies sont des

sources très énigmatiques : elles peuvent atteindre la luminosité de la Voie Lactée

dans un rayon de moins d’un-tiers de celui de notre galaxie. Les LCGs sont les ga-

laxies subissant le plus d’évolution dans l’UV : elles représentent 1/5me des galaxies

lumineuses à z=0.7 et sont quasiment absentes aujourd’hui (voir chapitre 2). Il est

donc important de comprendre comment ont évolué ces galaxies aujourd’hui.

But

L’objectif de cet article est d’étudier la dynamiques des LCGs afin de sonder

quels sont les mécanismes physiques à l’oeuvre dans ces galaxies et de les relier ainsi

aux populations locales.
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CHAPITRE 4. RÉSULTATS : DYNAMIQUE DES GALAXIES LOINTAINES

Méthode

Nous avons utilisé une méthodologie identique à celle de Flores et al. (2006) :

parmi 21 LCGs, nous avons retenu celles (17 galaxies) dont au moins 4 pixels (1

élément de résolution spatiale) avaient un SNR intégré d’au moins ∼ 25 (correspon-

dant à un SNR de 1 par élément de résolution spectral). Les champs de vitesse et

cartes de dispersion de vitesse ont été construit pour ces 17 galaxies en ajustant

le doublet [OII] par une double gaussienne. Nous avons alors classé la cinématique

des 17 galaxies en 3 classes : disque en rotation, rotation perturbée et cinématique

complexe.

Résultats

Nous trouvons que parmi les 17 LCGs de cet échantillon, 53% à 82% des LCGs

sont des systèmes non relaxés et que seulement 18% sont des disques en rotation. En

supposant que les LCGs sont malgré tout des systèmes à l’équilibre, nous comparons

la dispersion de vitesse des raies intégrées et des cartes de dispersion et montrons

l’impossibilité pour ces galaxies d’être des systèmes supportés par la dispersion.

Parmi les 17 LCGs, 4 présentent un axe dynamique perpendiculaire à l’axe photo-

métrique. Une alternative possible pour ces galaxies pourrait être que la cinématique

du gaz ne trace pas le potentiel gravitationnel mais des phénomènes d’inflows et/ou

d’outflows. Les données présentées ici ne permettent pas d’écarter totalement cette

hypothèse, même si les phénomènes d’outflows ne sont probablement présents que

dans 1 voir 2 des 4 galaxies. Nous testons dans l’appendice l’hypothèse selon laquelle

les LCGs pourraient être des systèmes à l’équilibre supportés par la rotation en iden-

tifiant les mouvements à grande échelle avec la rotation, et montrons que dans ce

cas, 70% des LCGs ont un bilan d’énergie compatible avec cette hypothèse.

Conclusion

L’ensemble de ces résultats montre que la majorité des LCGs semble associée

à des systèmes non relaxés où les mouvements à grande échelle et éventuellement

les mouvements aléatoires jouent un rôle importants. Ceci semble donc supporter

l’hypothèse proposée par (Hammer et al., 2005) selon laquelle la majorité des LCGs

serait des major mergers progéniteurs des galaxies spirales de masse intermédiaire.
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Abstract.
Luminous Compact Galaxies are enigmatic sources by many aspects. They can reach the luminosity of the Milky Way within
a radius of only a few kpc. They also represent one of the most rapidly evolving populations of galaxies since they represent
up to 1/5 of the luminous galaxies at redshiftz = 0.7 while being almost absent in the local Universe. The measurement of
their dynamics is crucial to our understanding of LCGs sincethis has the potential of telling us which physical process(es)
that drives them, and ultimately to link them to the existingpresent-day galaxies. Here we derive the 3 dimensional velocity
fields and velocity dispersion (σ) maps of 17 Luminous Compact Galaxies selected from the Canada France Redshift Survey
and the Hubble Deep Field South with redshifts ranging from z=0.4 to z=0.75. We find that only 18% of them show rotational
velocity fields typical of rotating disks, the others showing more complex kinematics. Not more than 24% of LCGs could be
objects near equilibrium dominated by dispersion, as in classical spheroids. The majority of LCGs seems to be rather unrelaxed
systems where both large scale motions and eventually random motions play a large role, which supports that they are probable
mergers. It brings additional support to the “spiral rebuilding scenario” in which LCGs correspond to a previous or post-merger
phase before the disk re-building.

Key words. Galaxies: evolution, Galaxies: formation , Galaxies: kinematics and dynamics , Galaxies: bulges

1. Introduction

Luminous Compact Galaxies (LCGs) (MB < −20, rhal f < 5
h−1

50 kpc andEW0([OII]) >15Å) correspond to the most rapidly
evolving population seen in the UV (Lilly et al. 1998): they rep-
resent∼ 20% of the 1> z > 0.4 galaxies (Zheng et al. 2005),
∼50% of the emission line galaxies (see Paper I, Flores et al.
2006) and almost vanish in the local Universe, with their num-
ber density decreasing by factors 7–10 (Jangren et al. 2004;
Garland et al. 2003; Werk et al. 2004). Moreover, LCGs con-
tribute to 40–50% of the increase in the cosmic Star Formation
Rate (SFR) density between z=0 and 1 as measured from rest
frame UV luminosities (Lilly et al. 1995; Guzman et al. 1997)
and 25% in the IR (Zheng et al. 2004). The spectra of LCGs
reveal a mixture of old, intermediate and young stellar popu-
lations (Hammer et al. 2001). Apart from their compactness,
LCGs have properties surprisingly similar to those of other,
more extended luminous IR galaxies and starbursts: They show
a similar mix of stellar populations, extinction property distri-
butions, stellar masses and SFRs (Hammer et al. 2005). This

Send offprint requests to: mathieu.puech@obspm.fr
⋆ Based on observations collected at the European Southern

Observatory, Paranal, Chile, ESO Nos 71.A-0322(A) and 72.A-
0169(A)

led Hammer et al. (2001) to propose that LCGs are the progen-
itors of present-day bulges of early type spirals.

Recently, Hammer et al. (2005) proposed the so-called
“spiral rebuilding scenario” to explain the formation of the 75%
most massive local spirals. This scenario is composed of 3 ma-
jor phases: a “pre-merger phase” during which two distant spi-
rals merge, the “LCG phase” where all material from the pro-
genitors fall into the mass barycenter of the system and form
a bulge, and the “disk growing phase” where subsequently ac-
creted material form a rotating disk. This scenario is partly sup-
ported byÖstlin et al. (1999 and 2001) who obtained very com-
plex Hα velocity fields for local LCGs, characteristic of what
is expected from merging galaxies. Another alternative is the
one proposed by Barton and Van Zee (2001): comparing HI
and optical emission line widths of nearby LCGs candidates
they argued that interactions and minor mergers of disk galax-
ies may cause apparently compact morphology leading too to
the formation of a bulge. Both views are not incompatible and
can occur during different stages of the “LCG phase” described
by Hammer et al. (2005).

Compact galaxies have been extensively studied in the past.
Koo et al. (1995) were the first to propose that some compact
galaxies could be the progenitors of local dwarf ellipticals (dE),
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assuming that they experience a dramatic event of star forma-
tion before fading away by up to 5 magnitudes. Guzman et
al. (1997) established a distinction between two types of com-
pact galaxies: 60% present properties characteristic of young
star-forming HII galaxies (in e.g. velocity widths, SFRs and
mass-to-light ratios), whereas the remaining 40% constitute a
more heterogeneous class of evolved starbursts, similar tolo-
cal starburst disk galaxies. Philips et al. (1997) then suggested
that the HII-like compact galaxies are the best candidates to
evolve into dEs. In this paper we study the most Luminous
and most actively star forming fraction of the population of
Compact Galaxies (LCGs), i.e. those which contribute most to
the increase in the star formation rate density. It is important
here to stress that the sample presented in this paper corre-
spond to the brightest 25% of galaxies in the sample of Blue
Compact Galaxies (BCGs) in the Hubble Deep Field (HDF) at
0.1 < z < 1.3 studied by Guzman et al. (1997)1, and would
have mostly been classified as SB-disk like compact galaxies
following their criteria. They thus do not correspond to the
sub-class of compact galaxies for which Guzman et al. (1997)
would have considered as possible progenitors of dEs. Notice
that for another sub-class of compact galaxies, Philips et al.
(1997) found that “one possibility is that they are disks form-
ing from the center outward, and so the radius of the luminous
material and enclosed mass are small compared to present-day
spirals”.

Whereas the LCGs are important for understanding galaxy
evolution sincez = 1, their nature is thus still enigmatic. The
aim of this paper is to evaluate the nature of their kinematics
from a survey of 17 LCGs randomly selected from the CFRS
and the HDF-South (HDFS) field at redshifts fromz =0.4 to
0.75, and to investigate if their dynamics is supported either by
rotation or velocity dispersion. This will help in distinguishing
a merger scenario from a dwarf elliptical experiencing a 5 mag-
nitude brightening. Section 2 present the sample, observations
and the methodology we followed. Kinematical and dynamical
results are in section 3 and 4. We discuss our results in sec-
tion 5 and a conclusion is given in section 6. In the following,
we assumed aΛ-CDM cosmology withH0 = 70,Ωm = 0.3,
Λ0 = 0.7 andq0 = −0.55.

2. Sample, observations & methodology

To select compact galaxies, we used Hubble Space Telescope
(HST) images in the F814W filter (WFPC2, 0.1 arcsec/pix; and
ACS, 0.05 arcsec/pix) in the CFRS (3hr and 22hr fields) and the
HDFS field. For one galaxy, however, we used ground-based
images obtained by the CFRS team at the CFHT (0.207 arc-
sec/pix, see Hammer et al. 2001).

We selected 21 LCGs with 0.4 ≤ z ≤ 0.75, following the
procedure detailed in Hammer et al. (2001), using the light con-
centration parameterδ as a compactness criterion which mea-
sures the difference between the luminosities within the 5 and
15 kpc radii (see Table 1). The conditionδI < 0.73 allows to
select galaxies withrhal f ≤ 5h−1

50 kpc in a homogeneous way.

1 They defined a compact galaxy as (rhal f ≤ 0.5 arcsec andS BI814≤

22.2 mag.arcsec−2)

This value corresponds to∼ 4.34 kpc in aΛ-CDM cosmol-
ogy at z ∼ 0.55. To achieve a homogeneous selection, ACS
images were degraded and re-sampled to the WFPC2 quality
using a point spread function (PSF) generated with the Tiny
Tim software. This size criterion ensures the selection of rela-
tively small galaxies (see Ravindranath et al. 2004), although
not necessarily as compact as those selected by some other au-
thors (e.g. Guzman et al. 1997). Half light radii were then de-
rived by interpolating luminosities enclosed within concentric
ellipses using the IRAF polyphot task (see Hammer et al. 2001
for a complete description of the procedure). Inclinationswere
estimated using Sextractor (Bertin et al. 1996) and the ellipse
task of IRAF: we find a mean absolute difference of∼ 2 de-
grees between these two methods. Independent measurements
were also done by eye and gave similar results as Sextractor to
within ∼ 4 degrees. In the following, we will use the estimates
from Sextractor and assume an error of±4 degrees.

As part of the Guaranteed Time Observations (GTO) of
the Paris Observatory, we obtained observations with the
FLAMES/GIRAFFE instrument of the 21 compact galaxies us-
ing the deployable integral field units (IFUs), each covering
an area of 3 by 2 arcsec2, at 0.52 arcsec/pixel. The complete
description of the GTO sample is given in Paper I (Flores et
al. 2006). Briefly, we used LR04 and LR05 setups targeting
the [OII] doublet (R∼ 10000), integration times ranging from
8 to 13 hours and the seeing was typically∼ 0.6 arcsec dur-
ing all the observations. Data cubes were reduced using the
GIRBLDRS v1.12 package (Blecha et al. 2000), including nar-
row flat-fielding. Sky was carefully subtracted with our own
IDL procedures.

Among these 21 compact galaxies, we selected 17 galaxies
for which at least 4 pixels had [OII] doublet reaching an inte-
grated signal to noise ratio (SNR) of 25. Note that this corre-
sponds to a SNR of 1 per spectral resolution element. In the fol-
lowing we focus only on these 17 remaining LCGs (see Table
1). At first sight, it might seem too challenging to derive ve-
locity fields of compact galaxies (rhal f ∼ 0.5 arcsec), using the
GIRAFFE/IFU with 0.52 arcsec microlenses. To assess this we
examine how many pixels that reach an integrated SNR of 19.
Among the sample of LCGs, we found a median value of 11
pixels (∼ 3 arcsec2) compared to 16 (∼ 4.3 arcsec2) for a sam-
ple of 8 spirals of Paper I (Flores et al. 2006). On average our
LCGs are thus∼ 30% less extended than spirals. However, the
average filling factor of the IFU (20 pixels) for the sample of17
LCGs is∼ 55 %, which is sufficient to explore the kinematics
of these galaxies.

We processed the spectra with a Savitzky-Golay filtering,
which has the advantage over the widely used box smoothing
that it conserves the first moment of spectral lines (Press etal.
1989). We identified the [OII] doublet by visual inspection and
retained the spectra that reached a sufficient integrated spectral
SNR (∼ 19). We then fitted a double Gaussian with the follow-
ing constraints (where the subscripts denote the two compo-
nents of the fit):λ2-λ1=2.783Å (in rest frame wavelength) and
σ1=σ2. The line ratio was allowed to vary freely except when
the fit failed: in these cases we forced the line ratio to a value
of 1.4 which was the median value observed in our integrated
spectra. This occurs for pixels with rather low SNR and affects
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∼ 10 % of the measured pixels and will thus not significantly
affect our results. In all such cases, we checked by eye that the
derived fit was acceptable and took this into account during the
classification (see below). The complete procedure is described
in Paper I.

Figure 1 shows velocity and velocity dispersion (σ) maps
for the 17 LCGs. Theσ -maps were corrected for the instru-
mental broadening using sky lines. To make the interpretation
easier, velocity fields andσ-maps are presented after a simple
5x5 linear interpolation. For each galaxy we also show a SNR
map and compute a quality factor Q by adding the number of
pixels in four SNR classes (very high with an integrated SNR
≥ 38, high with 25≤ integrated SNR≤ 38, low with 19≤ inte-
grated SNR≤ 25 and bad with an integrated SNR≤ 19, which
have been discarded) multiplied by the corresponding thresh-
olds, and divided the result by the number of spectral resolution
elements in the doublet (see Table 1).

3. Kinematics of LCGs

Following Paper I (Flores et al. 2006), we define 3 kinematical
classes: rotating disks (velocity field showing rotation and σ-
map showing a peak near the center), perturbed rotations (ve-
locity field showing rotation butσ-map without peak or with
a peak offset from the center) and complex kinematics, (see
Figure 1 and comments on individual objects). This classifica-
tion relies on the fact that observations with a low spatial res-
olution integral field spectrograph, such as GIRAFFE, should
reveal line widths dominated by the integration of larger scale
motions and not by intrinsic random motions: in the case of
a rotating disk,σ should show a peak near the galaxy center,
where the gradient of the rotation curve is the steepest (e.g.
Van Zee & Bryant 1999). This classification has been checked
through numerical simulations which are described in detail in
Paper I. In these simulations, we assumed that ALL the ob-
served galaxies are indeed rotating disks (taken as a standard
model) and that all the observed large scale motions in the ve-
locity fields correspond to rotations. In other words, we have
tried to force each system to appear as rotational disks and then
estimate the discrepancy between the observed system and the
adopted standard rotation (see Paper I). Below we comment on
the velocity fields of individual objects.

HDFS4170
Its kinematics is classified as a rotating disk: a rotation is
seen in the velocity field and theσ-map has a clear peak in
the center.

HDFS5190
Its kinematics is classified as a rotating disk: a clear
rotation is seen in the velocity field and theσ-map shows a
peak near the center.

CFRS03.0619
Its kinematics is classified as a rotating disk: the velocity
field shows a clear rotation and theσ-map has a peak
slightly offset from the center of the galaxy. Due to the low
spatial resolution of GIRAFFE, we choose to classify this

galaxy as rotating disk rather than perturbed rotation.

CFRS03.1032
Its kinematics was first classified as complex because
the velocity field looked perturbed and theσ-map has a
peak near the edge of the galaxy. Although our simulation
cannot reproduce the amplitude of theσ peak, this peak
is however located in the same pixel as the one seen in
the observedσ-map. HST/ACS imaging reveals a very
compact structure, completely dominated by the center.
This galaxy is the most compact in the sample. We
retrieved a FORS slit spectrum from which we found a
Log([OIII] /Hβ) ratio of 1.8, which characterize a Seyfert
galaxy spectrum: The highσ value of this galaxy might
reflects an AGN activity. We choose to re-classify its
kinematics as a perturbed rotation, but we notice that it
somewhat escapes our classification scheme.

CFRS22.0619
Its kinematics is classified as a perturbed rotation: a clear
rotation is seen in the velocity field but theσ-map has a
peak at the edge of the galaxy. Note that this galaxy is seen
nearly edge-on.

CFRS03.1349
Its kinematics was first classified as a rotating disk because
a clear rotation is seen in the velocity field and a peak is
seen near the center of theσ-map. However, the simulation
(see Paper I) cannot reproduce the location of theσ peak,
although the secondary peak (at the bottom-left of the
maximal peak) is reproduced. Zheng et al. (2004) classified
this galaxy as Sab with a compact bulge, relatively blue
compared to the disk. An interacting companion is 20 kpc
away at the same redshift. Interestingly, this galaxy shows
a companion galaxy at∼7 kpc, and the distorsion in the
σ map is oriented towards this companion. We suspect
that an interaction (gas falling) is responsible for both the
star formation activity and distorsion of the kinematics
(following the scenario proposed by Barton & Van Zee
2001). We then choose to re-classify its kinematics as a
perturbed rotation.

CFRS22.1064
Its kinematics is classified as perturbed: the velocity field
shows rotation but theσ-map is very perturbed.

HDFS5150
Its kinematics is classified as a perturbed rotation: rotation
is seen in the velocity field but theσ-map has a peak at the
edge of the galaxy. The morphology looks quite irregular.

CFRS03.0508
The velocity field clearly shows an apparent rotation and
the σ-map has a well-defined peak in the center. Note
however that the dynamical axis seems almost orthogonal
to the photometric axis of the brightest component: this
could be a signature of outflows (Veilleux et al. 2005;
Bosma, private communication). Hence its kinematics
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ID z Ia
AB Mb

B Mb
K δI rc

hal f id Npix
e Q

HDFS4170 0.4602 20.79 -20.43 -22.60 0.56 3.57 51 12 16.50
HDFS5190 0.6952 21.31 -21.25 -21.92 0.60 4.07 59 11 15.50
CFRS03.0619 0.4854 20.80 -20.67 -21.93 0.63 3.87 27 14 15.25
CFRS03.1032 0.6180 20.49 -21.18 -22.64 0.51 1.79 37 6 6.50
CFRS22.0619 0.4676 21.55 -19.33 -19.33 0.70 4.31 68 11 14.75
CFRS03.1349 0.6155 20.87 -21.19 -22.92 0.56 3.84 48 12 15.00
CFRS22.1064 0.5383 22.08 -19.87 -21.64 0.24 2.36 49 7 9.25
HDFS5150 0.6956 22.36 -20.20 -21.03 0.72 3.39 42 9 11.25
CFRS03.0508 0.4642 21.92 -19.61 -20.35 0.46 3.32 38 16 24.00
CFRS03.0645 0.5275 21.36 -20.30 -21.34 0.71 4.57 45 19 26.25
CFRS22.0919 0.4738 21.77 -19.99 -19.53 0.41 2.52 61 11 15.50
CFRS22.0975 0.4211 20.21 -20.40 -22.53 0.59 3.82 50 8 9.00
CFRS03.0523 0.6508 21.31 -20.67 -21.55 0.48 3.57 41 10 12.25
HDFS4130 0.4054 20.09 -20.90 -22.13 0.62 4.04 36 13 17.50
HDFS4090 0.5162 22.15 -19.71 -19.83 0.35 1.54 45 6 7.50
HDFS5140 0.5649 22.38 -19.76 -20.46 0.36 2.57 50 9 10.75
HDFS5030 0.5821 20.40 -21.74 -22.68 0.66 4.19 25 10 9.25

a isophotal magnitudes.
b from Hammer et al. 2005.
c in kpc.
d inclination, in deg.
e number of pixels in the IFU with a SNR lower than 19.

Table 1. Main properties of the sample of LCGs: galaxies names, redshifts, isophotal I magnitudes, absolute B and K magnitudes, light
concentration, half light radii, inclination, number of pixels reaching an integrated SNR of 19 and quality factor (seetext).

has been classified complex. From morphological studies,
Zheng et al. (2005) classified this galaxy as the relics of an
interaction or merger, with a relatively blue color over the
whole galaxy.

CFRS03.0645
Also this galaxy shows rotation that is orthogonal to the
photometric major axis, which may indicate an outflow
and theσ-map has a peak at the edge of the galaxy. We
classified the kinematics as complex. Zheng et al. (2005)
found a relatively blue color all over the galaxy and
classified it as a probable merger.

CFRS22.0919
Its kinematics is classified as complex: the velocity field is
perturbed and theσ-map does not show any peak. Note the
tails, characteristic of interacting systems, seen in the HST
image.

CFRS22.0975
Its kinematics is classified as complex: the velocity field
is perturbed and theσ-map shows a peak but not at the
galaxy center. HST imaging reveals 3 distinct components.
This system is probably just preceding a merger and the
high velocity gradient in Figure 1 can probably not be
attributed to rotation.

CFRS03.0523
Its kinematics is classified as complex: the velocity field
and theσ-map do not show any kind of structure expected

from rotation. HST imaging shows a tidal tail, probably
indicating ongoing interactions or gas accretion. This
galaxy has a central region bluer than the outer region
(Zheng et al. 2004). Theσ maxima on the outer edges of
the galaxy correspond to relatively blue regions (see Zheng
et al. 2004).

HDFS4130
Its kinematics is classified as complex: the velocity field
shows rotation but theσ-map does not have any peak. This
galaxy is asymmetric with (spiral ?) arms visible on one
side only (maybe a distant version of a “tadpole” galaxy).

HDFS4090
Its kinematics is classified as complex: the velocity field
is perturbed and theσ-map does not have any peak. The
morphology looks like a “peanut”.

HDFS5140
Its kinematics is classified as complex: the velocity field
is very perturbed, although theσ-map has a peak near the
center.

HDFS5030
Its kinematics is classified as complex: both the velocity
field and theσ-map appear perturbed.

In the sample, 53% of the LCGs (9 galaxies) present com-
plex kinematics, which are very different from classical nearby
spiral galaxies (e.g. Garrido et al. 2002; 2003 & 2004) or early-
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type galaxies (Emsellem 2004), indicating that these LCGs are
unrelaxed systems. As Figure 1 shows, there is no correlation
between these dynamical classes and their quality factor Q.
Even discarding the lowest SNR pixels would not change the
nature of the kinematics and hence the kinematical complexity
of a galaxy cannot be attributed to a lower SNR.

Five galaxies, or 29%, have perturbed kinematics and
the remaining three galaxies (18%) look like normal spiral
galaxies. Interestingly, among these last eight galaxies (per-
turbed rotation and rotating disks), all but three (CFRS03.0619,
HDFS5150 and HDFS5190) have possible nearby companions
which might indicate interactions responsible for their com-
pactness (see Barton & van Zee 2001).

Before concluding on the dynamical nature of LCGs, we
have to investigate whether such perturbed/complex velocity
fields could be artificial features caused by the low spatial sam-
pling of GIRAFFE. In Flores et al. (2004 & 2006), we illus-
trated the ability of GIRAFFE to recover regular velocity fields
of distant rotating disks. The question is then to demonstrate
the ability of GIRAFFE to recover also more complex velocity
fields in distant galaxies. To tackle this issue, we used Perot-
Fabry observations bÿOstlin et al. (1999) of a local LCG. We
redshifted the ESO 400-G43 data cube (seeÖstlin et al. 1999
& 2001) to z=0.6 and simulated the effects of a 0.52 arcsec
sampling and a 0.6 arcsec seeing. The result is illustrated in
Figure 2: GIRAFFE smoothes the velocity fields (and thereby
underestimates the velocity gradient) but no artificial features
are created. Moreover, the simulated velocity field shows some
similarities with those of the LCGs in Fig. 1.

5746

5954

km
/s

5882

5926

km
/s

Fig. 2. Simulation of the velocity field of a LCG at z=0.6. Left:
Redshifted velocity field of ESO400-G43 (seeÖstlin et al. 1999) with
a ∼ 0.1 arcsec pixel (1/5 of a GIRAFFE pixel). Right: velocity field
of the same galaxy as could have been seen by GIRAFFE (0.6 seeing
and 0.52 arcsec/pixel) with a simple 5x5 interpolation and assuming
the same spatial extension. The resolution is dramaticallyreduced as
well as the velocity gradient (by a factor 4.7), but no artificial features
are created.

We can then conclude that LCGs are mainly (53 to 82%
as judged from our rather small number statistics) unrelaxed
systems, at least when ionized gas motions are considered.
Such kind of complex kinematics have also been observed by
Swinbank et al. (2005) who obtained the velocity field of a
merger remnant atz ∼ 0.1, similar to the complex velocity
fields of our LCGs. However, this conclusion relies on the kine-
matics of the gasonly: Östlin et al. (2004) showed that in one
local LCG, gas and stars seem dynamically decoupled, and that
stars seem more relaxed than the gas. In the following section,
we attempt to investigate the nature of the LCG kinematics,
namely if they are mostly dominated by rotation or by disper-

sion. The fact that LCGs are not dynamically relaxed systems
is a severe limitation for this exercise.

4. Test of the dynamics of LCGs

To investigate energy balances of LCGs, we assume in this
section that LCGs are systems almost at equilibrium. In this
case, one could imagine two possibilities: (1) LCGs are mainly
supported by velocity dispersion, or (2) LCGs are mainly sup-
ported by rotation. Both options require to assume that LCGs
are dynamically not too far from equilibrium and we would
like to point out again that this assumption represent a severe
limit in setting up energy balances of LCGs. Moreover, the last
possibility (that LCGs are dominated by rotation) requiresin
addition to identify large scale motions to rotation, whichis
even more speculative and will thus be detailed in appendix.

4.1. Can LCGs be supported by velocity dispersion?

If LCGs were systems at equilibrium and supported by velocity
dispersion, then the intensity-weighted meanσ and the one de-
rived from their integrated spectraσintg should be in agreement
(e.g. Bershady et al. 2004;Östlin et al. 2001).

We constructed integrated spectra by the direct summation
of all the spatial elements in the whole IFU. Integrated [OII]
lines were fitted following the same way as for IFUs pixels, but
due to the influence of larger scale motions (rotation for spirals)
that widen integrated lines, about 50% of the integrated spectra
were impossible to fit correctly by a double Gaussian. We then
summed independently the fits of each line of the [OII] doublet
over the whole IFU, fitted both by single Gaussian (corrected
from instrumental dispersion) and estimated the integrated ve-
locity dispersion taking the mean of the two velocity disper-
sions derived independently. We checked that in most cases,
these two velocity dispersions were very similar and that when
integrated line fit was possible, both methods gave similar re-
sults.

Both measurements are presented in Table 2 and Figure 3.
By repeating several times the fitting procedure, we estimated
the error onσintg to be ± 5 km/s. This translates into a 3-
10% of uncertainty onσintg (in the range of measuredσintg).
We thus adopt a 10% relative treshold betweenσ andσintg

to identify the galaxies which can potentialy be supported by
velocity dispersion. Five galaxies (29 %) have such a relative
difference betweenσ andσintg: CFRS03.0523, CFRS03.1032,
CFRS22.0919, HDFS4090 and HDFS5030 (see Table 2 and
Figure 3). Note that among these galaxies, CFRS03.1032 is a
very peculiar case because of both its very high centralσ and its
AGN activity (see individual comments). Three other galaxies
(HDFS5150, CFRS03.0645 and CFRS22.1064) have a relative
difference betweenσ andσintg (greater than 10% and) lower
than 20%, which could still indicate that velocity dispersion
could play an important role in these galaxies.

Figure 3 illustrates the fact that the majority of LCGs can-
not be supported by velocity dispersion, because their inte-
grated spectra demonstrate that their energy balances are dom-
inated by large scale motions.
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ID class Vrot σ σcorr σintg M∗
HDFS4170 RD 173 75 56 111 10.83
HDFS5190 RD 168 64 27 126 10.51
CFRS03.0619 RD 155 57 55 88 10.50
CFRS03.1032 PR* 139 162 161 168 10.87
CFRS22.0619 PR 67 36 24 64 9.50
CFRS03.1349 PR* 235 70 34 183 10.91
CFRS22.1064 PR 124 107 101 124 10.39
HDFS5150 PR 77 69 67 78 10.14
CFRS03.0508 CK 78 37 34 54 9.87
CFRS03.0645 CK 125 58 49 67 10.27
CFRS22.0919 CK 45 46 43 51 9.54
CFRS22.0975 CK 409 82 10 182 10.82
CFRS03.0523 CK 97 156 155 148 10.35
HDFS4130 CK 153 76 72 97 10.63
HDFS4090 CK 20 51 51 49 9.67
HDFS5140 CK 224 69 32 133 9.91
HDFS5030 CK 74 59 59 65 10.81

Table 2. Dynamical properties of the sample of LCGs. The column entries are (from left to right): id, dynamical class (RD=Rotating Disk,
PR=Perturbed Rotation, CK=Complex Kinematics), maximal rotational velocity (corrected from inclination but not from GIRAFFE spatial
sampling; The objects for which the kinematical classification is uncertain are indicated by a star, see individual comments), intensity-weighted
velocity dispersion calculated fromσ-map, intensity-weighted velocity dispersion corrected from GIRAFFE sampling effect (see text), and
stellar masses derived from photometry (in sollar mass).

Fig. 3. Velocity dispersionσintg derived from integrated spectra vs in-
tensity weighted mean velocity dispersionσ derived fromσ-maps.
Encircled blue full dots are LCGs classified as rotating disks, encir-
cled green squares are LCGs classified as perturbed and encircled red
triangles are complex LCGs. Blue full dots are rotating disks from
Paper I (Flores et al. 2006), added for comparison. The dash line rep-
resents the limit where the relative difference betweenσ andσintg is
10%.

4.2. Dynamical support of LCGs

Given the results of the last paragraph, the only possibily for
the majority of LCGs to be systems at equilibrium is to be sup-

ported by rotation. This would imply that the large scale mo-
tions seen in the velocity fields of LCGs are due to rotation,
althgough these motions are not completely relaxed. However,
we already know that this is not true for at least the objects
whose dynamical axis are not aligned with the optical one, ie
for objects suspected of outflows (see individual comments).
In the appendix, we nevertheless naively assumed that the large
scale motions are precisely due to rotation. As we assumed that
LCGs are at equilibirum, we can then set up energy balance us-
ing classical relations linking their kinematics (velocity or dis-
persion) to their mass, to see if these balances are effectively
dominated by the large scale motions interprated as rotation.
Under such an assumption, one finds that 70% of LCGs have an
energy balance effectively consistent with rotation. However,
this question can only be properly addressed with the knowl-
edge of the kinematics of the stars (see e.g.Östlin et al. 2004).

In conclusion, we find that only 24% of LCGs could be
supported by velocity dispersion. Given that 18% of LCGs are
classified as RD, it remains 58% of LCGs for which we can-
not exclude that rotational support could play a role in their
dynamical state. Among these 58%, 17% might have an non-
negligeable contribution from dispersion. Such a mix between
large scale motions and random motions is perfectly compati-
ble with mergers.

5. Stellar vs. dynamical masses

We derive stellar massesM∗ following Hammer et al. (2005)
(see Table 2). Figure 4 compares stellar masses with total
dynamical pseudo-equivalent masses derived from integrated
spectra, which is the most reliable estimate of the total dynam-
ical mass we can use (see Appendix). Following Conselice et
al. (2005) who carried an extensive study of uncertainties and
systematics on stellar masses, we estimate our error on stellar
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masses to be 0.5 dex. Among the sample of spirals of Paper
I (Flores et al. 2006), a mean ratio of∼ 6.6 (median∼ 7)
was found, which is roughly in agreement with the value of
Conselice et al. (2005) who found a mean ratio of∼ 5 for a
sample ofz ∼0.5 disk galaxies. The difference between these
two samples of spirals is most probably related to the differ-
ence of observational strategy (slit spectroscopy vs Integral
Field Spectroscopy), because the maximal rotational velocity
can be largely underestimated when measured by slit spec-
troscopy, since only a part of the whole kinematics is sampled
(see Discussion). On the other hand, we find for our sample of
LCGs a mean ratio between dynamicalME and stellar masses
of ∼ 3 (median∼ 1.7). If the majority LCGs are merging sys-
tems, as suggested by their kinematics, their spectra are then
likely dominated by unrelaxed motions, which could lead to
underestimate their total dynamicalME

σintg
.

Fig. 4. Stellar masses vs dynamicalME . Encircled blue full dots are
LCGs classified as rotating disks, encircled green squares are LCGs
classified as perturbed and encircled red triangles are complex LCGs.
Blue full dots are rotating disks from Paper I (Flores et al. 2006),
added for comparison. For convenience, only the median error bar has
been plotted.

6. Discussion & conclusion

We have presented GIRAFFE-IFU observations and derived
velocity fields andσ maps for 17 LCGs. Our main result is
that 18% have velocity fields characteristic of rotating disks
kinematics, the rest having perturbed or complex kinematics.
This result is unlikely to be affected if we account for the four
objects that were discarded because of a too low SNR. Among
them, two show (in HST images) tails characteristics of ongo-
ing interactions. We find that the majority of LCGs seems to be
neither rotating disks nor spheroids dominated by dispersion

but rather unrelaxed systems where large scale motions and
eventually random motions play a large role, which supports
that they are probable mergers.

In this sample of 17 LCGs, four have their velocity gradient
nearly perpendicular to their main optical axis (CFRS03.0508,
CFRS03.0645, CFRS22.0975 and HDFS5140). It suggests that
in these galaxies, gas is tracing feedback processes such as
outflows, rather than gravitational dynamics: in this case,the
dynamical axis should appear off axis relative to the optical
main axis (see Veilleux et al. 2005 and references therein).All
of them except CFRS22.0975 have stellar masses lower than
3.1010M⊙ which is the upper threshold for supernova feed-
back to drive efficient outflows (Dekel & Birnboim 2005). In
CFRS22.0975, the gas velocity field probably traces the rela-
tive motion of the merger progenitors (see its morphology in
Figure 1). For CFRS03.0645, we retrieved FORS slit spectra
(Hammer et al. 2001) to compare systemic velocities of emis-
sion (Hβ, Hγ, [OII] and [OIII]) and interstellar absorption lines
(CaII, H and K) and found no significant shifts between them,
which makes the outflow hypothesis uncertain for this galaxy.
Note however that the slit has been aligned with the apparent
(optical) main axis which could explain why we did not see
any shift between emission and absorption lines. The electron
density map of CFRS03.0508 is presented in Paper III (Puech
et al. 2006b) and support the outflow hypothesis.

Bershady et al. (2004) used the STIS long slit spectro-
graph onboard the HST to study the kinematics of 6 LCGs with
MB ∼ −21, rhal f ∼ 2 h−1

70 kpc andσ ∼65 km/s, and found that
LCGs are supported by velocity dispersion. Unfortunately,only
one galaxy of the present sample (CFRS220919) is enough
compact to fulfill these selection criteria. Interestingly, it has
being pointed out by Hammer et al. (2001) that this galaxy
could be a possible progenitor of a dE. Here we find that this
galaxy is a possible candidate for being supported by disper-
sion. However, given the complexity of most LCGs kinemat-
ics presented here, slit spectroscopy should be used with care
for this kind of objects. A careful inspection of Figure 1 re-
veals that with long slit spectroscopy, the real nature of many
LCGs presented in this paper would have been misinterpreted.
In the case of CFRS03.0645, a slit positioned along the main
optical axis would have revealed a rather flat velocity gradi-
ent and would have completely missed the rotation. The case
of CFRS03.0508 is even more instructive: the same exercise
would have revealed a flat velocity gradient and a clearσ peak,
and this galaxy would then have been classified as supported
by dispersion.

Finally, how can we interpret the compactness of LCGs?
Most of perturbed kinematics and rotating LCGs show possible
companions with which they could be in interaction. This could
explain their compactness as due to interactions and/or minor
mergers, following Barton & van Zee (2001, see introduction).
Another conjecture is the one of Hammer et al. (2005). They
proposed a scenario where local massive spiral could form af-
ter major mergers in three main phases. The sequence would
start by a pre-merging phase during which the system would
form a huge amount of stars and appear as a LIRG. The sec-
ond phase would be the LCG phase, were all material falls
onto the mass barycenter of the merging system which could
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enhanced the star formation activity in the center of these sys-
tems, making them looking compact. This is consistent with
Bergvall & Östlin (2002) who found central intense starbursts
superimposed on low surface brightness components in four
local BCGs. Our results are consistent with this picture as we
found that most LCGs are objects with complex kinematics as
expected from major mergers. During the third phase of the
scenario, a disk would grow thanks to material accreted from
the IGM. Inflows/outflows are also predicted by this scenario,
arising from feedback and gas falling back to form a new disk
(see Robertson et al. 2005).

How could we distinguish between minor and major merg-
ers? In a minor merger, the disk cannot be destroyed and the
kinematics of the remnant cannot appear too complex. We
should then observe a galaxy still rotating along its main optical
axis but a dispersion map peaking outside the center, where the
smaller progenitor falls. This could correspond to the LCGswe
classified perturbed. On the other hand, during a major merger
the disk is completely destroyed or at least strongly perturbed.
In such a case, we should then observe either a rotation signif-
icantly misaligned with the optical axis combined with a non-
centered dispersion map, or a complex kinematics without any
obvious structure. We emphasize that given our spectral resolu-
tion, reaching∼ 10000, the fact that the [OII] doublet is not al-
ways resolved reveals by itself the complexity of some of these
galaxies.

LCGs dominate the evolution of the UV luminosity from
z =1 to 0. Their role can thus not be negligible in the process of
formation and evolution of galaxies during the last 8 Gyr. Our
results highly support a hierarchical type picture where galax-
ies form from smaller units. In this picture, LCGs seem to be
a major event as proposed by Hammer et al. (2005). Although
based on small numbers, our sample is nevertheless represen-
tative of the galaxy population at 0.4 ≤ z ≤ 0.75 (see Paper
I). A larger sample is under construction as part of the ESO
Large Program IMAGES (P.I.: F. Hammer) and will be a deci-
sive step towards the confirmation of the spiral rebuilding sce-
nario. Recently, it has been shown that major merger remnants
may not necessarily be ellipticals but also spirals, depending
on the gas abundance (Springel and Hernquist 2005) and/or
the Black Hole feedback (Robertson et al. 2005). Comparisons
with theoretical simulations will bring a crucial test of the spi-
ral rebuilding scenario and on the nature of LCGs.
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Appendix A: Energy balance of LCGs

This appendix is devoted to the energy balance of LCGs. It is
explicitly assumed that LCGs are systems at equilibrium and
supported by rotation. We will thus assume in this appendix
that the large scale motions seen in the velocity fields are asso-
ciated with rotation, even if the true origin of these large scale
motions is largely uncertain, except for some suspected out-
flows and those clearly identified as RD from their kinematics
(see individual comments and section 4.2). We will neverthe-
less naively assume that their origin is rotation and see if any
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contradiction arises. To test this hypothesis, we set up an energy
balance in the sample of LCGs. In this balance, we will take
into account the contributions from large scale ordered motions
(interpreted as rotation) and from random motions. Energies
are estimated in what we call “pseudo equivalent masses” (ME,
i.e. in mass units). It is important to emphasize that theseME

can be interpreted as real massesonly for galaxies in equilib-
rium.

A.1. Contribution from rotation

To estimate the mass supported by rotation, we assumed that
the maximal rotational velocity is equal to half the maximal
gradient of the velocity field, corrected for inclination (see
Table 1). Due to the low spatial sampling and large distancesto
our targets, we have already pointed out that the GIRAFFE/IFU
observations will underestimate the maximal rotational veloc-
ity (see Figure 2). Using hydrodynamical simulations of an
Sbc (Milky-Way like) galaxy by Cox et al. (2004), we simu-
lated our GIRAFFE observations assuming median atmospher-
ical conditions at ESO VLT (0.81 arcsec seeing at 500 nm and
an outer scale for the turbulence of 24 m, see Tokovinin 2002).
We scaled this template galaxy (Vrot = 160 km/s andinc = 53
degrees) to fill boxes of length ranging from 0.75 to 6 arcsec to
mimic distant galaxies, and then compared the kinematics seen
by GIRAFFE with the original simulation (see Figure A.1). We
found that for spiral galaxies with sizes between 2 and 3 arcsec,
GIRAFFE is able to correctly recover the maximal rotational
velocity, although it is underestimated by∼ 20 %. For more
complex kinematics, the correction factor should be larger(see
also Figure 2): between 2 and 6. However, as we explicitly as-
sume in this section that LCGs are rotating disks, we applied
a constant factor of 20% whatever the dynamical class (spiral
or perturbed/complex) of LCGs in order to compute homoge-
neous estimates.

RotationalME are then estimated from (Lequeux 1983):

M
E
v = f

R25Vrot

G

with f=0.6 for a disk with a flat rotation curve andR25 =

2rhal f , following Phillips et al. (1997). For a pure exponential
disk with scale lengthrd, rhal f = 1.67rd. TakingR25 = 2rhal f

in fact assumes thatrhal f /rd = 1.6 sinceR25 = 3.2rd (Persic &
Salucci 1988). WithME inM⊙, Vrot in km/s andrhal f in kpc,
this becomes:

M
E
v = 0.279.106rhal f V

2
rot

Corrected rotational velocities andME are given in Table
2. To estimate our error bars we took into account the uncer-
tainties onrhal f (∼1/2 HST pixel which represents 0.34 kpc at
z=0.6),Vrot (± 5 km/s, determined by repeating several times
the fitting procedure), inclination (±4 degrees, see section 2)
and the correction factor on the velocity (±0.04, see Figure
A.1). Note however, that the real uncertainty on inclination is
probably higher for unrelaxed systems, as its derivation usually
relies on the assumption of a thin disk seen in projection (see
section 2). From this we estimated an median error onME

v of
∼ 0.16 dex which is mainly dominated by the uncertainty in the
inclination.

Fig. A.1. Correcting factor for the maximal rotational velocity vs
galaxy size. Due to its low spatial sampling, the GIRAFFE IFUleads
to underestimateVrot by a factor 1.2± 0.04 for galaxies sizes between
2 and 3 arcsec. Full line: tilted view (∼ 53 degrees). Dash line: top
view (∼ 25 degrees)

A.2. Contribution from velocity dispersion

FollowingÖstlin et al. (2001), we estimated theME supported
by velocity dispersion using (ME inM⊙, σ in km/s andrhal f

in kpc):
M

E
σ = 1.1.106rhal fσ

2

whereσ is the intensity weighted mean of theσ -map. Due to
the low GIRAFFE spatial sampling,σ will tend to be overes-
timated, since the coarse pixel size integrates large scalemo-
tions (rotation for a spiral galaxy). We used the same hydrody-
namical simulation to estimate the increase inσ due to large
scale motions and found∼ 50 km/s (Vrot = 160 km/s and
inc = 53 degrees). We used another simulation to check that
the effect approximatively scales with 1/ sin(inc) (within an er-
ror onσ of 5 km/s) and assumed the same scaling withVrot.
We then corrected the GIRAFFE intensity weighted meanσ
using this recipe and from this estimated the mass supported
by velocity dispersion (see Table A.1 and Figure A.2). For
pure rotating disks, a correction roughly equal to the measure
is expected, which means that intrinsic velocity dispersion is
negligible. Galaxies classified as rotating disk and which fall
far from theσ = σdiskmodel region could be galaxies with
a significant bulge (e.g. CFRS03.9003, see also Puech et al.
2006b) or show perturbation in theirσ-map (CFRS03.0619,
CFRS22.0504 and HDFS4020). Interestingly, these 4 galaxies
(plus CDFS03.1032, but see individual comments) are among
those which are the nearest of theσintg = σ line on Figure
3, which supports the idea that their dynamical support could
include a substantial contribution coming from dispersion. All
points with a correction larger than the measured meanσ are
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ID class ME
v ME

σ
ME

dyn ME
σintg

HDFS4170 RD 10.83 10.10 10.91 10.89
HDFS5190 RD 10.94 9.50 10.96 11.13
CFRS03.0619 RD 10.57 10.10 10.70 10.52
CFRS03.1032 PR* 10.14 10.71 10.81 10.75
CFRS22.0619 PR 9.89 9.43 10.02 10.29
CFRS03.1349 PR* 10.93 9.70 10.94 11.15
CFRS22.1064 PR 10.17 10.43 10.62 10.60
HDFS5150 PR 10.33 10.23 10.58 10.78
CFRS03.0508 CK 9.91 9.63 10.09 10.03
CFRS03.0645 CK 10.46 10.09 10.60 10.35
CFRS22.0919 CK 9.30 9.70 9.85 9.85
CFRS22.0975 CK 11.41 8.62 11.41 11.15
CFRS03.0523 CK 10.13 10.97 11.03 10.93
HDFS4130 CK 10.79 10.36 10.92 10.82
HDFS4090 CK 8.87 9.64 9.71 10.10
HDFS5140 CK 11.09 9.45 11.10 11.08
HDFS5030 CK 10.31 10.21 10.56 10.64

Table A.1. Dynamical properties of the sample of LCGs. The column entries are (from left to right): id, dynamical class (RD=Rotating Disk,
PR=Perturbed Rotation, CK=Complex Kinematics),ME supported by rotation (corrected from GIRAFFE sampling effect),ME supported by
random motions, total dynamicalME, and dynamicalME estimated by integrated velocity dispersion

spiral galaxies except one (CFRS22.0975) whose velocity gra-
dient is likely due to relative motions between merging compo-
nents (see its morphology in Figure 1) rather than rotation.In
these few cases, we fixed the corrected value to 10 km/s which
corresponds to the minimal expected line width due to intrinsic
turbulent motions in spiral galaxies (Rozas et al. 1998; VanZee
& Bryant 1999). We estimate a median error onME

σ
of ∼ 0.08

dex.

A.3. Total dynamicalME

To estimate total dynamical pseudo-equivalent massesME
dyn,

we simply addedME
v andME

σ
. Most authors deriveσ on inte-

grated spectra (global velocity dispersion) and use the relation
of the previous section to estimate the whole dynamical mass
ME
σintg

(Guzman et al. 1996, Phillips et al. 1997). Under as-
sumptions concerning the anisotropy of the kinetic energy ten-
sor and the geometry of the system, this relation can be used
to estimate total dynamical masses of rotating and flattened
spheroids (Bender et al. 1992). This approach is often used in
studies using slit spectroscopy (Guzman et al. 1997; Guzman
et al. 2001; Hammer et al. 2001) but the validity of this relation
for systems dominated by rotation is uncertain. In the follow-
ing, we also estimatedME

σintg
which we compared withME

dyn.

Figure A.3 shows the comparison betweenME
dyn and

ME
σintg

. We find a correlation between the two estimates, which
seem to validate our estimates and is consistent with the fact
that LCGs could be systems not too far from equilibrium. Spiral
galaxies are almost equally distributed on both sides of theline
whereME

σintg
=ME

dyn which is likely due to the fact thatME
σintg

does not correct explicitly for inclination effects.
In Figure A.4 we compareME

v with ME
dyn to test if the

LCGs are dominated by rotation. For comparison, we also
plot a sample of 8 rotating disks taken from Paper I (Flores
et al. 2006). Clearly, the whole spiral sample falls in the ro-

Fig. A.2. Correction factorσdiskmodel vs intensity weighted meanσ.
Encircled blue full dots are LCGs classified as rotating disks, encir-
cled green squares are LCGs classified as perturbed and encircled red
triangles are complex LCGs. Blue full dots are rotating disks from
Paper I (Flores et al. 2006), added for comparison.

tation dominated area. At least 70% of the LCGs (12 galax-
ies) seems to be dominated by rotation whereas the remaining
30% (5 galaxies) seems to be dominated by velocity dispersion.
Among them, 4 were already identified as potentially supported
by dispersion (see section 4.1): CFRS22.0919, CFRS03.0523,
CFRS03.1032 and HDF4090. Interestingly, one of these galax-
ies (CFRS22.0919) was identified by Hammer et al. (2001)
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Fig. A.3. DynamicalME derived from integrated spectra vs dynamical
ME derived from 3D spectroscopy. Encircled blue full dots are LCGs
classified as rotating disks, encircled green squares are LCGs classi-
fied as perturbed and encircled red triangles are complex LCGs. Blue
full dots are rotating disks from Paper I (Flores et al. 2006), added
for comparison. For convenience, only the median error bar has been
plotted.

as a potential dwarf progenitor as discussed by Guzman et al.
(1997). Because we are likely underestimating their rotational
velocities, we cannot exclude that all LCGs have energy bal-
ance dominated by rotation.

However, we recall that this conclusion relies on the as-
sumptions that large scale motions in the velocity fields aredue
to rotation, and that we know that for some systems (e.g. the
suspected outflows) this is far from being true. We nevertheless
cannot exclude that a possible relation could link most of the
LCGs with rotating disks.

Fig. A.4. RotationalME vs total dynamicalME . Encircled symbols
are the sample of LCGs. Encircled blue full dots are LCGs classified
as rotating disks, encircled green squares are LCGs classified as per-
turbed and encircled red triangles are complex LCGs. Blue full dots
are rotating disks from Paper I (Flores et al. 2006), added for compar-
ison. The dash line represent the limit whereME

v =M
E
dyn/2. For con-

venience, only the median error bar has been plotted. Noticethat the
highME

v of 22.0975 (the point at the top-right) could not be attributed
to a normal rotation since it is an obvious merger.
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Fig. 1. Kinematics of 17 LCGs. From left to right: I band HST imaging (0.1 arcsec/pix, FoV=3x2 arcsec2) with the IFU bundle superimposed;
velocity field (5x5 interpolation,∼ 0.1 arcsec/pix), σ-map (5x5 interpolation,∼ 0.1 arcsec/pix) and SNR map (mean SNR per spectral element
of resolution, see text). From up to down: LCGs classified as rotating disks (3 first), perturbed (5 next) and complex (9 last). The 3 first galaxies
classified as complex (CFRS03.0508, CFRS03.0645 and HDFS5140) are those suspected to be dominated by outflows.
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Fig. 1. continued.



CHAPITRE 4. RÉSULTATS : DYNAMIQUE DES GALAXIES LOINTAINES

Commentaires sur l’article

Critères de sélection des LCGs

Il est mentionné dans l’article (section 2) que les critères utilisés pour sélectionner

les LCGs suivent ceux de Hammer et al. (2001) : MB ≤ −20, EW0([OII]) ≥ 15 et

r1/2 ≤ 5h−1

50 kpc (ou ∼ 4.3 kpc dans une cosmologie Λ-CDM). Ces critères permettent

respectivement de sélectionner des galaxies brillantes, bleues et compactes. Dans la

littérature, les critères de sélection varient d’un auteur à l’autre : les différences les

plus notables concernent le critère de compacité morphologique (taille) : (Phillips

et al., 1997) et (Guzman et al., 1997) ont par exemple utilisé un seuil de 3.5kpc

(H0 = 50) en taille, ce qui correspond à ∼ 3 kpc dans une cosmologie Λ-CDM ;

(Lilly et al., 1998) ont quant à eux utilisé un seuil de 3kpc (H0 = 50 soit 2.6kpc

dans une cosmologie Λ-CDM). Le critère utilisé par (Hammer et al., 2001) permet

donc de sélectionner des galaxies “moins compactes” comparativement aux autres

auteurs, mais tout de même plus petites que la taille médiane (environ 5.1 kpc) des

galaxies à z∼0.5 (Ravindranath et al., 2004). En réalité, le but n’est pas d’étudier

les LCGs comme une classe distincte de galaxies, mais bien d’étudier les galaxies

dont la contribution à l’évolution vue dans l’UV est la plus importante : il suffit

donc de sélectionner des objets dont la taille est petite par rapport aux populations

de même redshift. Le critère de taille utilisé n’a donc que peu d’importance de ce

point de vue.

Observabilité des LCGs avec GIRAFFE

Le critère de taille utilisé impose r1/2 ≤ 4.3kpc, ce qui représente 0.67 arcsec à

z=0.55. Etant donné que le pixel de l’IFU GIRAFFE est de 0.52 arcsec, il peut donc

parâıtre surprenant de pouvoir observer des galaxies aussi petites avec GIRAFFE.

En réalité, l’observabilité des LCGs avec GIRAFFE dépend du profil de lumière

des LCGs : si celui-ci possède une queue suffisamment étendue, il est alors possible

d’observer ces galaxies. La figure 4.3 montre un profil “médian” de lumière construit

à partir des 17 LCGs : chaque point donne les ouvertures médianes contenant des

fractions données de lumière (courbe en trait plein). La courbe en traits pointillés

est une extrapolation linéaire de l’ouverture médiane contenant 50% de la lumière.

Cette figure montre que le profil de lumière des LCGs est suffisamment étendu pour

permettre leur observation avec GIRAFFE : sachant que le facteur de remplissage

médian des IFUs GIRAFFE par les LCGs est de 11 pixels (environ 3 arcsec2), on peut

estimer (en supposant très grossièrement que les LCGs remplissent une ouverture
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globale de forme carrée) que ce taux de remplissage correspond à environ 70% de la

lumière émise par les LCGs.

Fig. 4.3 – Profil de lumière médian des LCGs. Chaque point de la courbe en trait

plein donne l’ouverture médiane contenant une fraction donnée (en ordonnées) de

la lumière (déterminée à partir des images HST en bande I). Les traits pointillés

verticaux représentent des couronnes successives de pixels GIRAFFE avec 0.52 arcsec

par pixel, en supposant la galaxie centrée sur le pixel central. Sachant que le facteur

de remplissage médian de l’IFU par les 17 LCGs est de 11 pixels, soit environ 3

arcsec2, on peut supposer que les LCGs remplissent en première approximation un

carré dont l’aire est de 3 arcsec2 et dont le demi-côté est de 0.86 arcsec : la fraction de

lumière correspondante est alors de presque 70%. Cette courbe ne tient pas compte

de l’étalement dû au seeing est constitue donc un profil “minimal”.
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4.3 Comparaison avec des modèles numériques

L’article précédent est cohérent avec un scénario où les fusions jouent un rôle

important dans la formation et l’évolution des galaxies. Ce paragraphe présente

quelques simulations préliminaires comparant des modèles hydrodynamiques de fu-

sion de galaxies avec des observations GIRAFFE.

La figure 4.5 montre une séquence de fusion entre deux galaxies de type Sbc.

Cette séquence provient de simulations hydrodynamiques réalisées par T.J. Cox1

(Cox et al., 2004). La masse baryonique des progéniteurs est Mbar ∼ 1010.3M¯ avec

une fraction d’environ 52% de gaz et une vitesse maximale de rotation d’environ

220 km/s. Le disque a un rayon Rd = 5.5kpc et le bulbe Rb = 0.45kpc. La séquence

couvre un intervalle de temps de 3 Gyr par pas de 0.25 Gyr : la fusion proprement

dite se produit à t∼1.8 Gyr. Deux points importants concernant cette simulation

doivent être notés : (1) l’influence de l’environnement est négligée (pas d’apport

extérieur en gaz) et (2) l’effet du feedback provenant de l’activité AGN n’est pas

pris en compte (voir première partie de cette thèse). Ces deux effets conduisent à

minimiser le réservoir de gaz disponible. En toute rigueur, cette simulation ne doit

donc être interprétée dans le cadre de la formation des galaxies spirales que jusqu’à

t∼2-2.5 Gyr. A la fin de la simulation, le résidu est de type sphéröıdal, bien qu’un

disque en rotation de faible taille soit présent au centre (voir figure 4.5).

La figure 4.4 montre la variation du rayon r1/2 contenant la moitié de la lumière

au cours de l’interaction. Ce rayon est estimé à partir des cartes de densité surfa-

cique de masse des étoiles fournies par T.J Cox : il s’agit donc en réalité du rayon

contenant la moitié de la masse. La méthode utilisée est identique à celle qui a servi

à estimer les r1/2 des LCGs étudiées dans les articles de ce chapitre. Cette mesure

a été réalisée sur le système constitué des deux progéniteurs à la fois (excepté au

début de l’interaction), ceux-ci ne pouvant être distingués s’ils étaient “redshiftés” à

z∼0.7. Cette figure montre qu’au cours de la fusion, il existe bien une phase où la

morphologie du système apparâıt compacte.

Nous avons simulé des observations GIRAFFE à partir de cette séquence d’in-

teraction en redshiftant les galaxies à z=0.7 en supposant que celles-ci ont une taille

d’environ 3 arcsec : les images de la première colonne de la figure 4.5 ont alors une

largeur correspondant à la largeur de l’IFU GIRAFFE (la méthode de simulation

est présentée au chapitre 3).

1http ://physics.ucsc.edu/ tj/work/runs/Sbc201a-u4/velmaps/
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Fig. 4.4 – Evolution du rayon contenant la moitié de la lumière au cours de la fusion

de deux galaxies. La courbe noire correspond à une vue inclinée (de 53 deg) et la

rouge à une vue de dessus. La partie en pointillés correspond à une mesure effectuée

sur un seul des progéniteurs (avant la fusion). La ligne verticale pointillée indique le

moment où se produit la fusion proprement dite.

La figure 4.5 montre que seules les structures cinématiques à grande échelle pré-

sentes dans la simulation hydrodynamique se retrouvent dans les cartes construites à

partir des simulations d’observations GIRAFFE. La figure 4.6 montre deux exemples

où la ressemblance avec les cartes cinématiques de certaines galaxies compactes pré-

sentées dans l’article Puech et al. (2005a) est frappante. Des comparaisons avec

d’autres simulations numériques mettant en jeux des progéniteurs plus riches en gaz

et de masses plus faibles sont en cours de réalisation et permettront très certaine-

ment d’affiner la comparaison. Ces simulations préliminaires montrent d’ores et déjà

à quel point la comparaison entre les modèles numériques et les observations peut

être instructive.
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Fig. 4.5 – Simulation d’observations GIRAFFE d’une séquence de fusion entre deux

galaxies Sbc. De gauche à droite : densité surfacique de masse stellaire (représenta-

tion log), champ de vitesse du gaz, carte de dispersion de vitesse du gaz, champ de

vitesse GIRAFFE simulé, carte de dispersion de vitesse GIRAFFE simulée. La pa-

lette de couleur est inversée par rapport aux conventions usuelles afin de faciliter la

comparaison avec les cartes fournies par T.J. Cox : le côté de la galaxie qui s’éloigne

est en bleu. L’échelle en vitesse du champ de vitesse est de ±300 km/s et celle des

cartes de dispersion est de 0-300 km/s sur l’ensemble de la séquence.
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Fig. 4.5 – suite.
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Fig. 4.6 – Comparaison entre les simulations d’une fusion entre galaxies Sbc et des

observations GIRAFFE. De gauche à droite : morphologie stellaire (densité surfa-

cique de masse stellaire pour les simulations et images HST en bande I pour les ob-

servations) ; champ de vitesse du gaz ; carte de dispersion de vitesse du gaz. De haut

en bas : simulations à t=1.25 Gyr (voir figure précédente) ; observations de la galaxie

CFRS22.0975 ; simulations à t=2.00 Gyr ; observations de la galaxie CFRS22.0919.

Les ressemblances entre les morphologies et les champs de vitesse sont frappantes.

Les ressemblances entre les cartes de dispersion sont moins évidentes (surtout pour

le deuxième exemple), ce qui certainement dû à des différences d’angle de vue entre

simulations et observations.
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4.4 Cartographie des processus physiques dans les

galaxies

Résumé de l’article A&A Puech et al. 2006 (accepté)

Contexte

S’il est maintenant bien établi que la densité de formation stellaire décline entre

z=1 et z=0, les processus physiques responsables de ce déclin ne sont pas encore

clairement identifiés. De ce point de vue, il est utile de chercher à relier l’activité de

formation stellaire à l’état du milieu interstellaire dans des galaxies distantes.

But

La spectroscopie intégrale de champ permet de cartographier les processus physico-

chimiques au sein des galaxies et constitue donc un outil privilégié pour atteindre

ces objectifs. Nous proposons ici d’utiliser la raie [OII] dont le rapport des raies du

doublet permet de déterminer la densité électronique du gaz (Osterbrock, 1989) pour

établir les premières cartes de densité électronique dans des galaxies . Il est donc

possible avec GIRAFFE d’examiner d’éventuelles corrélations entre la cinématique

et la densité du gaz.

Méthode

Nous avons sélectionné dans l’échantillon de Flores et al. (2006) 6 galaxies pour

lesquelles au moins 6 pixels ont un rapport signal à bruit par élément de résolu-

tion spectral supérieur à 2. Les densités électroniques ont été calculées à partir du

rapport des raies obtenu au cours d’un ajustement du doublet [OII] par une double

gaussienne.

Résultats

Ces cartes ont permis d’identifier une région HII géante dans la galaxie 03.9003 du

CFRS (lumineuse en IR, LIRG) avec une densité élevée qui pourrait être responsable

du fort taux de formation stellaire observé dans cette galaxie (SFRIR ∼100). La faible

densité observée au centre de cette galaxie confirme la présence d’un bulbe, suspectée

par (Zheng et al., 2004). Les cartes de densité électronique ont également permis
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de confirmer l’existence d’un outflow dans la galaxie CFRS03.0508, sans toutefois

confirmer celui suspecté dans CFRS03.0645. Ces résultats suggèrent également que

la formation stellaire dans les disques serait localisée dans des régions discrètes.

Conclusion

De telles mesures montrent que la cartographie des propriétés physico-chimiques

des galaxies semble un bon moyen d’explorer la relation entre les processus de for-

mation stellaire et l’état du milieu interstellaire dans les galaxies à redshifts inter-

médiaires.
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Abstract. We used the moderately high spectral resolution of FLAMES/GIRAFFE (R=10000) to derive electron densities
from [OII] line ratios in 6 galaxies atz ∼ 0.55. These measurements have been done through the GIRAFFE multiple integral
field units and are the very firstmapping of electron densities in such distant objects. This allows us to confirm an outflow and
identify the role of giant HII regions in galactic disks. Such measurements could be used in the future to investigate thenature
of the physical processes responsible for the high star formations rates observed in galaxies between z∼0.4 and z∼1.

Key words. Galaxies: kinematics and dynamics; Galaxies: ISM

1. Introduction

It is now well established that the cosmic star formation density
declines from z∼ 1 to 0 (Lilly et al. 1996; Madau et al. 1998;
Flores et al. 1999; Le Floc’h et al. 2005). However, the phys-
ical processes responsible for this decline are still a matter of
debate. At the heart of this debate is the respective importance
of secular evolution with slow and continuous external mat-
ter accretion (e.g. Semelin & Combes 2005) versus more vio-
lent evolution through hierarchical merging (e.g. Hammer et al.
2005) as a function of lookback time. Relating star formation
processes with the ISM state (i.e. its chemistryand kinematics)
of distant galaxies could provide a new insight into this debate.
We present in this paper the first mapping of electron density
in a small sample of distant galaxies. Our goal is to demon-
strate the feasibility of such measurements using current inte-
gral field spectrographs on a 8 meter telescope. In the future, we
will investigate the possible relations between such quantities
(e.g. electron density, metal abundance ...) and the star forma-
tion rate. Their possible correlations could help in constraining
the physical processes at work in galaxies, those which are re-
sponsible for the strong evolution of the cosmic star formation
density.

Electron density can be determined from the intensity ratio
of two lines of the same ion arising from levels with nearly
the same excitation energy (Osterbrock & Ferland 2006).
The lines usually used are the [OII]λλ3729,3726Å and the
[SII]λλ6716,6731Å doublets. For distant galaxies, the [OII]

Send offprint requests to: mathieu.puech@obspm.fr
⋆ Based on observations collected at the European Southern

Observatory, Paranal, Chile, ESO Nos 71.A-0322(A) and 72.A-
0169(A)

doublet becomes particularly well suited to probe electronden-
sities, although local [OII] variations in galaxies are more sen-
sitive to extinction and metallicity (e.g. Kewley et al. 2004;
Mouhcine et al. 2005). First determination of electron density
Ne from [OII]λλ3727,3729Å line ratior = 3729/3727 in neb-
ulae has been suggested by Aller et al. (1949). The relation be-
tweenr, Ne and electron temperatureTe has been successively
improved by Seaton et al. (1954) and Eissner et al. (1969).
First confrontations with observations were done in several
nearby nebulae with good agreement (Seaton & Osterbrock
1957). Becauser only depends weakly onTe (see e.g. Canto
et al. 1980), this relation provides a good mean to measureNe

and then investigate the structure of HII regions such as Orion
(Osterbrock et al. 1959; Danks et al. 1971; Canto et al. 1980)
or M8 (Meaburn et al. 1969), and of planetary nebulae (see
Osterbrock & Ferland 2006 and references therein). More re-
cent studies of several HII regions have been carried out by
Copetti et al. (2000) in our Galaxy and by Castaneda et al.
(1992) in the local group.

We recently used the FLAMES/GIRAFFE spectrograph at
ESO/VLT in its multi-IFU mode to target the [OII] doublet of
35 galaxies atz ∼ 0.55 in order to obtain their kinematics (see
Paper I, Flores et al. 2006 and Paper II, Puech et al. 2006a).
Thanks to the excellent spectral resolution of GIRAFFE (R
∼ 10000), we have used here a part of this sample to derive
the electron density maps of a few distant galaxies. This pa-
per is organized as follows: section 2 presents the sample and
the methodology, results are in section 3 and section 4 givesa
conclusion.
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2. Sample, observations & methodology

As part of the GTO of the Paris Observatory, we obtained
FLAMES/GIRAFFE-IFU (3 by 2 arcsec2, 0.52 arcsec/pixel)
observations for 35 galaxies at 0.4 ≤ z ≤ 0.71 in the CFRS
(03hr and 22hr) and HDFS field. The complete sample is
described in Paper I (Flores et al. 2006) and the Luminous
Compact Galaxies (LCGs) sub-sample in Paper II (Puech et
al. 2006a). Briefly, we used LR04 and LR05 setups targeting
the [OII] doublet (R∼ 10000) with integration times rang-
ing from 8 to 13 hours. Seeing was typically∼ 0.6 arcsec
during all the observations. Datacubes were reduced using the
GIRBLDRS v1.12 package (Blecha et al. 2000), including nar-
row flat-fielding, and the sky was carefully subtracted usingour
own IDL procedures.

Among these 35 galaxies, we selected those for which at
least 1.5 spatial resolution element had [OII] doublets reaching
a mean SNR per spectral resolution element of 2 (which corre-
sponds to an integrated SNR of∼ 50). This allows the establish-
ment of meaningful electron density maps, i.e. with at least6
pixels among the 20 composing the GIRAFFE IFU. For galax-
ies with complex kinematics, the large pixel size of GIRAFFE
integrates both random motions and larger scale motions. This
tends to blend the [OII] doublet in these kinds of galaxies in
spite of the high spectral resolution of GIRAFFE (∼ 10000, see
Paper I, Flores et al. 2006). For the present study, we discarded
all galaxies where this effect could lead to a too high uncer-
tainty on the [OII] line ratio measurement. We finally selected
6 galaxies (see table 1) among those having the highest quality
factor of the whole sample (Paper I, Flores et al. 2006).

ID z IAB MB

CFRS03.0488 0.6069 21.58 -20.37
CFRS03.0508 0.4642 21.92 -19.61
CFRS03.0645 0.5275 21.36 -20.30
CFRS03.9003 0.6189 20.77 -21.24
CFRS22.0504 0.5379 21.02 -20.52
CFRS22.0919 0.4738 21.77 -19.99

Table 1. Main properties of the sample of galaxies: galaxies names,
redshifts, isophotal I magnitude and absolute B magnitude (from
Hammer et al. 2005).

[OII] doublets were fitted after a slight Savitzky-Golay fil-
tering which has the advantage of conserving the first moments
of the spectral lines (Press et al. 1989). During the fit we used
the following constraints:λ2-λ1=2.783Å andσ1=σ2 (see Paper
I, Flores et al. 2006 and Paper II, Puech et al. 2006a for the de-
tailed procedure). We checked by visual inspection each fit and
discarded a total of 4 pixels (≤ 1 % of pixels) where the re-
sults were particularly uncertain, mostly due to noisy peaks or
extinction effects. We then derived [OII] distribution maps by
simply integrating the fitted doublets in each pixel. [OII] line
ratio was related to electron density using n-levels atom calcu-
lations of the stsdas/Temden IRAF task. The relation linkingr,
Ne andTe depends only weakly onTe in the range of temper-
atures of the regions studied (see Eissner et al. 1969, Cantoet
al. 1980): we tookTe = 10000K in all the sample, which is

a good approximation for most of HII regions (Osterbrock &
Ferland 2006). The maximal value of the line ratior in this cal-
ibration is then 1.492. Using some different collision strengths
from Mendoza (1983), one can derive a maximal ratio of 1.497
(J. Walsh, private communication). Given our uncertainty on
the measurement ofr (0.05, see below), one can derive an up-
per limit of 1.56 for acceptable measures ofr: we checked that
all the measured line ratio were lower than this limit, and forced
all line ratio greater than 1.492 (and lower than 1.56) to 1.492
(the last point in the calibration). This corresponds to a density
of ∼ 1 cm−3 and affects∼ 8 % of the pixels.

The main sources of errors in the determination of electron
density are twofold. The first one is the error on the determina-
tion of r during the fit: compared to line positions and widths,
[OII] line ratios are the less well determined parameters ofthe
fit because it is more sensitive to noise. We estimated this er-
ror to be typically∼ 0.05 (3σ) on r. For example, for a ratio
r = 1.3, one derivesN = 101+33

−29cm−3. The second one is due
to the saturation of ther vs Ne relation at low densities (typ-
ically at Ne . 10cm−3) and is very difficult to estimate. As
already mentioned above, we tried to minimize these effects by
limiting the measurement ofr to the highest SNR pixels reach-
ing a mean SNR per spectral resolution element greater than
2 which corresponds to a higher threshold than the one used
for the other maps (see Paper I, Flores et al. 2006). Finally,the
main uncertainty results from extinction effects: As the [OII]
emission line can be severely affected by extinction (see e.g.
Hammer et al. 2005), some local density peaks could be hidden
by dust and then undetected by the [OII] line ratio diagnostic.

Finally, given the GIRAFFE IFU spatial resolution (20 pix-
els), we interpolated all maps (velocity fields,σ-maps, electron
density maps and [OII] fluxes maps) by a simple 5x5 linear in-
terpolation to make visualization easier (see figure 1).

3. Results

CFRS03.0488 This galaxy has an asymmetric morphology
which is usually believed to be a signature of interactions
and/or gas accretion. Its kinematics is classified as complex
by Paper I (Flores et al. 2006). The [OII] map shows
a peak off centered relative to the brighter component
of the galaxy, i.e. in the diffuse component (above the
main optical component), apparently correlated with a
higher electron density region. Densities are in the range
[30-153] cm−3 which are typical of classical HII regions
(Copetti et al. 2000). The higher densities observed in
the diffuse component could be explained by collisions
between molecular clouds of the interstellar medium and
gas inflow/outflow events, which are suggested by the
morphology.

CFRS03.0508 This Luminous Compact Galaxy (LCG) was
classified by Zheng et al (2005) as a relic of an interaction
or fusion, with a relatively blue color over the whole galaxy
which is also seen in the [OII] map. In Paper II (Puech et
al. 2006a), we found that its kinematics show a rotational
motion pattern with an axis almost perpendicular to the
main optical axis of the galaxy, which probably reflects an
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outflow motion rather than a rotational motion. Electron
densities are characteristic of classical HII region (≤ 100
cm−3), higher concentrations being well aligned along
the supposed outflow (maximal densities are pointing to
maximal velocities ends). We believe this supports the
outflow hypothesis, because in such a case, electrons are
produced from collisions between the expelled gas and
molecular clouds of the interstellar medium.

CFRS03.0645 Zheng et al. (2005) found in this LCG a
relatively blue color all over the galaxy and classified it
as a probable merger. The [OII] map shows a peak in the
central region. As for CFRS03.0508, we found in Paper
II (Puech et al. 2006a) a kinematics showing a rotational
motion pattern with an axis almost perpendicular to the
main optical axis of the galaxy, which could reflect an
outflow motion rather than a rotational motion. Theσ-map
has a peak at the edge of the galaxy, where the two main
components join. Electron densities are characteristic of
classical HII regions (∼ 100 cm−3) and a peak at∼ 200
cm−3 is found near the main optical component (at the
upper right of the image). Unfortunately, the SNR was too
low to map the diffuse component at the bottom of the HST
image, and thus we cannot confirm the suspected outflow.

CFRS03.9003 This Luminous IR Galaxy (LIRG, SFR∼ 75
M⊙/yr, see Flores et al. 2004) presents a quite complex and
irregular brightness distribution. Its kinematics is classified
as a rotating disk by Paper I (Flores et al. 2006). Zheng
et al. (2004) found blue star-forming regions surrounding
a red central region that might be a bulge. The [OII]
counts distribution is relatively flat (between∼ 2 and 9)
but present a small relative maximum (on the right of the
image) which is located in the disk. The central region
has a very low density (i.e. a fewcm−3) comparable with
those of free electrons in the interstellar gas outside of HII
regions (Reynolds 1989): this corresponds to a gas poor
region and it is consistent with the presence of a bulge in
this galaxy. The off centered knot in the I band HST image
corresponds to a blue region with a peak in electron den-
sity. Paper I (Flores et al. 2006) showed that this knot is not
due to a minor merger since no perturbation was seen in its
kinematics (see figure 1). We found a significantly higher
density in this region (almost 400 cm−3), comparable with
those found in the outer areas of some nearby nebulae,
such as M8 or Orion (Meaburn 1969; Osterbrock et al.
1959). This relatively high density could, at least partly,
contribute to the very high SFR observed in this LIRG.
The knot observed in the HST image is thus probably an
extremely large HII region (∼ 2 kpc, a complex of several
HII region ?) undergoing a strong star formation episode.

CFRS22.0504 Its kinematics is classified by Paper I (Flores
et al. 2006) as rotating disk. Electron densities are higher
near the edges. The [OII] map shows maxima near the
center and also in a region near the edge where we can
also see a peak (67 cm−3) in the electron density map.
This probably indicates a star forming region in the disk.

Unfortunately, we only had at our disposal a (deconvolved)
CFHT image (0.207 arcsec/pix) to be used for comparison.

CFRS22.0919 The morphology of this LCG shows two
tails on each side, characteristic of interacting systems.
Its kinematics is classified complex by Paper II (Puech
et al. 2006a) which further supports a merger hypothesis.
Electron densities peak in the tails (≥ 200 cm−3) which
corresponds to what is expected in interacting systems.

4. Discussion & conclusion

We measured [OII] doublet lines ratio of 6 galaxies with
high SNR to derive the first mapping of electron den-
sity in z∼ 0.6 galaxies. The sample of the 6 objects pre-
sented here includes a large variety of objects with obvious
merger (CFRS22.0919), suspected outflows (CFRS03.0508
and CFRS03.0645), and spiral galaxies (CFRS22.0504) includ-
ing a LIRG (CFRS03.9003). Such a mapping can be very pow-
erful for understanding the physical processes at work in these
galaxies. The most spectacular illustrations are CFRS03.0508
where an outflow has been confirmed and CFRS03.9003 where
a giant HII region has been identified. We also derive maps of
[OII] total counts. For the 3 LCGs of the sample, we find that
the [OII] maps show a peak at their centers, corresponding to
the relatively blue cores found by Zheng et al. (2005). For the 2
rotating disks (CFRS03.9003 and CFRS22.0504), [OII] counts
are distributed over the disks. This confirms that star formation
migrates from center to the outskirts of the disk when compar-
ing LCGs to spirals (Zheng et al. 2005).

The main limitation of our results arises from the fact that
GIRAFFE has a relatively low spatial resolution (0.52 arc-
sec/pix): this makes the derived electron densities underesti-
mated because they are averaged on spatial regions bigger than
the characteristic length of HII regions (∼ 100 pc). Another
consequence of the low spatial resolution of GIRAFFE is that
line widths are the convolution of random motions with larger
scale motions. In the case of merging systems where velocities
can be particularly high (see Paper I, Flores et al. 2006), this
makes the [OII] doublet blended in spite of the high spectral
resolution of GIRAFFE (R∼10000) and of the SNR level, and
then only velocities andσ can safely be recovered. Mapping
such galaxies with complex kinematics are currently beyond
the capabilities of an Integral Field Spectroscopy on 8 meter
telescopes because it would require a much higher spectral and
spatial resolution. Finally, another important limitation can be
due to extinction by dust which could hide some density peaks:
only the unobscured regions can contributed to the [OII] flux
detected, and the density maps are thus biased toward these re-
gions.

With the arrival of Integral Field Spectrograph operating in
the NIR (such as SINFONI), it is now possible to extend this
kind of mapping to other physico-chemical parameters such as
extinction, instantaneous SFR and metal abundance. The in-
vestigations of possible correlations between these quantities
would probably shed a new light in the processes leading to the
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Fig. 1. Mapping of 6 distant galaxies. All maps have a scale of∼0.1 arcsec/pix and show the same FoV (3x2 arcsec2). From left to right: I band
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density map (5x5 interpolation), and [OII] counts distribution map (5x5 interpolation). Electron density maps have been restricted in SNR (see
text).
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intense star formation rates observed at z≥ 0.4 and the decrease
of the cosmic star formation density since z∼1.
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CHAPITRE 4. RÉSULTATS : DYNAMIQUE DES GALAXIES LOINTAINES

4.5 Tests du scénario “spiral rebuilding”

Ce paragraphe propose d’utiliser les résultats présentés dans les trois articles

précédents pour réaliser deux tests préliminaires supplémentaires du scénario proposé

par (Hammer et al., 2005).

4.5.1 Test 1 : dynamique des systèmes compacts

Nous avons vu au chapitre 2 que le scénario proposé par (Hammer et al., 2005)

prédisait par construction un nombre élevé de systèmes dynamiquement hors équi-

libres parmi les LCGs. La figure 4.7 montre une tendance, pour les galaxies à ciné-

matique complexe ou perturbée, à être plus compactes que les disques en rotation,

bien que la statistique soit encore faible.

La figure 4.8 compare les classifications morphologique et dynamique de 10 ga-

laxies sur les 32 de l’échantillon pour lesquelles la morphologie a été étudiée par

(Zheng et al., 2004; Zheng et al., 2005). Cette figure montre clairement la dichoto-

mie qui existe entre les galaxies à morphologie spirale ou irrégulière, dont la dyna-

mique est relaxée (disque en rotation), et les galaxies à morphologie compacte ou

des systèmes en cours de fusion dont la dynamique est complexe.

Malgré la faible statistique encore disponible, il est clair qu’il existe une tendance

pour les galaxies compactes à présenter des dynamiques complexes, ce qui est com-

patible avec l’hypothèse selon laquelle ces galaxies seraient des systèmes en cours de

fusion, et donc en accord avec le scénario proposé par (Hammer et al., 2005).

4.5.2 Test 2 : évolution de la relation de Tully-Fisher

L’article de Flores et al. (2006) semble montrer que la relation de Tully-Fisher ne

subit pas d’évolution dans sa représentation M∗−V . Malgré la faible statistique, nous

supposons dans ce paragraphe l’exactitude de la relation établie dans cet article :

(1) les galaxies spirales ne subissent pas d’évolution dans ce plan et (2) la région

située au-dessus de la relation est peuplée par des systèmes dont la dynamique est

perturbée ou complexe.

Tous les scénarii où les galaxies constituent des systèmes ouverts, dont la masse

stellaire M∗ et la vitesse V croient avec le temps sont a priori compatibles avec le

résultat de Flores et al. (2006). Seul ce type d’évolution peut en effet ramener les
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Fig. 4.7 – Diagramme classe dynamique - r1/2. Les galaxies dont la cinématique

est classée comme disque en rotation (RD) sont indiquées par des cercles bleus,

les rotations perturbées (PR) par des carrés verts et les cinématiques complexes

par des triangles rouges. Le r1/2 médian dans chaque classe dynamique est indiqué

par le symbole plein correspondant. Les barres d’erreurs correspondent à l’écart

quadratique moyen calculé autour de la moyenne. Seules les galaxies ayant une image

HST ont été représentées. La galaxie à cinématique complexe de plus grand rayon est

un système constitué de plusieurs galaxies en cours de fusion (CFRS03.1309). Bien

qu’elle soit statistiquement peu significative (en raison notament du faible nombre de

galaxies disponibles pour construire cette figure), on observe toutefois une tendance

pour les galaxies en rotation à être plus étendues que celles dont la cinématique est

perturbée ou complexe.

galaxies spirales sur la relation locale après évolution (aux barres d’erreur près).

Quels sont les scénarii remplissant ces conditions ?

La masse totale Mtotale et la vitesse V sont liées par (voir les détails dans Puech

et al. 2006a) :

Mtotale ∼ r1/2V
2

Avec M∗ = f∗Mtotale, on obtient :

dM∗

M∗

=
dr1/2

r1/2

+ 2
dV

V
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Fig. 4.8 – Comparaison des classifications morphologiques et dynamiques pour les 10

galaxies ayant été étudiées par (Zheng et al., 2004; Zheng et al., 2005). L’axe des abs-

cisses représente la classification morphologique : S=Spirale (tous types confondus),

C=Compactes, M=Merger et Irr=Irrégulière. La classification dynamique est codée

par le symbole utilisé : disque bleu=disque en rotation, triangle rouge=cinématique

complexe et carré vert=rotation perturbée.

en supposant que f∗ ne varie pas avec z (Conselice et al., 2005). Dans cette approche2

la variation relative de V dépend donc à la fois de celle de M∗ et de celle de r1/2. Or il

semble que, au moins pour les disques les plus larges, dr1/2/r1/2 = 0 (Lilly et al., 1998;

Ravindranath et al., 2004). Dans ce cas, on aurait donc une augmentation de V pour

les tous scénarii prédisant une augmentation de M∗ avec z, parmi lesquels les scénarii

d’évolution séculaire avec accrétion douce de matière, et celui proposé par (Hammer

et al., 2005). Il faut toutefois être très prudent avec ce genre d’interprétation car il

subsiste de nombreuses incertitudes, en autres sur les termes dr1/2/r1/2 et df∗/f∗. Il

semble donc trop tôt pour tenter de distinguer différents scénarii d’évolution grâce à

la relation de Tully-Fisher proprement dite, de nombreux points nécessitant encore

d’être éclaircis.

Néanmoins, il est intéressant de noter que le scénario proposé par (Hammer

et al., 2005) prédit une évolution en deux temps dans le plan M∗-V : (1) augmen-

2Très simpliste !
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tation de M∗ au cours de la fusion, pendant laquelle le disque est détruit, puis (2)

reconstruction du disque et augmentation de V . Cette évolution en deux temps est

particulièrement compatible avec un peuplement de la zone située au-dessus de la

relation. Il est donc tout à fait naturel dans ce scénario de trouver une répartition

dans le plan M∗ − V telle que décrite par Flores et al. (2006). Il n’est par contre

par clair si un scénario d’évolution séculaire permet ou non de rendre compte de

cette tendance. Il se pourrait ainsi que le fait qu’un nombre important de galaxies

sont hors équilibre à z∼0.6 soit une contrainte plus importante que la relation de

Tully-Fisher en elle-même3. Seul un scénario d’évolution violente semble à l’heure

actuelle capable d’expliquer deux résultats observationnels importants à z<1 : (1)

l’existance de galaxies actives dans l’infrarouge (les LIRGs) et (2) la fraction impor-

tante de galaxies n’ayant pas atteint leur équilibre dynamique.
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besoins instrumentaux
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Chapitre 5

OA et champs cosmologiques : le

concept FALCON
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5.1 Les galaxies de z=1 à 3

La majorité des étoiles et des éléments s’étant formés entre z=0.5 et z=2-3

(voir chapitre 2), il est important de déterminer la cinématique et la chimie des

galaxies à ces redshifts car la façon dont les galaxies se sont assemblées et comment
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leurs masses, vitesses et moments angulaires se sont redistribués est encore très peu

connue.

A grands redshifts (2 ≤ z ≤ 6), la plupart des galaxies ont été identifiées en

utilisant la méthode du “Lyman break drop out” (Steidel et al., 1995; Steidel et al.,

1996) : le nombre de LBGs (Lyman Break Galaxies, (Giavalisco, 2002)) ainsi détec-

tées s’est révélé être 5 fois plus faible que le nombre de galaxies observées à z ≤ 1.

Les LBGs sont des galaxies fortement groupées avec une échelle de corrélation spa-

tiale r0 = 4 Mpc (Adelberger et al., 1998). Les propriétés chimiques de ces galaxies

ont été étudiées. (Pettini et al., 2001) trouvent une abondance en oxygène égale à

10% de celle du soleil. Toutefois leurs résultats sont très incertains, entre autres à

cause de la présence d’outflows dans ces galaxies. A partir de la modélisation des po-

pulations stellaires dans l’UV (Leitherer et al., 2001), il semble que l’abondance des

LBGs à z∼3 soit en réalité 30% solaire (Leitherer, 2005). Ces résultats sont actuel-

lement limités par la profondeur des relevés qui atteignent R ∼ 26, mais plusieurs

similitudes entre les morphologies et la cinématique des LBGs et des LCGs à plus

bas z semblent d’ores et déjà indiquer un lien possible entre ces deux populations

(Lowenthal et al., 2005).

Une autre population de galaxies a pu être identifiée à grands z dans le sub-

millimétrique grâce au satellite SCUBA (Blain et al., 2002) et à l’interféromètre

MAMBO (Greve et al., 2004). Ces galaxies SMGs (Sub-Millimeter Galaxies) ont

une distribution en redshift comprise entre z=1.5 et z=3, centrée sur z∼2.4 (Chap-

man et al., 2003; Chapman et al., 2005). Cette distribution en z est très similaire à

celle des quasars, ce qui rend probable un lien entre SMGs et AGNs. Ces galaxies

ont des morphologies perturbées (figure 5.1) typiques de systèmes en cours de fusion

(Conselice et al., 2003; Smail et al., 2004), de grandes tailles et des luminosités bolo-

métriques importantes (Chapman et al., 2003). Les SMGs sont souvent considérées

comme l’équivalent des ULIRGs1 à z>1.5 : la grande quantité de poussière conte-

nue dans ces galaxies modifie la forme de la SED qui pique alors dans l’IR lointain.

A z>1.5, ce pic se trouve décalé dans le sub-millimétrique (Lagache et al., 2005).

Une population de LBGs lumineuses dans l’IR ayant des propriétés similaires aux

SMGs a récemment été identifiée (Huang et al., 2005), ce qui pourrait établir un lien

observationnel entre les SMBs et les LBGs.

Nous avons vu au chapitre 4 quelle était l’importance de cartographier la ciné-

matique et les paramètres physico-chimiques tels que formation stellaire, extinction,

métallicité ou densité pour la compréhension des processus physiques en jeu dans

les galaxies. C’est pourquoi il devient de plus en plus clair que la prochaine étape

1Ultra Luminous InfraRed Galaxies, LIR ≥ 1012L¯
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3D DANS LE PROCHE IR

Fig. 5.1 – Morphologie des SMGs obtenues par le télescope HST (Conselice et al.,

2003). Celles-ci apparaissent très similaires à l’aspect qu’auraient des ULIRGs red-

shiftées à z=3.

dans la compréhension de la formation et de l’évolution des galaxies nécessitera des

spectrographes 3D travaillant dans le proche IR, là ou sont redshiftées les princi-

pales raies en émission des galaxies entre z=1 et 2-3. Afin de rendre possible cette

prochaine étape, un nouveau concept d’instrument appelé FALCON a été proposé

(Hammer et al., 2002).

5.2 Spécifications scientifiques pour un nouvel ins-

trument 3D dans le proche IR

L’expérience passée en terme de relevés profonds a montré que la variance cos-

mique pouvait affecter fortement les résultats obtenus. Des différences importantes

sont ainsi apparues dans les comptes et la morphologie des galaxies entre les deux

champs HDF (Labbé et al., 2003). La figure 1.5 (voir chapitre 1) montre une si-

mulation numérique de la toile cosmique à partir de la théorie Λ-CDM : les petits

champs sont inévitablement affectés par des variations de densité. C’est pourquoi le

champ de vue de FALCON doit être au moins égal à la longueur de corrélation des

structures aux redshifts visés (4 à 9 Mpc), ce qui donne un champ de vue optimal

d’environ 100 arcmin2. Le champ de vue du foyer Nasmyth au VLT (25 arcmin de

diamètre) est donc particulièrement bien adapté à FALCON.

Etant donné les temps de pose importants requis pour ce genre d’études, FAL-

CON doit être un instrument multi-objets. La densité des objets (LBGs, LIRGs,

sub-mm,...) aux redshifts visés est typiquement de quelques 0.01 à 0.1 par arcmin2 :

FALCON doit donc pouvoir observer au moins 10 objets en même temps. Etant

donné les transmissions actuellement atteintes sur des instrumentations similaires

(GIRAFFE : ∼ 10%, SINFONI : ∼ 20%), un minimum de 10 % est requis.
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Pour suivre les raies en émission allant de [OII]λ3727Å à Hαλ6563Å, FALCON

doit opérer dans le proche IR, au moins de 0.9 à 1.7 µm (bandes I, J et H). A ces lon-

gueurs d’onde, le fond de ciel atteint des valeurs importantes : I=19.7 (Patat, 2003),

J=16.5 et H=14.4 (Cuby, 2000). Ce dernier est constitué de raies en émission OH

(Rousselot et al., 2000) se superposant à un continuum. FALCON doit donc pouvoir

séparer les raies d’émission des raies OH du ciel, ce qui nécessite une résolution spec-

trale au moins égale à 3000 (Liang et al., 2004), l’idéal étant d’atteindre R=15000

permettant de résoudre σ=30 km/s. Afin de limiter les problèmes de configuration

lors de l’utilisation de l’instrument (voir chapitre 3), il est également requis que

l’instrument puisse obtenir au moins une bande (200 nm) en une seule exposition.

Nous avons vu au chapitre 2 (voir figure 2.2) que les galaxies avaient des rayons

contenant la moitié de la lumière r1/2 allant de 0.8 arcsec à z=1 à 0.3 arcsec à z=3 :

le champ par objet doit être au moins de 2r1/2, ce qui donne un champ de vue

typique de 2x2 arcsec2 par objet. Pour pouvoir résoudre r1/2, l’élément de résolution

spatial a été fixé à 0.25 arcsec, ce qui donne un échantillonnage de 0.125 arcsec/pixel.

L’élément de résolution est inférieur aux conditions de turbulence médianes régnant

sur les sites astronomiques professionnels : au Cerro Paranal, le seeing médian est

de 0.81 arcsec à 0.55 µm, ce qui, compte tenu de la longueur d’onde et de l’échelle

externe de turbulence (Tokovinin, 2002), donne une PSF de largeur à mi-hauteur

médiane de 0.4 arcsec environ. Afin de conserver un rapport signal à bruit spectral

suffisant, FALCON doit donc pouvoir reconcentrer la lumière d’un facteur ∼2, ce

qui nécessite le recours à l’Optique Adaptative.

Les principales spécifications scientifiques sont résumées dans la table 5.1.

5.3 Spectroscopie et Optique Adaptative

5.3.1 Optique Adaptative et champs cosmologiques

L’Optique Adaptative (OA) est une technique qui consiste à mesurer et à corriger

en temps réel les perturbations de phase du front d’onde dues à la turbulence at-

mosphérique. Plusieurs approches ont été proposées mais aucune ne semble pouvoir

être applicable aux champs de taille cosmologique (voir Annexe B) :

– l’OA classique : une étoile brillante (R ≤ 16) dans le champ d’isoplanétisme

(quelques arcsec dans le visible, voir annexe B) est requise pour permettre la

mesure du front d’onde. En astronomie extragalactique, les objets observés

sont des galaxies faibles situées de préférence loin du plan galactique, là où la
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Spécification Minimum But

FoV 10 arcmin 25 arcmin

Multiplex 10 50

Transmission 10 (%) 20 (%)

Distance entre IFUs 60 arcsec 20 arcsec

Résolution spectrale 3000 5000(LR) / 15000(HR)

Bande passante spectrale globale 0.9 à 1.6 µm 0.7 à 1.7 µm

Bande passante spectrale par setup 200 nm 400 nm

Résolution spatiale 0.25 arcsec 0.2 arcsec

Echantillonnage spatial 0.125 arcsec 0.1 arcsec

FoV IFU 2x2 arcsec2 3x2 arcsec2

Tab. 5.1 – Principales spécifications scientifiques pour un spectrographe 3D dédié à

l’étude des galaxies de z=0.5 à 2-3. Ces spécifications ont été tirées du document de

spécification scientifique de FALCON (voir aussi (Hammer et al., 2002)).

densité surfacique d’étoiles décrôıt très fortement (Bahcall et Soneira, 1981).

Cette contrainte diminuerait donc la couverture de ciel de FALCON à un taux

inacceptable (quelques pour-cents) ;

– les étoiles lasers artificielles (Foy et Labeyrie, 1985) : celles-ci permettent d’aug-

menter significativement la couverture du ciel (Le Louarn et al., 1998), même

si leur utilisation ne dispense pas de recourir à une étoile guide naturelle afin

de pouvoir mesurer le tip-tilt (voir annexe B). Dans le cas d’un instrument

multi-objets comme FALCON, il faudrait un grand nombre d’étoiles lasers,

ce qui complexifierait grandement l’instrument et augmenterait fortement son

coût ;

– l’OA Multi-Conjuguée (MCAO, (Dicke, 1975; Beckers, 1989)) : l’utilisation

de plusieurs étoiles guides (naturelles ou artificielles) permet de reconstruire

la distribution en altitude de la phase par tomographie (Tallon et Foy, 1990;

Ragazzoni et al., 1999; Ragazzoni et al., 2000). Il est alors possible d’utiliser

plusieurs dispositifs de correction conjugués en altitude des principales couches

turbulentes afin d’obtenir une meilleure correction de la turbulence sur un

champ qui peut atteindre typiquement 2 à 3 arcmin, ce qui est insuffisant pour

FALCON ;

– le GLAO (Ground-Layer AO, (Rigaut, 2002)) : dans la plupart des sites astro-

nomiques, l’essentiel de la turbulence est contenue dans la couche située près

du sol (<1 km, voir par exemple (Abahamid et al., 2004a; Abahamid et al.,

2004b)) d’où l’idée de ne corriger que cette couche. Cette technique permet-

trait de fournir un seeing résiduel après correction relativement uniforme sur
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un grand champ mais au prix d’une correction relativement faible (Tokovinin,

2004).

La difficulté rencontrée dans un instrument comme FALCON vient de la nécessité

de concilier l’OA avec un grand champ de vue : aucune des solutions envisagées

ci-dessus n’est actuellement capable de fournir des corrections suffisantes sur des

champs de vue d’au moins 10 arc-minutes de diamètre comme il est envisagé pour

FALCON.

5.3.2 OA et spectroscopie 3D

L’OA est maintenant d’utilisation courante dans le domaine de l’imagerie infra-

rouge (voir par exemple (Gendron et al., 2004)). Certains instruments comme NAOS

proposent également un mode supplémentaire permettant de scanner les longueurs

d’ondes (Perot-Fabry) et donc d’utiliser l’AO en spectroscopie 3D (voir annexe A).

Le défaut de ce type de mode est que la PSF varie durant la pose, le seeing évoluant

à l’échelle de quelques minutes (Martin et al., 2000). L’idée d’associer OA et spec-

troscopie intégrale de champ (IFS, Integral Field Spectroscopy) est donc de ce point

de vue particulièrement intéressante, surtout en astronomie extragalactique où les

temps de pose sont de plusieurs heures.

Fig. 5.2 – Effets de l’AO sur la PSF. [Source : www.llnl.gov]

L’effet de l’OA sur la PSF est illustré sur la figure 5.2 : l’OA fait apparâıtre un pic

cohérent superposé à un halo turbulent. Ce pic cohérent a la même largeur (∼ λ/D)
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que la tâche d’Airy à diamètre constant et à même longueur d’onde, alors que le

halo a une largeur ≤ λ/r0 selon le niveau de correction. Plus la correction est élevée,

plus la hauteur du pic cohérent est élevée (meilleur rapport de Strehl), et plus la

largeur du halo est faible (meilleure FWHM). On voit donc directement pourquoi

l’OA permet un gain de résolution spatiale en imagerie. Avec les spectrographes à

intégrale de champ, la résolution spatiale est fixée par la trame de micro-lentilles qui

échantillonne l’objet (voir Annexe A) : l’intérêt de l’OA (outre, bien évidemment, le

fait qu’elle permet l’utilisation d’une trame de micro-lentilles plus petite) est alors

qu’elle permet de concentrer plus d’énergie dans un élément de résolution spatiale et

donc d’augmenter le rapport signal à bruit. C’est pourquoi en IFS, le gain de l’OA

est souvent caractérisé par le couplage, qui est égal à la fraction de la PSF qui entre

dans un élément de résolution spatiale.

Les premiers spectrographes à intégrale de champ équipés d’OA ont vu le jour

à Hawaii avec l’instrument OASIS dans le visible (Emsellem, 1999) ainsi qu’à Calar

Alto avec l’instrument 3D2 dans le proche IR (Weitzel et al., 1996). Plusieurs instru-

ments de ce type ont été récemment mis en service sur des télescopes de 8-10 mètres

avec GMOS (Allington-Smith et al., 2002) et SINFONI (Eisenhauer et al., 2000).

5.3.3 MOAO-DAO : le concept FALCON

FALCON propose une nouvelle manière d’utiliser l’OA : au lieu de chercher

à corriger l’ensemble du champ de vue, il est plus rentable de chercher à corriger

uniquement les zones d’intérêt, c’est-à-dire de petites zones correspondant aux objets

observés. Pour chaque objet, la mesure est toujours réalisée par tomographie (de type

“star oriented”) avec 3 étoiles guides naturelles par objet, afin d’interpoler le front

d’onde dans la direction de l’objet. La correction est alors réalisée par un unique DM

situé dans la pupille : la correction n’est donc pas de type MCAO. En supposant que

l’on parvienne à miniaturiser les composants d’OA (ASO et DM) pour les intégrer

dans des IFUs, il est alors possible de répéter ce schéma sur un nombre fini d’objets

(figure 5.3). Ce type d’approche issue du concept FALCON est maintenant souvent

appelée MOAO (Mutli-Objects AO) ou DAO (Distributed AO) (voir par exemple

(Dekany et al., 2004)).

2il s’agit bien du nom de l’instrument...
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Fig. 5.3 – Principe du concept FALCON : pour chaque objet, le front d’onde est

mesuré par tomographie grâce à 3 étoiles guides naturelles, puis la correction dans

la direction de l’objet est interpolée et appliquée par un DM miniaturisé placé dans

l’intégrale de champ. Cette procédure est répétée individuellement sur tous les objets,

ce qui permet de ne corriger que les zones d’intérêt et d’obtenir ainsi un mode

multiplex particulièrement efficace en terme de signal à bruit spectral.

5.4 Performances du concept FALCON

5.4.1 Simulations de la MOAO FALCON

Les performances en termes de correction et de couverture de ciel d’un système

de type FALCON ont été simulées par (Assemat et al., 2004; Assémat, 2004) dans

des conditions de turbulences typiques des conditions médianes du Cerro Paranal

(seeing de 0.81 arcsec, échelle externe L0 = 24m, une répartition de turbulence de

20% au sol, 65% à 1km et 15% à 10km ; voir Annexe B) et un télescope de type

VLT (8 mètres). Ces simulations ont permis d’établir les résultats suivants (l’aspect

temporel ayant été négligé) :

Tomographie :

– les ASO doivent être positionnés dans un rayon maximal de 2-3 arcmin pour

permettre une bonne reconstruction du front d’onde dans la direction de

l’objet ;

Mémoire de thèse Mathieu PUECH 178



5.4. PERFORMANCES DU CONCEPT FALCON

– la connaissance de L0 n’est pas nécessaire pour la reconstruction : on peut

donc négliger le caractère fini de L0 pendant cette étape ;

– la connaissance du profil de C2
n doit être correcte sans être parfaite : une

tolérance de ±10% entre la proportion des couches à 1 km et 10 km ou une

erreur de ±1 km sur la position de la couche à 1 km ne provoque qu’une perte

de 2% en rapport de Strehl. Etant donné que le plan focal comportera un

grand nombre d’ASO, le profil de C2
n pourra être déduit de l’inter-corrélation

de toutes les mesures par la technique SLODAR (Wilson, 2002).

Correction :

– performances relatives : pour doubler le couplage par rapport au cas

sans correction, il faut corriger environ 110 modes de Zernike en bande J et

70 modes en bande H, en utilisant des étoiles de magnitude R ≤ 17. Ceci

permet une couverture du ciel de 50% quelle que soit la latitude galactique ;

– performances absolues : pour atteindre un SNR de 3 sur le flux dans

la raie Hα, il faut atteindre un couplage de 30% en bande J et de 40% en

bande H. Cette performance peut être atteinte sur 50% du ciel, quelle que

soit la latitude galactique, en utilisant des étoiles de magnitude R ≤ 17 et

en corrigeant 90 modes en bande J et 70 modes en bande H ;

– sensibilité à L0 : pour une échelle externe de 100 mètres, la performance

relative est atteinte sur des étoiles de magnitude R ≤ 16 avec une couverture

de ciel de 50% au pôle galactique, en corrigeant 70 modes en bande J et 40

modes en bande H.

Nous avons utilisé le simulateur FALCON pour entreprendre une étude des sen-

sibilités aux paramètres liés au choix de l’étoile guide. Au cours de cette étude, les

étoiles guides sont disposées selon un triangle équilatéral où la galaxie est située au

barycentre du triangle. Ces simulations ont permis d’établir les résultats prélimi-

naires suivants :

– la comparaison des figures 5.4 et 5.5 montre qu’il vaut mieux a priori choisir

une étoile proche et faible plutôt qu’une étoile plus distante et plus brillante ;

– la figure 5.6 montre que l’ordre de correction influe sur le couplage au second

ordre en comparaison de la magnitude des étoiles guides : il vaut mieux choisir

une étoile brillante et un ordre de correction faible plutôt qu’une étoile faible

quel que soit l’ordre de correction choisi. Choisir un ordre de correction élevé

n’a de sens que pour des NGS brillantes : il faut pouvoir mesurer correctement

les modes d’ordres élevés pour pouvoir les corriger.
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Fig. 5.4 – Effet de l’ouverture et de la distance de mesure sur le couplage du système

FALCON avec des NGS de magnitude R = 16. Ces simulations ont été réalisées

en bande H avec une magnitude limite pour l’ASO de R = 17, des conditions de

turbulence médianes (L0 = 24m et seeing=0.81arcsec), une correction jusqu’à l’ordre

11 (77 polynômes corrigés) et 3 NGS de magnitude R = 16. Les étoiles guides ont

été placées à une distance de 10 (courbe bleue), 60 (courbe verte) et 300 arcsec

(courbe rouge). La courbe noire représente le couplage obtenu dans le cas turbulent

(sans correction) et la courbe noire en traits mixtes le double (spécification absolue

à atteindre). Pour un élément spatial de résolution de 0.25 arcsec (ligne verticle en

pointillés noirs), le couplage varie de 30% (distance galaxie-NGS=300 arcmin) à 40%

(distance galaxie-NGS=10 arcsec).
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Fig. 5.5 – Effet de l’ouverture et de la distance de mesure sur le couplage du système

FALCON avec des NGS de magnitude R = 17. Ces simulations ont été réalisées

en bande H avec une magnitude limite pour l’ASO de R = 17, des conditions de

turbulence médianes (L0 = 24m et seeing=0.81arcsec), une correction jusqu’à l’ordre

11 (77 polynômes corrigés) et 3 NGS de magnitude R = 17. Les étoiles guides ont

été placées à une distance de 10 (courbe bleue), 60 (courbe verte) et 300 arcsec

(courbe rouge). La courbe noire représente le couplage obtenu dans le cas turbulent

(sans correction) et la courbe noire en traits mixtes le double (spécification absolue

à atteindre). Pour un élément spatial de résolution de 0.25 arcsec (ligne verticle en

pointillés noirs), le couplage varie de 27% (distance galaxie-NGS=300 arcmin) à 37%

(distance galaxie-NGS=10 arcsec).
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Fig. 5.6 – Effet de l’ouverture, de la distance de mesure et du nombre de modes

corrigés sur le couplage du système FALCON. Ces simulations ont été réalisées en

bande H avec une magnitude limite pour l’ASO de R = 17 et des conditions de

turbulence médianes (L0 = 24m et seeing=0.81arcsec). La courbe rouge représente

le cas où les NGS ont une magnitude de R = 16 et l’ordre de correction est de n=13

(104 polynômes corrigés). La courbe bleue représente le cas où les NGS ont une

magnitude de R = 16 et l’ordre de correction est de n=11 (77 polynômes corrigés).

La courbe magenta représente le cas où les NGS ont une magnitude de R = 17 et

l’ordre de correction est de n=13. La courbe verte représente le cas où les NGS ont

une magnitude de R = 17 et l’ordre de correction est de n=11. La courbe noire

représente le couplage obtenu dans le cas turbulent (sans correction) et la courbe

noire en traits mixtes le double (spécification absolue à atteindre). Pour un élément

spatial de résolution de 0.25 arcsec (ligne verticle en pointillés noirs), le couplage

varie de 32% à 39%.
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5.4.2 Comparaison simulations-observations

Afin de valider les PSF simulées, une comparaison avec des données scientifiques a

été menée. Nous avons dans ce but analysé le profil de lumière de 12 étoiles sélection-

nées pour échantillonner une gamme suffisamment large de conditions d’observations

distinctes (voir la table 5.2).

Site/Télescope Paranal/VLT Paranal/VLT Paranal/VLT La Silla/NTT

Instruments FORS2 ISAAC ISAAC SOFI

Bande R J Ks J

Pixel (arcsec) 0.201 0.148 0.148 0.29

Nombre 4 4 2 2

Tab. 5.2 – Provenance des données utilisées pour comparer les PSF FALCON simu-

lées à des profils de lumière d’étoile : les données proviennent de sites, télescopes et

instruments différents et ont été obervées à des bandes et avec des échantillonnages

spatiaux différents.

Ces données ont été analysées par trois personnes différentes avec des outils

logiciels différents (Francois Hammer, Hector Flores et moi-même) mais selon la

procédure commune suivante : extraction d’une étoile non saturée, soustraction du

fond, calcul de la fraction de lumière entrant dans un carré de 0.25 arcsec (élément

spatial de résolution FALCON). La FWHM des étoiles est ensuite mesurée puis cor-

rigée de l’airmass. La figure 5.7 résume l’ensemble de ces mesures : celles-ci semblent

suivre une même relation malgré la diversité de leur origine, et cette relation apparâıt

comme étant fortement non-linéaire.

La figure 5.8 compare les couplages simulés à ceux déterminés à partir d’observa-

tions. Il apparâıt très clairement qu’il existe un écart important entre les simulations

et les observations : à FWHM donnée, les simulations surestiment le couplage de 5

à 10% (en absolu ce qui correspond à un écart relatif de 50 à 80%).

Une série de simulations a permis à T. Fusco (ONERA) de vérifier que la forme et

la FWHM des PSF simulées étaient telles qu’elles étaient attendues, ce qui a permis

de mettre en évidence une difficulté dans la détermination du couplage. La figure

5.9 montre la variation du couplage mesuré en fonction de l’ouverture sur une PSF

simulée. Cette courbe montre que la mesure est particulièrement sensible à la taille

de l’ouverture, et nous a permis de mettre en évidence une erreur de 1 pixel sur la

mesure du couplage.

La figure 5.10 compare les couplages simulés et les couplages mesurés à partir

d’observations en utilisant un estimateur plus robuste du couplage, et en décon-
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sampling=0.201’’

sampling=0.148’’

sampling=0.148’’

sampling=0.29’’

Fig. 5.7 – Couplages dans un carré de 0.25 arcsec calculés à partir d’étoiles ob-

servées : les mesures semble suivre une tendance commune. Un ajustement par un

polynôme d’ordre 2 a été réalisé (en bas).

Fig. 5.8 – Comparaison des couplages simulés avec les couplages observés. Les carrés

bleus sont issus du simulateur de F.Assémat et le triangle noir du simulateur de T.

Fusco. La courbe noire indique l’ajustement des couplages observés (voir figure 5.7).
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voluant les PSF stellaires observées de la réponse spatiale du CCD. Cette figure

montre que les simulations surestiment encore de 2 à 3% (absolus) les observations.

Une étude indépendante menée par E. Gendron à partir de données FORS2 obtenues

par A. Delsanti (22 mesures) a permis de parvenir à la même conclusion.

Les 2-3% d’écarts résiduels peuvent être largement expliqués par : (1) l’incertitude

sur la mesure du couplage (centrage de la PSF), (2) l’incertitude due à la soustraction

du fond et (3) l’influence des phénomènes de diffusion sur le CCD. Enfin, notons que

certaines simulations indépendantes menées à partir du logiciel CIBOLA à l’ESO

par M. Le Louarn semblent surestimer les résultats obtenus à partir du simulateur

de F. Assémat de quelques pour-cents (en absolus), ce qui donne très certainement

une évaluation de l’erreur liée au modèle numérique.

5.4.3 Simulations des performances scientifiques de FAL-

CON

Une dernière étape consiste à utiliser les PSF obtenues grâce au simulateur FAL-

CON afin de simuler des cubes de données permettant d’évaluer les performances

scientifiques du spectrographe FALCON (voir figure 5.11). Le but est d’une part

de simuler des observations FALCON, afin de pouvoir relier le couplage aux perfor-

mances scientifiques de l’instrument, et, d’autre part, de préparer la caractérisation

de futurs instruments basés sur le concept FALCON (voir par exemple le projet

MOMFIS dédié à OWL, Annexe B). Une telle étude est en cours de réalisation et

n’a malheureusement pas pu être menée à terme à l’heure où ce manuscrit est écrit.

5.5 L’IFU FALCON

Ce paragraphe concerne la définition de l’IFU du spectrographe FALCON. Dans

la suite, une solution de type micro-lentilles et fibres optiques est envisagée, bien

qu’une solution de type image slicer soit également à l’étude (voir annexe A). Les

deux premières sous-sections donnent les spécifications des composants adaptatifs

utilisés pour corriger le front d’onde, sous la forme de deux articles publiés dans des

compte-rendus de conférences SPIE ayant fait l’objet d’une présentation sous forme

de poster. Le premier article concerne l’étude d’un correcteur hybride constitué d’une

lentille à 3 degrés de liberté et d’un micro-DM. L’article résume les principaux résul-

tats concernant le premier étage de correction (la lentille adaptative) ; le dispositif

de lentille adaptative a été étudié en détail dans mes rapports de stages de DEA et
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Fig. 5.9 – Exemple de mesure du couplage sur une PSF simulée en bande H. Le

carré rouge situe la taille de l’élément de résolution spatial FALCON (0.25 arcsec) :

la mesure est particulièrement sensible à la taille de l’ouverture car elle se situe sur la

partie de la courbe où la pente est la plus forte. Pour une ouverture de 0.25 arcsec2,

le couplage mesuré est de 18% alors que pour une ouverture de 0.272 (1 couronne de

pixel supplémentaire sur la PSF), celui-ci est de 22%.

Fig. 5.10 – Comparaison des couplages simulés et observés après déconvolution de

la réponse des CCD et en utilisant un estimateur robuste du couplage (d’après E.

Gendron). La courbe rose indique la première bissectrice.
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Fig. 5.11 – Simulation préliminaire du spectrographe FALCON en bande H. A

gauche : image monochromatique dans la raie Hα de la galaxie NGC6778 redshiftée

artificiellement à z∼1.5 de manière à observer la raie Hα en bande H (même image

en haut et en bas). A droite : convolution de l’image monochromatique par une

PSF turbulente (en haut) et par une PSF corrigée jusqu’à l’ordre 8 (44 polynômes

de Zernike corrigés) ; les niveaux de couleur ont été ajustés de manière identique

pour les deux images. On voit clairement le gain en résolution spatiale amené par la

correction. La prochaine étape consiste à simuler un cube de données complet afin

de prendre en compte le rapport signal à bruit spectral fini.

de dernière année d’école d’ingénieur. Le deuxième article introduit les différentes

stratégies de commandes du système FALCON et donne les spécifications de haut

niveau des micro-DM requis pour FALCON.

5.5.1 Spécifications d’un correcteur hybride

Résumé de l’article SPIE

Un correcteur hybride pour FALCON est présenté, composé d’une lentille mobile

selon 3 degrés de libertés et d’un micro-miroir déformable. Ce type de correcteur à 2

étages est requis car la plupart des micro-DM actuels n’ont pas la dynamique néces-

saire pour assurer la correction des modes d’ordre bas (notamment le tip-tilt). Les

principaux résultats concernant la lentille adaptative sont résumés, les spécifications

du micro-DM étant traitées ailleurs. Les spécifications des déplacements mécaniques

nécessaires au niveau de la lentille ont été calculées à partir du modèle de Kolmo-

gorov de la turbulence atmosphérique. Une étude système a permis d’aboutir à un

design d’IFU intégrant une telle lentille, et qui a ensuite été testé par simulations

optiques. Ces simulations montrent qu’un tel système est capable de corriger les

modes d’ordre bas de la turbulence atmosphérique (tip-tilt et defocus).
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FALCON: extending adaptive optics corrections to cosmological fields 

M. Puech and F. Sayède

Observatoire de Paris - Meudon, 5 place Jules Janssen, 92195 Meudon, France 

ABSTRACT

FALCON (a Fiber spectrograph with Adaptive optics on Large fields to correct at Optical and Near-infrared) is an 
original concept for a next generation instrumentation at ESO VLT or at future ELTs. It is a multi-objects integral field 
spectrograph with multiple integral field small units, each being coupled with atmospheric tomography in order to reach 
spatial and spectral resolution ideally suited for distant galaxy studies: typically 0.15 - 0.25 arcsec and R>=5000 in the 
0.8-1.8 µm wavelength range. In the FALCON concept the adaptive optics correction is only applied on small and 
discrete areas selected on a large field. This approach implies to develop some miniaturized devices for adaptive optics 
correction and wavefront sensing. We present here some recent technological results. 

Keywords:  adaptive optics, integral field spectroscopy, micro-deformable mirror, distant galaxies, extremely large 
telescopes. 

1. FALCON: A NEW MULTI-OBJECTS 3D SPECTROGRAPH TO STUDY EXTRAGALACTIC 
ASTRONOMY

FALCON1 is a proposal for a new multi-objects 3D spectrograph for the VLT or ELTs, which is mainly dedicated to the 
study of the formation-evolution of galaxies and to the history and the metallicity of starbursts. These studies require 

spectral features ([OII]3727 to H ) redshifted (0.5 < z < 3) to the wavelength range 0.8 <  < 1.8 m with a high 
spectral resolution (3000 < R < 25000). The typical spatial lengths to resolve are from 0.2-0.4 arcsec (1-3 kpc at z > 0.5) 
to 0.5 arcsec (r1/2 of galaxies with z > 0.5): this means that high spatial resolution is also needed and thus 3D 
spectroscopy is required. More details about the FALCON scientific objectives2 and application to the ELTs3 can be 
found in previous papers. 

3D spectroscopy is a technique which consists in recording the spectrophotometric information (x,y, ) of a celestial 
object. This can be accomplished in several ways and in particular with Integral Field Spectroscopy4,5 (IFS). IFS 

purpose is to image on the 2D detector plane the 3D data cube (x,y, ) in a single exposure, providing a gain in 
observing time compared to time-scanning techniques and a uniform PSF during the whole exposure time, which is a 
great advantage in comparison to Perot-Fabry interferometers widely used for galactic kinematics studies. With Multi-
Objects Spectroscopy (MOS) only the fields of interest (e.g. galaxies) in the whole field are analyzed. This gives a 
reasonable number of spectra, thus a reasonable number of pixels on the detector, making 3D spectroscopy possible. 
MOS can be done by multi-slits masks or by Integral Field Units (IFUs). Multi-slits spectroscopy requires a new mask 
for each new observation, a more precise pointing, gives much less spatial information than IFUs and suffers from slit 
effects.

With IFUs, the light is spatially sampled and then brought to the spectrograph. In FALCON, we plan to use a 3 by 2 
arcsec² microlens array with a approximatively 0.125 arcsec spatial sampling (0.25 arcsec spatial resolution at the 
Nyquist frequency). To avoid an overlapping between spectra6 as is a case with microlens IFUs, a possible solution is to 
transport the light by optical fibers: they can be rearranged at the entrance of the spectrograph in one or more slits, 
depending on the quantities of spatial and spectral information to be emphasized. The number of IFUs depends on the 
detector size: we plan to use at least 15 IFUs, selecting 15 sub-areas in the whole 25 arcmin VLT Nasmyth focus field 

for example. Assuming standard Paranal seeing conditions such as 0.9 arcsec (at 0.5 m), this leads to an 
approximatively 0.45 arcsec spatial sampling within the IFUs. Seeing correction will allow to reach the required 0.125 
spatial sampling and preserve from a too high spatial undersampling, resulting in the same time in a better SNR since 
much light from objects will enter each microlens.  



2. THE FALCON ADAPTIVE OPTICS SYSTEM 

2.1. Atmospheric tomography 

It has been previsouly pointed out why Classical AO, Laser Guide Stars or Multi-Conjugate Adaptive Optics (MCAO) 
are insuitable to FALCON3,7. The approach we propose on FALCON differs totally from classical AO or MCAO: 
instead of correcting the 25 arcmin Nasmyth FOV of the VLT as a whole, we only correct the regions of interest, i.e. the 
corresponding IFU superimposed to the observed galaxies. To do this, we plan to use atmospheric tomography8,9,10: at 
least 3 Wave-Front Sensors (WFS) per IFU will sense the wavefront of stars located around the galaxy, and the on-axis 
wavefront from the galaxy will be deduced from a combination of the WFS off-axis measurements and corrected thanks 
to a miniaturized AO systems within each IFU. In our case, we are going to use “Multiple Atmospheric Tomography” as 
the process of on-axis wavefront reconstruction from off-axis measurements will be repeated as many times as there are 
spectroscopic IFUs. 

2.2. The FALCON buttons 

In the FALCON IFUs, a single system of correction is used to correct the wavefront in a plane conjugated to the pupil: 
this is possible because the IFU size (~2x3 arcsec2) is smaller than the local isoplanatic patch. This system of correction 
is in fact split into two components: an adaptive lens for low-order modes correction and a Deformable Mirror (DM) for 
higher order modes correction (see section 3). The challenge here is to miniaturize such a corrector and its pupil relay 
optics into the IFU: we believe that this technological challenge should be achievable within a few years thanks to the 

development of micro-DM ( -DM). Wave front sensor (WFS) must be miniaturized too and fit into a so-called  WFS-
button, which is similar to a spectroscopic IFU, but which is located on a guide star (no spectroscopy is performed here, 
just wavefront sensing). Therefore, all these new components (adaptive buttons and WFS-buttons) can be handled by an 
IFU-positioner (which might be OzPoz at VLT). This architecture departs from any other usual closed-loop AO system, 

as there is no optical feedback from the -DM to WFS. Moreover, the FALCON system does not work in open loop 
since WFS-buttons also integrate a system of correction, which reduces the required dynamics for the WFS. The 
FALCON “pseudo-closed loop” represents therefore a difficulty and requires further studies on which we are currently 
working on. 

2.3. Simulations of the FALCON Adaptive Optics System 

The FALCON AOS has been simulated considering only spatial aspects: no temporal error has been introduced yet and 
thus results are certainly a little optimistic. These simulations in I, J and H bands are detailed in Assemat et al7: it seems 
possible to gain a factor 2 in the coupling with the spectrograph and a gain from 1 to 50% in sky coverage correcting 
typically 45 to 70 Zernike modes. 

3. THE FALCON IFU 

3.1. The “hybrid” corrector of the FALCON IFUs 

To demonstrate the FALCON principle, we plan to use a 37 electrodes OKO11  Micro Deformable Mirrors. As other 
DM used in classical AO, it seems not well suited to correct the tip-tilt12 and the whole defocus modes, because of the 
higher dynamics required for the low order modes. Given the current state of the art, several other solutions can be 
considered for tip-tilt correction:  

The OKO -DM is mounted on a tip-tilt plateforme, but a possible excitation of an eigen mode -DM's 
membrane due to the vibration caused by the tip-tilt mount can corrupt the corrected wavefront; 

The OKO -DM is associated with a tip-tilt mirror: this increases the IFU size and does not allow to correct the 
whole defocus mode because the OKO cannot afford for the required dynamics; 

An adaptive lens corrector is added before the OKO -DM: this can theorically correct low-order modes and 
keep the IFU size relatively compact; 



Low-order modes are corrected with a secondary adaptive mirror within the telescope: this solution is presently 
under evaluation by several organisms. 

Currently, it seems that the adaptive lens is the most promising solution in spite of its refractive nature (a special care 
has to be brought to correct lens's aberrations). Hardy & Wallner13 have experimentally demonstrated the possibility to 
use the five degrees of freedom of adaptive lenses to correct low-order zernike modes: the axial translation can correct 
the defocus while the two axial perpendicular translations correct the tip and tilt modes. Astigmisms can be corrected by 
tilting the lens. Thus, another advantage of the adaptive lens is to correct up to five low order modes wich saves  OKO 
mirror dynamics for higher modes corrections.  

3.2. IFUs optical design 

A possible FALCON optical layout is presented on figure 1: a first group of lenses gives a pupil plane where the 
“adaptive lens” is located. In the case of FALCON, the astigmatism modes correction would require several degrees of  
tilt and introduce additional aberrations, so we have preferred to avoid the astigmatism modes correction by the lens. 
Thus, the “adaptive lens” can be translated on its three axes. A third group a lenses gives another pupil plane where is 

placed the OKO -DM. Then, the light is sent by a mirror on the microlens array on the left. For FALCON, we plan to 
use square microlenses. As hexagonal microlenses, square microlenses allow to sample the whole field of view but they 
introduce additional effects such as stronger diffraction, more aberrations due to a smaller F/D ratio and do not provide 
a sampling as good as with hexagonal microlenses. On the other hand, they lead to an easier data reduction. 

3.3. IFUs opto-mechanical specifications 

In order to derive mechanical specifications for a preliminary design of the FALCON IFUs, we have computed the 
required displacements to be applied to the lens to correct atmospheric turbulence. To achieve this goal, we have used 
the Kolmogorov model14, 15 of the atmospheric turbulence.  Although it may be too simple to be directly applicable to 
the 8-meter class telescopes (because the outer scale length of the turbulence L0 can be sometimes of the same order of 
magnitudes as the telescope diameter D which results in lower turbulence amplitudes16), we have used it to obtain first 

estimates of the lens strokes. We have also considered a maximal seeing of 1.2 (at 0.5 m) with amplitudes of 3 . For 
these reasons (L0 ~ D and maximal amplitude and seeing conditions), our estimates should be considered as upper 
bounds. Amplitudes estimates are listed in table 1 and resolutions in table 2. 

Table 1: lens strokes budget. Positions errors include astrometry errors corrected by tip-tilt correction. 
Equivalences on the wavefront are given into brackets. 

RESOLUTION Wavefront Lens 

Tip-tilt 0.27 m
(0.014 arcsec) 

0.7 m

Defocus 0.05 m 1.7 m

Table 2: lens resolutions (given at the edge of the pupil for tip-tilt modes and at the center of the pupil for the 
defocus mode). 

LENS STROKES BUDGET 
±3  amplitude 

(turbulence)

±3  amplitude 
(instrumental

errors)

±3  amplitude 
(total)

Tip-tilt including IFU position 
errors

± 39.2 m
(± 0.76 arcsec) 

± 109 m
(± 2.12 arcsec)

± 116 m
(± 2.25 arcsec) 

Tip-tilt
± 39.2 m

(± 0.76 arcsec) 
± 17 m

(± 0.33 arcsec)
± 43 m

(± 0.83 arcsec) 

Defocus
± 187 m

(± 5.6 m)

± 14 m

(± 0.41 m ) 

± 187 m

(± 5.6 m)





4. OPTICAL SIMULATIONS OF THE FALCON ADAPTIVE LENS 

To validate the lens corrector within the FALCON framework, we have performed optical simulations of the FALCON 
IFU. For this purpose, we have used a ray-tracing software to simulate optical PSFs after the adaptive lens (this does not 
take into account diffraction but the first diffraction ring is indicated by circles for different wavelengths). PSFs are 
evaluated in the pupil optic relay plane between the adaptive lense and OKO mirror plane. Thus, these simulations do 
not take into account corrections from the OKO mirror and are limited to tip-tilt and defocus modes correction. 

4.1.1. Without turbulence 

We have defined three preliminary spectral range (further studies are in progress to optimize finer spectral ranges): 

a blue range: 800 to 1200 nm 

a green range: 1100 to 1500 nm 

a red range: 1400 to 1800 nm 

Within each spectral range, the adaptive lens is re-focalised to reach a better transmission. Figure 2 presents the 
expected PSFs after the first stage (adaptive lens) of the FALCON IFU for the green spectral ranges, without any 
turbulence nor correction. Table 3 summarises the sizes of the 80% encircle energy limits in each case, from the center 

to the border of the IFU FoV. The IFU microlenses array size (0.13 arcsec or 130 m diagonal width) is indicated by a 
dash line square. 

Figure 2 : optical simulations of the FALCON IFU at rest (FoV center at left and FoV border at right). 

80% encircled energy 
Spectral range – position in the field 

m arcsec

Blue - center 86.4 0.122 

Blue - border 99.7 0.141 

Green - center 102 0.144 

Green - border 110.8 0.157 

Red - center 126.4 0.178 

Red - border 127.6 0.180 

Table 3: encircle energy after of the first stage FALCON IFU at rest. 



4.1.2. Tipt-tilt correction 

We have simulated a 2 arcsec tip mode which corresponds to a 112 m lens stroke. This is approximatively the maximal 
estimated stroke for the lens, including instrumental biases (see table 1). Figure 3 gives PSFs in the green domain and 
results for the three spectral ranges are listed in table 4.  

Figure 3 : optical simulation of a 2 arcsec tip-tilt correction by the FALCON IFU (FoV center and border from 
left to right). 

80% encircled energy 
Spectral range – position in the field 

m arcsec

Blue - center 97.6 0.138 

Blue - border 119.8 0.169 

Green - center 111.6 0.158 

Green - border 134.2 0.189 

Red - center 132.4 0.187 

Red - border 156.4 0.221 

Table 4 : encircled energy for a 2 arcsec tip-tilt correction. 

4.1.3. Defocus correction 

We have simulated a 6 m defocus mode (measured on the wavefront). This is approximatively the maximal estimated 
stroke for the lens (see table 1). Figure 4 gives PSFs in the blue domain and results for the three spectral ranges are 
listed in table 5.  



80% encircled energy 
Spectral range – position in the field 

m arcsec

Blue - center 72.4 0.1 

Blue - border 101.7 0.14 

Green - center 98 0.14 

Green - border 108 0.17 

Red - center 122 0.17 

Red - border 136 0.19 

Table 5: encircled energy for a 6 m defocus correction. 

Figure 4: optical simulation of a 6 m defocus correction by the FALCON IFU. Up left: FoV center, not 
corrected. Up right: FoV center, corrected. Bottom: FoV border, corrected. 



4.1.4. Further tests 

These simulations show that a good low order correction can be achieved thanks to an adaptive lens: in most of the 
cases, the 80 % encircle energy is smaller than the diagonal of the IFU microlenses array. We remind that (1) these 

simulations are performed on quite large spectral ranges (400 nm) (2) they do not take into account the -DM and (3) 
the values taken for each mode are quite pessimistic. But if the system can operate a good correction in such a 
configuration as it seems to be, it will be efficient too in a more favorable situation. Other simulations have shown that 
the adaptive lens is globally linear. Further studies will consist in testing the FALCON IFU on a optical bench, 
including the OKO mirror. 

4.1.5. Optical transmission of IFUs 

The optical transmission has been calculated for the whole IFU. The optical treatment is the one proposed by LINOS 
and adopted at ESO. We have assumed a silver treament for the OKO mirror. Other mirrors are assumed to be treated 
with argentur optimized in the NIR. With these assumptions, the transmisison rises from 85% at 850 nm up to 95% at 
1200 nm and remains constant until 1700 nm. Thus, the pupil optics relay is not a severe limitation for the optical 
transmission of the IFU. 

CONCLUSION

FALCON is a new concept of an adaptative 3D multi-objects spectrograph for the VLT or ELTs which aims at 
correcting only the small field of interest (e.g. galaxies) selected among  a wider field of view thanks to miniaturized 
Adaptive Optics Systems within IFUs. This allows to reach a better spatial resolution and a higher light coupling with 
the spectrograph. Previous studies have shown that it seems possible to reach a spatial resolution lower than 0.25 arcsec 
in J and H, for ~50% of sources selected in cosmological fields, improving by a factor 2 the light coupling with the 
spectrograph. The proposed AO system requires the coupling of micro-DM with an adaptive lens which will account for 
the low order correction modes (tip tilt and defocus), relaxing the dynamical performances required for micro-DM. We 
have presented here some new technological results about the first stage of the wavefront corrector: our optical 
simulations show the viability of the adaptive lens for the FALCON IFUs. Further work has to be done to include the 
OKO mirror. Experimental benches currently under development will also help to prove the feasability of FALCON : 

one to study optically the OKO -DM (at the Laboratory of Astrophysics of Marseille), one to validate the opto-
mechanics of the IFU (at the Paris-Meudon observatory) and another one to experiment atmospheric tomography 
algorithms (the SESAME bench). 

ACKNOWLEDGEMENTS

This work is supported by contracts with the Paris Observatory, CNRS-INSU and ESO. We wish to thank N. Hubin 
(ESO) for usefull discussions during the FALCON project milestones. 

REFERENCES

1. http://wwwusr.obspm.fr/~pfalcon. 
2. F. Hammer, F. Sayède, E. Gendron, T. Fusco et al, Scientific Drivers for ESO Future VLT/VLTI Instrumentation, 

Proceedings of the ESO Workshop held in Garching, 139, 2001. 
3. F. Hammer, M. Puech, F. Assémat, E. Gendron, F. Sayède, P. Laporte, M. Marteaud, A. Liotard, F. Zamkotsian, 

Second Workshop on ELT, Proc. SPIE, 2003, in press, astro-ph/0402255. 



4. G. Courtes, Instrumentation for Astronomy with Large Optical Telescopes, ASSL Vol. 92: IAU Colloq. 67, 123, 
1982.

5. C. Vanderriest, PASP, 92, 858, 1980. 
6. R. Bacon et al, A&ASupp, 113, 347, 1995. 
7. F. Assémat, F. Hammer, E. Gendron, F. Sayède, P. Laporte, M. Marteaud, M. Puech, J.-M. Conan, T. Fusco, A. 

Liotard, F. Zamkotskian, Optics in Atmospheric Propagation and Adaptive Systems VI, Proc. SPIE, 5237, 211, 
2003.

8. R. Ragazzoni, E. Marchetti, F. Rigaut, A&A, 342, L53, 1999. 
9. A. Tokovinin, M. Le Louarn, E. Viard, N. Hubin, R. Conan, A&A, 378, 710, 2001. 
10. A. Tokovinin & E. Viard, JOSA-A, 18, 873, 2001. 
11. G.V. Vdovin, Adaptive Optical System Technologies, Proc. SPIE, 3353, 902, 1998. 
12. C. Paterson, I. Munro, C. Dainty, Adaptive Optical Systems Technology, Proc. SPIE, 4007, 185,  2000. 
13. J.W. Hardy & E.P. Wallner, Adaptive Optics in Astronomy, Proc. SPIE, 2201, 1994, 77. 
14. F. Roddier, Adaptive optics in astronomy, Cambridge University Press, 1999. 
15. R.J. Noll, JOSA-A, 66, 207, 1976. 
16. M. Le Louarn, N. Hubin, M. Sarazin, A. Tokovinin, MNRAS, 317, 535, 2000. 



5.5. L’IFU FALCON

5.5.2 Spécification des micro-DMs

Résumé de l’article SPIE

Cet article présente les principales stratégies de contrôle commande du système

FALCON. Le principe de fonctionnement du système FALCON impose une boucle

ouverte car les analyseurs ne sondent pas le front d’onde dans la direction de l’ob-

jet d’intérêt. La réalisation d’une boucle d’OA ouverte dépend essentiellement de la

fiabilité et de la répétabilité des principaux composants du système, les analyseurs

(grande dynamique) et les correcteurs (fiabilité et reproductibilité). Les principales

spécifications des micro-DMs sont données et confrontées aux principaux compo-

sants existants. A l’heure actuelle, le meilleur compromis semble être le micro-DM

OKO : bien que celui-ci ne possède pas les courses nécessaires pour corriger la turbu-

lence atmosphérique au niveau des spécifications requises, il semble être le meilleur

candidat pour démontrer expérimentalement le concept FALCON.

Fig. 5.12 – A gauche : design opto-mécanique d’un IFU intégrant un correcteur

hybride constitué d’une lentille à 3 degrés de liberté et d’un micro-DM (Extrait de

l’étude de R&D FALCON). Un tel bouton a une masse estimée à 700g et mesure

40x145x180mm. Dans le plan focal du VLT, 40 mm représentent environ 70 arcsec.

A droite : micro-DM OKO à 37 actuateurs (Vdovin, 1998).
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ABSTRACT

FALCON is an original concept for a next generation instrument which could be used on the ESO Very Large 

Telescope (VLT) and on the future Extremely Large Telescopes (ELT). It is a multi-objects integral field spectrograph 

with multiple small integral field units (IFUs). Each of them integrates a tiny adaptive optics system coupled with 

atmospheric tomography to solve the sky coverage problem. This therefore allows to reach spatial (0.15 - 0.25 arcsec) 

and spectral (R>=5000) resolutions suitable for distant galaxy studies in the 0.8-1.8 µm wavelength range. In the 

FALCON concept, the adaptive optics correction is only applied on small and discrete areas selected within a large 

field. This approach implies to develop miniaturized devices for wavefront correction such as deformable mirrors (DM) 

and wavefront sensors (WFS). We draw up here the main high level specifications for this instrument, that we derive in 

a first set of opto-mechanical DM requirements including the state of the art of DM technologies. 

Keywords:   adaptive optics, integral field spectroscopy, micro-deformable mirror, distant galaxies, extremely large 

telescopes. 

1. FALCON: TOWARDS A NEW AO SYSTEM DEDICATED TO COSMOLOGICAL FIELDS 

FALCON is a proposal for a new multi objects 3D spectrograph for the VLT or ELTs, whose main scientific goals are 

the study of the formation and evolution of primordial galaxies. Complete reviews of FALCON scientific drivers have 

already been detailed both for VLTs and ELTs1,2. Briefly, the goal is to perform 3D spectroscopy of distant galaxies, 

with a redshift z going from 0.5 to 3. In that case, the emission lines such as [OII]3727 or H  are observed in the 0.8 < 

< 1.8 m wavelength range. 3D spectroscopy of such galaxies requires a high spectral resolution (3000 < R < 15000), as 

well as a high spatial resolution, the size of the structures to be resolved being in the range 0.2-0.4 arcsec to 0.7 arcsec3.

Adaptive Optics (AO) corrections are required to improve the spatial resolution without loosing in spectral SNR. A 

large Field of View (FoV) is also required to fully benefit of the multiplex advantage and to avoid cosmic variance. The 

FoV should be at least equal to the clustering scales at all redshifts, i.e. 100 arcmin². Note that the VLT Nasmyth focus 

is particularly well suited for such studies, with its 25 arcmin diameter FoV. Besides, the following study is based on a 

instrument located at the VLT focal plane. 

With Classical AO, a bright star (R< 16) is required within the isoplanatic field4 to sense the wavefront. The main goal 

of FALCON being extragalactic astronomy, it will observe distant galaxies in directions far away from the galactic 

plane to avoid light contamination by our galaxy. These galaxies are too distant and much too faint (mR>24) to be used 

to perform wavefront sensing. Moreover, the surface density of stars decreases dramatically at high galactic latitude. As 

an example, at the north galactic pole, there are only ~ 0.1 stars with R < 16 per square arcmin5. This makes the sky 

coverage so low that classical AO is unsuitable to meet the scientific goals. Laser Guide Star (LGS) have been 

proposed6 to improve the sky coverage7 of AO systems, but LGS suffer from the cone effect8 and the tilt determination 

problem9. Applying LGS to the FALCON case (few 10 IFUs spread over 25 arcmin) would require  numerous  LGS 



(roughly one LGS per IFU is a strict minimum) and as many tilt-stabilization systems using Natural Guide Stars (NGS). 

This would create technological difficulties and increase by far the cost of such an instrument. 

An attractive alternative approach would be to use Multi-Conjugated Adaptive Optics10,11,12,13,14 (MCAO). The goal of 

MCAO is to reduce anisoplanatism by measuring the wavefront in several directions, reconstructing the phase 

perturbation in three dimensions and then using several deformable mirrors conjugated in altitude to different turbulent 

layers to obtain a good correction in an extended field of view. Thus MCAO performs corrections in the volume of 

turbulence, whereas classical AO performs integrates corrections in a pupil plane. Unfortunately, even with MCAO, it is 

not possible to correct a field as wide as 25 arcmin in diameter.  

The last possible option is based on Ground layer Adaptive Optic (GLAO). The GLAO was first proposed by Rigaut26

and has been recently studied27,28. The idea is to improve the atmospheric seeing at all wavelengths by correcting the 

ground layer turbulence with a deformable secondary telescope mirror. In most astronomical sites, the bulk of 

turbulence is concentrated under the first kilometer. As low altitude distortions are quasi-isoplanatic, the correction is 

valid over a wide field. In his paper, Tokovinin27 gives a formula to estimate the gain of a GLAO in the structure 

function. This gain depends on the position considered in the field of view and on its size. For a quite large FoV (2 and 

4 arcmin), Tokovinin showed that the coupling in 0.2x0.2 arcsec is increased by a factor 4 and 3 respectively in the case 

of an optimum correction (best over the total FoV). The uncorrected coupling is 7.5%. We can estimate the effect of a 

GLAO for the minimum FoV required for FALCON: 10 arcmin. This size is imposed to avoid cosmic variance. Using 

the same conditions as Tokovinin, we calculated a coupling of about 11%. This value is not sufficient for the FALCON 

purpose which requires a coupling of 40% in the H band to perform a good 3D spectroscopy. 

With FALCON we propose a new approach for Adaptive Optics. Instead of correcting the whole FoV, only the regions 

of interest are corrected, i.e. the IFUs performing the 3D spectroscopy of the observed galaxies. To do this, we plan to 

use several independent AO systems spread in the focal plane. Each IFU has its own AO system, which uses 

atmospheric tomography techniques15,16,17: three Wave-Front Sensors (WFS) per IFU are measuring the off-axis 

wavefront coming from stars located around the galaxy, and the on-axis wavefront from the galaxy is deduced from off-

axis measurements and corrected thanks to an AO system within each IFU. The process of on-axis wavefront 

reconstruction from off-axis measurements is repeated as many times as there are spectroscopic IFUs. This new 

approach is often called “Distributed Adaptive Optics” (DAO) or “Multi-Objects Adaptive Optics” (MOAO).

The FALCON DAO System has been investigated by numerical simulations. Considering only spatial aspects in J and 

H bands, F. Assémat et al.19 have shown that a light coupling in 0.25x0.25 arcsec2 of 30% in J band and 40% in H band 

can be reached with a sky coverage of 50% at any galactic latitude, even from the galactic pole, by correcting ~70 

Zernike modes, and by using three NGS with a minimum magnitude R<=17 within a radius of about 3 arcmin. Such a 

sky coverage (50%) is very high compared to the one generally given by classical AO (a few percent).  

2. THE FALCON DISTRIBUTED ADAPTIVE OPTICS SYSTEM OPTIONS 

A first conceptual design is based on the fact that the IFU size (~2x3 arcsec2) is smaller than the isoplanatic patch: a 

single DM conjugated to the pupil can be used to correct the wavefront and thus no MCAO-type corrections are 

required. We assume that such a corrector and its pupil relay optics can be miniaturized to be integrated into the 

spectroscopic IFU, i.e. the so-called adaptive button. We assume that the wave-front sensor (WFS) can be miniaturized 

too,  and fit into a so-called  WFS-button, which is located on a neighboring guide star (no spectroscopy is performed 

here, only wavefront sensing). Therefore, all these new components (adaptive buttons and WFS-buttons) can be handled 

by an IFU-positioner (which might be OzPoz currently used on the VLT). The galaxy image is then sampled by a 

microlens array (~ 0.125 arcsec/pixel) within each IFU, and the light is brought to the spectrograph using optical fibers. 

The number of IFUs depends on the detector size: considering the VLT Nasmyth focus, we plan to use at least 10 IFUs, 

selecting 10 sub-areas in the whole 25 arcmin FoV. 

In the first studied system1,20 an hybrid corrector combined an adaptive lens (for tip-tilt and defocus modes correction) 

and a micro-DM (for higher order modes since micro-DM alone are usually unable to correct low order modes because 

of the large stroke required).  Hardy & Wallner21 were the first to suggest to use such a device for low order modes 



correction : the axial translation can correct the defocus while the two ortho-axial translations can correct the tip and tilt 

modes. Astigmatisms could also be corrected by tilting the lens. We are now studying designs with new generation 

micro DM which can provide low order modes correction. In this kind of adaptive button, the IFU size is limited by the 

DM size, which approximately leads to a 50 mm large IFU with an OKO DM22. A completely different approach is to 

assume that adaptive corrections are performed out of the focal plane and then use more conventional IFUs (without any 

adaptive component). This has the advantage to deport adaptive optics corrections out of the focal plane, relax 

constraints on the DM size and decrease the IFU size. However, a relatively compact DM is still required as room on the 

VLT Nasmyth platform is limited.  

Whatever the final design is, the FALCON architecture departs from any other usual closed-loop AO system, as there is 

no optical feedback from the micro-DM to WFS. Different solutions spanning from completely open loop to pseudo-

closed loop (closed by “electro-mechanical analogy”) can be imagined and are detailed on the following sections.  

3. MAIN ISSUES ON COMPONENTS 

The command modes conceivable for FALCON are multiple and depend upon the WFS and DM characteristics. The 

accessible dynamic range of the wavefront sensors will orient the choice of the kind of control loop: with usual WFS, 

the dynamic range is not sufficient to measure with proper accuracy and linearity the whole atmospheric turbulence and 

must then work in closed loop. On the other hand, a high dynamic WFS could be able to work in open loop. 

Even though the research and development on wavefront sensors can be determinative for the command mode of 

FALCON, the deformable mirror issue is even more crucial. The micro-mirrors may suffer from several kinds of errors 

(hysteresis, creep…), that may depend on the temperature and on the ageing. Therefore, in a closed loop, the exact 

knowledge of the command applied to a mirror does not necessarily give precise information on the wavefront shape. 

Indeed, the difference between the command and the mirror shape (wavefront shape) is precisely related to the mirror 

errors. We call “mirror subjectivity” the fact that the mirror shape is not perfectly in accordance with the command. On 

the contrary, a mirror taking the exact shape commanded (in the precision range allowed) will be called objective. 

The objectivity/subjectivity of the DM is the main issue dictating the choice of the command mode. Three kinds of 

mirrors are envisaged: 

Objective mirrors: this is the ideal case, command and mirror shape are equivalent, in the precision range 

allowed; 

Reproducible subjective mirrors: reproducible means reproducible from one mirror to another. In other words, 

even though the command and the shape of the mirror are not equivalent, the command applied to two 

reproducible subjective mirrors will generate the same mirror shape in both cases; 

Subjective mirrors: this is the most disadvantageous case. Indeed, not only does the command not inform us of 

the true wavefront shape, but also the same command applied to another mirror will give a different shape. 

4. SERVO LOOP ISSUES 

As said previously, the wavefront of the scientific object will be derived thanks to atmospheric tomography. Wavefront 

sensors will sense the wavefront of stars located around the scientific object, and the on-axis wavefront will be 

computed from off-axis measurements. The adaptive optics loop will contain two kinds of sub-systems: (1) the 

measurement system, sensing off-axis guide stars, and (2) the correction system, correcting the wavefront from the 

science object.

The degree of complexity of both sub-systems greatly relies on the degree of objectivity of the mirrors. Four different 

servo- loop architectures are planned. 







4.  Nominal configuration 

To conclude on this section, it obviously appears that the tests on the mirrors will be determinative for the choice of the 

loop configuration. According to the first results on the reproducibility of the mirrors behavior (see section 6), we are 

pretty confident on the fact that a system working with both a measurement and a correction in open loop is 

conceivable. We took this configuration as a baseline, but since the mirrors and WFS are not fully characterized or 

developed, it seems necessary to keep in mind other possible configurations as a back-up. To finish, it has to be pointed 

out that the objectivity/subjectivity of the mirror is the not the unique parameter to fulfill the FALCON’s DM 

requirements. Others high level specifications are given in the following section. 

5. HIGH LEVEL SPECIFICATIONS OF FALCON DM 

For our purpose, we will consider a classical deformable mirror (DM) with a set of actuators beneath a thin membrane, 

whose shape changes as a function of the length of each actuator. Moreover we consider that the membrane is fixed 

along its perimeter. A metallic package encloses the DM and represents the external dimensions. Even with this simple 

model, a lot of features are needed to describe a DM. For the high level specifications of a mirror designed for a 

FALCON concept, we have sorted the main features in three parts: spatial, opto-mechanical and temporal specifications. 

1. Spatial specifications 

The ability of the mirror to compensate high order phase is first given by the number of actuators. We consider the case 

where the actuators are uniformly spread over the whole surface of the pupil. The network geometry is not discussed 

because it depends on external parameters, such as the wave front sensor sampling geometry23. One can notice that the 

pupil is smaller than the membrane's surface because an outer ring of actuators is generally foreseen to provide a correct 

wavefront shape at the pupil edges (at least for electrostatic and magnetic membranes cases relevant for FALCON, see 

section 6). The total number of actuators Na given in the following includes this outer ring. 

The maximal spatial frequency corrected by a DM with Na actuators uniformly spread can be roughly estimated by 2/da

where da is the inter-actuator spacing. This can be related to the spatial frequency contained in Zernike modes of radial 

order n by24:

c 0.37
n 1

D

c
2

d
a

Using this relation we derived da for several n in table 1. It is then possible to evaluate the minimum number of actuator 

Na required to correct Zernike modes up to a given radial order n. This number is not the simple ratio between the 

surface given by a diameter of D and da because of the outer ring of actuators we have to account for. The real number 

of actuators is then the number contained in a surface of diameter D plus the outer ring whose surface is proportional to 

(D+da).da. So, in table 1, Na is estimated by: 
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Simulations of the FALCON AOS estimated the required number of Zernike modes to be corrected around 70. This 

would thus require a ~100 actuators DM. 

Two adjacent actuators have to supply a minimum stroke which is determined by the turbulent phase seen in a D²/Na²

aperture. We calculated this stroke assuming a Kolmogorov turbulence model and that the mirror must compensate the 



turbulent phase up to a 3  RMS level. These estimates are pessimistic because the Kolmogorov spectrum does not take 

into account the outer scale and we thus overestimate the amount of turbulence. We see in table 1 that the inter-actuator 

stroke decreases with the number of actuators. Nevertheless, the number of actuator doubles while the stroke only 

decreases by 25%. High radial orders are more difficult to compensate and the main challenge seems to be the actuator 

spacing rather than the actuator stroke. 

Radial order da (m) Na inter-actuator stroke ( m)

n=9 (55 Zernike modes) 1.08 88 2.45 

n=10 (66 Zernike modes) 0.98 103 2.26 

n=11 (78 Zernike modes) 0.90 119 2.10 

n=12 (91 Zernike modes) 0.83 135 1.96 

n=13 (105 Zernike modes) 0.78 150 1.84 

Table 1: DM actuator spacing, number of actuators and inter-actuator stroke for a correction up to a given Zernike radial order n. 

The equivalent number of Zernike modes is indicated into brackets. 

The last spatial feature is the global stroke of the DM. We used the tip and tilt modes (n=2) to estimate the maximal 

stroke at the pupil edge and the defocus mode (n=3) to estimate the one at the pupil centre. We evaluated these strokes 

for two seeing situations, i.e. median and worst cases at ESO/Paranal, and for Kolmogorov and von Karman turbulence 

models. In the latter, an outer scale of 24 meters has been used (median value at ESO/Paranal). As could be expected, 

the von Karman case is less demanding and likely more representative of an usual use of the DM. 

Seeing Median case (0.81 arcsec @ 500 nm) Worst case (1.5 arcsec @ 500 nm) 

Turbulence model Kolmogorov von Karman Kolmogorov von Karman 

Zernike n=2 5.1 1.9 8.6 3.2 

Zernike n=3 1.4 1.2 2.4 1.9 

Table 2: DM global stroke specifications (µm).

2. Opto-mechanical specifications 

The maximum dimensions for the FALCON DM are imposed by the scientific specifications (minimal distance between 

IFUs). The whole button dimension projected on the sky must not exceed 40 arcsec. On the VLT Nasmyth focal plane, 

the scale is 582 µm/arcsec, thus the maximum dimension is about 23 mm (diagonal of the packaging). As mirror 

packages are usually square, this limits the IFU width to 17 mm. Assuming a border packaging of 5 mm, the maximum 

membrane diameter is then about 12 mm.  

To estimate the pupil diameter we have to know the inter-actuator distance da. Given the ratio between the pupil size (12 

mm) and the distance inter-actuator (c.f. table 1), da is then about 1 mm. We can thus foreseen a maximal optical pupil 

diameter of 12 mm minus 2 da equals 10 mm (Figure 4). 



Figure 4: sizes of the button, the membrane and the pupil of the deformable mirror. 

We are aware that such requirements on the mirror size are quite drastic. We envisage, if no mirror could meet our 

needs, to use a small optical system in the focal plane that deports the light towards an area where the bulk is less crucial 

than in the focal plane. In that case, our requirements on the mirror’s size would be significantly relaxed. 

3. Temporal specifications 

We only discuss the global temporal response of the AO system and others temporal aspects such as phase lag are not 

specified here. In the following, we will assume a pure time delay  for the control loop temporal error. For the mean 

square phase error to be less than 1 radian, the control loop time delay 0 must be less than25:

0 0.314

r
0

v

where v is the wind speed and r0 the Fried parameter. Assuming a 10 m/s wind speed (median case at ESO/Paranal), 

these values lead to a 0  = 4 ms for the median seeing case and 2 ms for the worst seeing one. This Greenwood time 

delay is an absolute criterion defining the temporal response of an AO System that would correct the whole turbulence: 

a faster response time for the DM would not improve the global performances of the AOS. 

In fact we can relax constraints on the temporal response of the AOS because the spatial correction is not perfect: we 

can tolerate a temporal error as long as it is lower than the spatial error as estimated by the residual non corrected spatial 

modes25. This relative criterion gives an upper limit to the acceptable  (see table 3): a slower DM would debase the 

whole AOS performances. 

As mentioned in section 4, a correction up to ~ 70 Zernike modes is required. The temporal response of the AOS should 

then be less than ~14 ms. To add no additional temporal error, the DM response should be significantly faster. 

Radial order    median seeing (ms)   worst seeing (ms) 

n=9  29.2 15.7 

n=10  26.5 14.3 

n=11  24.3 13.1 

n=12 22.4 12.1 

n=13  20.8 11.2 

Table 3: maximal AOS time delay as a function of the corrected Zernike radial order n. 

17 mm 

membrane’s perimeter 

optical pupil’s perimeter 

12 mm 



6. STATE OF THE ART 

As explained previously, the general architecture of the FALCON instrument is quite different from a conventional AO 

system. Concerning the Deformable Mirror, this results in following specific needs : 

- micro-mirrors : if installed within the telescope focal plane, the DM space will constraint, on one hand, the 

minimum distance between two science objects and, on the other hand, the distance between the direction of 

the guide stars that are used for Wavefront sensing and science objects; 

- reproducibility : the DM shall be controlled in an open loop way. This means that the Mirror response to a 

command has to be the same whatever the previous commands applied to the DM; 

- stability : Once a command has been applied to the DM and the corresponding shape has been achieved, the 

DM will have to keep this shape as long as needed (i.e. several hours). 

The two last characteristics cover what we have previously called an “objective” component. It should also be pointed 

out that the preceding features should be met whatever the evolution of the environmental conditions are 

(temperature…). 

At this point, it appears necessary to estimate the level of “reproducibility” and “stability” that is needed since we are 

aware that no component will be able to absolutely face such a need. This discussion will start with the foreseen 

coupling of 30% in J band and 40% in H band. With typical seeing conditions (0.8 arcsec) and a 8 meter diameter 

telescope, this leads to a tolerable residual phase variance of 1 rad2 (H band) and a residual wavefront error in the 0.25 

to 0.3µm RMS range. This error budget has to be shared between several components (DM, WFS, optics…). 

Nevertheless, it is possible to derive a preliminary 0.15µm RMS budget for the DM covering the fabrication 

imperfections, the reproducibility and the stability of this mirror. Though these foreseen characteristics appear as 

challenging, they do not presently appear as a “show-stopper” if we choose the appropriate DM among the presently 

available techniques. This is what is being studied at the moment and discussed in the following lines. 

Most “on the shelf” components make use of active materials (piezoelectric, electrostrictive) and are not able to meet 

our specifications : 

- compactness : the lower spacing that has been achieved is in the 4 to 5mm range. For a typical 70 actuator DM, 

this leads to a typical 40 mm diameter pupil not consistent with the need; 

- reproducibility : most of these components suffer from hysteresis which means that the effect of a command 

depends on preceding commands; 

- stability : most of these components suffer from creep effect (the effect of a command varies with time); 

- temperature dependence : available components suffer from low (hard PZT materials) to very high 

(electrostrictive materials) temperature dependence of the actuator sensitivity. Furthermore, from experience, 

most of these DMs exhibit a temperature dependent shape at rest. 

Hovewer, very promising techniques have recently appeared that can allow the foreseen characteristics to be met : 

electrostatic Deformable Mirrors and magnetic Deformable Mirrors. Although the second technique has not yet been 

fully tested for FALCON project, we should notice that it is compliant with our compactness requirements. 

Furthermore, it allows very important strokes to be achieved. Nevertheless, tests are still needed since these DMs may 

suffer from a poor thermal behavior (actuators make use of reels fed with current and resulting Joule effect may affect 

the stability requirement). We foresee a complete characterization of this type of components within a few months. On 

the other hand, a full characterization process has been achieved on OKO electrostatic Deformable Mirror29,30. It has 

allowed to derive very promising features concerning the reproducibility and stability, despite low strokes not consistent 

with the need for a 8 meter diameter telescope correction: the measured actuation reproducibility (see Figure 5) is lower 

than 5nm peak to valley for one pixel during 7 hours (including both the repeatability of the measurement device and 

that of the DM itself). 
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5.6. LE SPECTROGRAPHE FALCON : PERSPECTIVES

5.6 Le spectrographe FALCON : perspectives

GIRAFFE est l’unique spectrographe multi-IFUs existant. Comme la plupart des

instruments, cet instrument possède un unique spectrographe. Une solution alter-

native consiste à utiliser un spectrographe par IFU : il est alors possible de choisir

la résolution et la bande passante séparément pour chaque objet, ce qui augmente

considérablement les capacités multiplex de l’instrument. Cette solution présente

aussi des avantages en cours d’opération et de maintenance : si un spectrographe

est hors service, les autres IFUs peuvent toujours fonctionner, ce qui n’est pas le

cas avec un unique spectrographe. Du point de vue du coût, une telle solution peut

être rentable dans le cas d’un nombre suffisant d’IFUs (production en série). Il se-

rait également particulièrement intéressant d’envisager la possibilité de choisir entre

différents échantillonnages spatiaux selon les conditions atmosphériques (ajout d’un

mode seeing-limited avec typiquement 0.25 arcsec/pix) et/ou la résolution spatiale

souhaitée (ajout d’un mode très résolu avec typiquement 0.1 arcsec/pix).

Un concept très pertinant consisterait également à ne plus imager l’ensemble

d’une bande spectrale donnée mais uniquement un ensemble discret de bandes spec-

trales étroites centrées sur des raies en émission d’intérêt. La difficulté consiste alors

à concevoir un système capable d’ajuster la position spectrale des bandes étroites

sélectionnées quel que soit l’objet observé, ce qui nécessite un certains nombre d’élé-

ments optiques (par exemple : dichröıques, tunable filters,...) qui diminuent d’autant

la transmission globale.

L’emploi d’images slicers pour FALCON est en cours d’étude : il n’est alors plus

nécessaire de corriger le front d’onde dans le plan focal puisque cette contrainte

est liée à l’utilisation de fibres optiques qui brouillent la phase de l’onde lumineuse

transportée. Il devient ainsi possible de déporter l’ensemble de l’optique adaptative

hors du plan focal : le bouton placé dans ce plan n’est alors plus qu’un composant

passif qui sélectionne le champ utile correspondant à l’objet observé. Il faut néan-

moins concevoir un système de transport de faisceau pour sélectionner une zone

quelconque dans le plan focal et transporter la lumière vers l’optique adaptative sui-

vie de l’image slicer. Une telle solution relâche donc les contraintes sur l’IFU mais

complique grandement le transport de faisceau (compensation de la courbure de

champ du plan focal du VLT et compensateur de chemin optique afin de contrôler

l’image de la pupille). De telles solutions sont en cours de réalisation, notamment

avec KMOS (Sharples et al., 2003) où des bras mécaniques remplissent ce rôle (figure

5.13). D’autres solutions qui consistent à utiliser des miroirs orientables dans le plan

focal (“starbugs”) sont à l’étude au LAM (notamment dans le projet MOMFIS).
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Fig. 5.13 – Design de l’instrument KMOS (Sharples et al., 2003). 32 bras articulés

cryogéniques sélectionnent des champs utiles dans le plan focal du VLT. La lumière

est envoyée vers 8 modules (4 IFUs par module) contenant chacun un spectrographe.

L’ensemble occupe un espace de 1.5m de diamètre et de 2.5m de long.

La stratégie de soustraction de ciel est un élément important des instruments

fonctionnant dans l’IR. Les techniques les plus courantes consistent à imager al-

ternativement l’objet (A) et le ciel (B) selon une séquence dite ABBA (technique

du “chopping and nodding” : le secondaire est incliné (chopping) puis le pointage

du télescope est décalé dans la direction opposée (nodding) afin de compenser les

différences de chemin optiques induites par le chopping (voir figure 5.14). Lorsque

l’objet est suffisamment petit, il est possible de le décaler dans l’IFU afin d’obser-

ver en permanence l’objet et le ciel durant l’ensemble de la séquence ABBA, ce qui

conduit à diminuer le temps d’observation d’un facteur deux. Une nouvelle stratégie

intéressante consiste à utiliser des détecteurs sur-dimensionnés d’un facteur trois :

l’objet et le ciel sont alors imagés sur la partie centrale du détecteur. Ce dernier

est synchronisé de manière à transférer les observations de l’objet (phase A) vers

(par exemple) la partie gauche du détecteur et les observations du ciel vers la partie

droite. Cette technique (“nod-suffle”) permet une soustraction de ciel extrêmement

précise (précision inférieure à 1%) car le trajet optique des phase A et B est alors

rigoureusement identique, détecteur compris. Elle nécessite en revanche un accrois-

sement des overheads (Glazebrook et Bland-Hawthorn, 2001). Dans le cas où chaque

IFU serait associée à un seul spectrographe, cette solution pourrait être particulière-

ment intéressante pour FALCON, étant donnée la taille raisonnable qu’auront alors

les détecteurs.
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Fig. 5.14 – Stratégie de soustraction du ciel en IR. En haut : chopping and nodding ;

la première pose est effectuée sur l’objet (A), puis le miroir secondaire est tilté

(chopping) pour observer le ciel au cours d’une seconde pose (B) de durée égale

à la première. La troisième pose est effectuée à nouveau sur le ciel, en pointant

directement le télescope (nodding) dans la même direction que la pose précédente,

le miroir secondaire étant remis à sa position initiale. Une dernière pose est effectuée

sur l’objet par chopping. L’ensemble des quatre poses permet une correction de

ciel en s’affranchissant des différences de chemin optiques dues au chopping. En

bas : quad-chopping ; si l’objet est suffisamment petit, il est possible d’observer

simultanément le ciel dans l’IFU au cours la même pose et d’éviter ainsi la séquence

de chopping, ce qui permet de réduire les temps d’exposition d’un facteur deux.

[Source : www2.keck.hawaii.edu]

Enfin, les perspectives ouvertes par l’adaptation du concept FALCON aux ELTs

(Extremely Large Telescopes), comme le projet MOMFIS (voir annexe B), semblent

particulièrement prometteuses, puisque c’est actuellement la seule solution instru-

mentale permettant de tirer pleinement parti de l’étendue importante de cette nou-

velle génération de télescopes.
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optique adaptative et spectroscopie 3D. Ph.D. Thesis 2004.

Bahcall J.N. et Soneira R.M. Predicted star counts in selected fields and photometric bands

Applications to galactic structure, the disk luminosity function, and the detection of a massive

halo. ApJS, 47, 357 1981.

Beckers J.M. Detailed compensation of atmospheric seeing using multiconjugate adaptive optics.

Dans Proc. SPIE Vol. 1114, p. 215-0, Active Telescope Systems, Francois J. Roddier ; Ed.,

215–0 1989.

Blain A.W., Smail I., Ivison R.J., Kneib J.P., et Frayer D.T. Submillimeter galaxies.

Phys. Rep., 369, 111 2002.

Chapman S.C., Blain A.W., Smail I., et Ivison R.J. A Redshift Survey of the Submillimeter

Galaxy Population. ApJ, 622, 772 2005.

Chapman S.C., Helou G., Lewis G.F., et Dale D.A. The Bivariate Luminosity-Color Dis-

tribution of IRAS Galaxies and Implications for the High-Redshift Universe. ApJ, 588, 186

2003.

Conselice C.J., Chapman S.C., et Windhorst R.A. Evidence for a Major Merger Origin of

High-Redshift Submillimeter Galaxies. ApJ, 596, L5 2003.

Cuby J. Night Sky Brightness During Sunspot Maximum at Paranal. The Messenger, 101, 3 2000.

Dekany R.G., Britton M.C., Gavel D.T., Ellerbroek B.L., Herriot G., Max C.E.,

et Veran J.P. Adaptive optics requirements definition for TMT. Dans Advancements in

Adaptive Optics. Edited by Domenico B. Calia, Brent L. Ellerbroek, and Roberto Ragazzoni.

Proceedings of the SPIE, Volume 5490, pp. 879-890 (2004)., 879–890 2004.

Dicke R.H. Phase-contrast detection of telescope seeing errors and their correction. ApJ, 198,

605 1975.
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resolution spectroscopy : From galaxy interstellar medium chemistry to cosmic star formation

density. A&A, 417, 905 2004.
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Conclusion & Perspectives

Synthèse des résultats GIRAFFE

Le spectrographe GIRAFFE a été utilisé pour sonder la dynamique du gaz des

galaxies à z<1 :

– la spectroscopie intégrale de champ permet de classer les objets d’après leur

nature dynamique (disque en rotation, rotation perturbée ou cinématique com-

plexe) car elle échantillonne la cinématique complète des galaxies, ce que ne

permet pas la spectroscopie à fente ;

– cette classification permet d’expliquer l’origine de la dispersion de la relation de

Tully-Fisher à z∼0.6 : celle-ci provient d’un biais instrumental lié à l’utilisation

de la spectroscopie à fente qui ne peut pas distinguer les natures dynamiques

différentes des objets ;

– la majorité des LCGs ont une cinématique compatible avec celle de systèmes

en fusion. Ces résultats supportent le scénario proposé par (Hammer et al.,

2001; Hammer et al., 2005) où les LCGs correspondraient à la phase de fusion

pendant laquelle la masse s’effondre vers le barycentre du système et forme un

bulbe ;

– à z∼0.6, seulement 60% des galaxies de masse intermédiaire ont une cinéma-

tique relaxée (incluant la fraction de E/S0) ; les major mergers sont donc des

processus d’évolution importants à z∼0.6.

L’ensemble de ces résultats dynamiques semble privilégier un scénario de type“spiral

rebuilding” (Hammer et al., 2005).

GIRAFFE nous a également permis de sonder l’état du milieu interstellaire d’une

partie de ces galaxies :

– les premières cartes de densité électronique à z∼0.6 ont pu être établies. Celles-

ci permettent d’identifier des structures telles que des régions HII géantes ou

des outflows ;
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– ces cartes suggèrent que la formation stellaire est un processus localisé dans

certaines régions et non pas réparti sur l’ensemble du disque.

Ces résultats montrent que la dynamique associée à une cartographie de l’état

physico-chimique du milieu interstellaire dans les galaxies permet de mieux com-

prendre les processus responsables de la formation stellaire.

D’un point de vue instrumental, l’ensemble des résultats présentés dans cette

thèse montre le succès de l’instrument FLAMES/GIRAFFE et de son mode IFU.

Celui-ci était loin d’être garanti, en raison de la faible résolution spatiale des IFUs

GIRAFFE. Les raisons de ce succès tiennent principalement en deux points. Le

premier est la haute résolution spectrale utilisée (R∼10000). Elle permet ainsi d’ob-

tenir une mesure précise de la vitesse même si celle-ci est spatialement peu localisée

à cause de la taille du pixel. Les mouvements à grande échelle peuvent alors être

récupérés : une résolution spectrale plus faible aurait élargi les raies et compliqué

la détection des mouvements de rotation en “aplatissant” le gradient du champ de

vitesse. Enfin, le gain multiplex de GIRAFFE en fait le seul instrument au monde

permettant d’obtenir simultanément la cinématique de 15 objets.

Discussion

Ces résultats contredisent fortement les modèles de formation et d’évolution des

galaxies qui prédisent un faible nombre de major mergers à z≤1. Un certain nombre

de précautions doivent toutefois être observées avant de considérer ces résultats

comme solidement établis :

– la taille de l’échantillon du temps garanti est relativement faible (35 galaxies).

Etant donné les faibles nombres dans certaines classifications établies, les in-

certitudes statistiques associées sont fortes : le nombre de LCGs ayant une

cinématique classée comme disque en rotation est ainsi 3±1.7, et leur fraction

est de 18±10%. Il est ainsi possible que les résultats rappelés ci-dessus soit

fortement affectés par la petite taille de l’échantillon. Il est donc important

d’augmenter de manière significative la taille des échantillons afin d’accrôıtre

la signification de leur statistique. Cet objectif devrait être atteint par le“Large

Program”ESO IMAGES (Intermediate Mass Galaxy Evolution Sequence ; col-

laboration internationale Italie, Allemagne, Inde, Chine et France, PI : F. Ham-

mer) qui vise un suivi dynamique (avec GIRAFFE) et spectrophotométrique

(avec FORS2) de 200 galaxies dans le CDFS ;

– l’influence de la nature de la raie [OII] sur les résultats cinématiques doit être

étudiée. Etant donné les caractéristiques de cette raie (doublet spectral, sensi-
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bilités à la densité et à la température électronique), il est possible que les cartes

cinématiques établies soient significativement affectées, comme par exemple les

cartes de dispersion de vitesse lorsque le doublet [OII] est mal résolu. L’ob-

tention, grâce à l’instrument SINFONI, de la cinématique d’un échantillon de

galaxies à partir de la raie Hα décalée dans le proche IR, semble être le meilleur

moyen d’approfondir et de confirmer ou non les résultats obtenus dans la raie

[OII] pour la dynamique du gaz. Un échantillon de 15 galaxies (45 heures d’ob-

servation) sera analysé par SINFONI en mode service au cours du semestre 76

(octobre 2005 - avril 2006) ; ces observations permettront également d’affiner

la précision spatiale des cartes cinématiques (0.25 arcsec/pixel au lieu de 0.52

arcsec/pixel) ;

– des simulations complémentaires doivent être réalisées afin de mieux préciser

les facteurs de correction utilisés sur la vitesse maximale et la dispersion de

vitesse moyenne déduite des observations GIRAFFE. Ce facteur de correction

peut en effet affecter de manière significative les bilans d’énergie ou encore les

vitesses maximales utilisées pour établir la relation de Tully-Fisher, masquant

ainsi une faible évolution en pente ou en point zéro. Ces simulations peuvent

être réalisées à partir de données locales (obtenues par interférométrie Perot-

Fabry) ou de simulations hydrodynamiques supplémentaires échantillonnant

plus finement l’espace des paramètres (fraction de gaz, angle de vue, paramètre

d’impact,...) ;

– la relation entre la cinématique du gaz et des étoiles doit être établie : étant

donné les processus dynamiques mis en jeu (interactions, outflows,...), la frac-

tion et la nature des galaxies dont le gaz trace effectivement le potentiel gra-

vitationnel doivent être établies. Il est en effet possible que dans les objets

complexes (particulièrement les LCGs) la cinématique du gaz soit totalement

décorrélée de celle des étoiles dans les galaxies distantes, ce qui remettrait en

cause toutes les conclusions associées. Pour lever cette incertitude, il est né-

cessaire d’observer la cinématique des étoiles, c’est à dire d’observer des raies

en absorption. Localement, une telle étude sur des LCGs a été entreprise par

Östlin et al. (2004) en utilisant le spectrographe à fente FORS2, à partir du

triplet du Calcium décalé dans l’infrarouge : ces derniers montrent une certaine

décorrélation entre les cinématiques du gaz et des étoiles. L’obtention de spec-

trographie intégrale de champ dans des raies en absorption sur des galaxies à

z∼0.5 requiert des observations très difficiles nécessitant de grands temps de

pose. Une demande de temps a été réalisée pour le semestre 77 (avril-octobre

2006) pour l’instrument SINFONI en mode AO (PI : B. Neichel).
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Perspectives

Les résultats obtenus par GIRAFFE ouvrent un certain nombre de perspectives

intéressantes :

– la comparaison des observations avec des modèles hydrodynamiques permet-

trait de mieux contraindre les processus dynamiques en jeu au cours des phases

LIRGs et LCGs, ainsi que l’état des progéniteurs ;

– des techniques permettant de quantifier et ainsi qualifier la “morphologie” des

cartes cinématiques (champs de vitesse et cartes de dispersion) doivent être

développées. Ceci permettra d’en extraire le maximum de contraintes possibles.

Certaines approches ont été développées pour les galaxies précoces locales,

comme la “kinémétrie” (Copin et al., 2001) ;

– l’approfondissement des relations entre la dynamique et l’état physico-chimique

du milieu interstellaire des galaxies semble une piste particulièrement promet-

teuse. Avec l’arrivée de spectrographes à intégrale de champ dans le proche IR

comme SINFONI (mono-objet), X-SHOOTER (mono-objet à très large bande

passante spectrale) à court terme, KMOS à moyen terme (multi-objets) et

FALCON à plus long terme, ce type d’étude, en observant simultanément les

raies Hα, Hβ, [OII], [OIII] et [NII], permettrait d’obtenir des cartes de forma-

tion stellaire corrigée de l’extinction, des cartes de distribution de poussière,

ainsi que des cartes de métallicité, puis de les corréler à la cinématique des

objets. Un programme proposant de commencer une telle étude à partir des

raies Hα, Hβ, et [OIII] sur un échantillon de 15 galaxies à z∼ 1.2 sélectionnées

dans le CDFS en utilisant le spectrographe SINFONI du VLT a été accepté

par l’ESO (PI : M. Puech). Une demande consistant à étendre cette étude à la

raie [OII] en utilisant l’instrument GIRAFFE a été réalisée pour le semestre

77 (PI : M. Puech).

D’un point de vue instrumental, le développement des capacités multiplex devra

permettre de compenser les temps d’exposition croissants. Ceci passe par de nou-

veaux concepts de sélection de champ dans le plan focal (“smart focal planes”) ainsi

que par la parallélisation des sous-systèmes (par exemple des instruments multi-

spectrographes comme MUSE ou KMOS). L’avenir de la spectroscopie intégrale de

champ passe également par un couplage étroit avec les systèmes d’optique adap-

tative. L’OA classique et les systèmes en cours de développement (GLAO/MCAO)

ne permettront pas de fournir des corrections suffisantes sur des champs suffisam-

ment grands. Le concept FALCON d’optique adaptative multi-objets semble de ce

point de vue très prometteur. Un point important consiste à relier les performances
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de l’optique adaptative FALCON aux performances scientifiques. Des simulations

seront nécessaires pour contraindre la fraction de lumière requise dans un élément

de résolution spatiale, afin de pouvoir établir des cartes cinématiques tels que des

champ de vitesse (étude prévue pour l’année 2006 dans le cadre de l’ELT design

study).

Enfin, une perspective à encore plus long terme concerne les télescopes de très

grands diamètres (ELTs, voir Annexe C). Cette prochaine génération de télescope

marque une étape importante dans l’histoire de l’instrumentation en astronomie :

les échelles mises en jeu nécessitent de franchir un ordre de grandeur dans la plupart

des technologies aujourd’hui mises en oeuvre dans les télescopes et les instruments

actuels de la classe des 8-10 mètres. Ces télescopes se caractérisent par leur très

grande étendue3 que la plupart des instruments envisagés à l’heure actuelle ne sont

pas capables d’exploiter de manière optimale, tant l’information qui y est contenue

est importante (voir par exemple (Russell et al., 2004)). FALCON semble là encore

avoir un rôle important à jouer, puisque ce type de concept permettra de tirer effi-

cacement parti des grandes étendues en ne prélevant et ne corrigeant que les zones

d’intérêt.
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Annexe A

Spectroscopie 3D

La spectroscopie 3D est une technique permettant d’obtenir l’information spec-

trophotométrique (x, y, λ) complète1 d’un objet. Ceci peut être réalisé de deux ma-

nières différentes : par spectroscopie à balayage ou par spectroscopie intégrale de

champ (IFS, Integral Field Spectroscopy).

A.1 Spectroscopie 3D à balayage

Dans la spectroscopie à balayage, les informations spatiale et spectrale sont cou-

plées lors de l’acquisition, et une partie seulement de l’information est obtenue durant

chaque pose élémentaire. Un dispositif de balayage permet alors de compléter l’acqui-

sition au cours du temps : par exemple dans l’interféromètre de Perot-Fabry (FPI),

l’information spectrale est reconstituée en modifiant l’épaisseur d’une lame, ce qui

modifie la longueur d’onde à laquelle les interférences produites dans la lame sont

constructives. Les spectromètres à balayage sont par nature sensibles aux variations

temporelles des grandeurs évoluant plus vite que le temps de pose global (temps

élémentaire de chaque pose multiplié par le nombre de balayages), comme le fond

de ciel ou la turbulence atmosphérique. Certaines astuces permettent néanmoins de

limiter les dégâts : les utilisateurs de FPI scannent plusieurs fois l’objet en utilisant

des temps de pose élémentaires relativement courts, ce qui permet de moyenner ces

effets (Amram, 1991). Toutefois, pour des temps de pose très longs, cette technique

ne peut être satisfaisante car elle ne permet pas un contrôle suffissant de la PSF.

1A l’échantillonnage près.
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A.2 Spectroscopie 3D intégrale de champ

L’idée d’acquérir l’ensemble de l’information 3D en une seule pose est à l’ori-

gine de la seconde technique, la spectroscopie intégrale de champ. L’idée consiste à

imager sur un détecteur 2D l’ensemble de l’information 3D en une seule exposition

afin de garantir une PSF uniforme et un gain de temps par rapport aux techniques

de balayage. La spectroscopie intégrale de champ est apparue explicitement en 1958

avec une proposition consistant à utiliser un toron de fibres optiques (Kapany, 1958)

pour réarranger un champ rectangulaire en fente, et disposer ainsi toute l’infor-

mation spatiale le long d’une seule dimension. L’idée est mise en oeuvre dans les

années 80 dans le mode dit ARGUS (Vanderriest, 1980), mais avec des pertes en

flux élevées. Courtès proposa alors de coupler les fibres optiques à des matrices de

micro-lentilles pour réduire les pertes à l’injection (Courtes, 1982). Des techniques

utilisant uniquement des matrices de micro-lentilles ont également vu le jour (mode

TIGER, (Courtes et al., 1988)). L’image slicer, qui découpe l’objet à partir d’un

jeu de miroirs, fait son apparition dans les années 90 (Weitzel et al., 1996; Content,

1997). Le principe de base de la spectroscopie intégrale de champ est d’échantillonner

spatialement l’objet avant l’entrée du spectrographe, afin de découpler l’information

spatiale de l’information spectrale.

Fig. A.1 – Principales techniques de spectroscopie intégrale de champ. D’après Je-

remy Allington-Smith.

La spectroscopie intégrale de champ possède trois avantages sur la spectroscopie

à fente :

– la PSF est uniforme sur l’ensemble des données spatiales ;

– les problèmes d’astrométrie sont relaxés puisqu’il suffit d’acquérir la cible dans

le champ de l’IFU ;
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– les problèmes de réfraction atmosphérique différentielle sont également moins

critiques et généralement reportés dans la phase de réduction des données.

Ces trois avantages expliquent bien l’actuel engouement pour cette technique.

Il existe quatre procédés différents de spectroscopie intégrale de champ. Le prin-

cipe de fonctionnement des trois techniques principales est présenté sur la figure A.1.

La spectroscopie intégrale de champ est de plus en plus une spectroscopie multi-

objets (MOS, Multi-Objets Spectroscopy) : en analysant uniquement les zones d’in-

térêt, le nombre de spectres à imager est fortement réduit, ce qui permet d’optimiser

le remplissage du CCD avec de l’information utile.

A.2.1 IFUs à micro-lentilles

Dans les IFUs à micro-lentilles, une matrice de micro-lentilles est placée dans un

plan focal, ce qui permet d’échantillonner spatialement l’objet. Chaque micro-lentille

forme une micro-pupille en entrée du spectrographe. L’élément dispersif et la trame

de microlentilles sont en général décalés d’un certain angle permettant d’incliner les

spectres et d’éviter ainsi leur chevauchement (voir l’exemple de TIGER ou d’OASIS,

(Bacon et al., 1995)). Les inconvénients de cette technique sont les pertes importantes

par diffusion (20 à 25 %, (Lee et al., 1998)) et la faible efficacité de remplissage du

CCD (environ 25%). Elle est cependant bien mâıtrisée par l’industrie, ce qui rend

son coût peu élevé et explique que certains instruments l’utilisent encore, comme

SAURON (Bacon et al., 2001).

A.2.2 IFUs à fibres optiques

Dans les IFUs à fibres, l’objet est directement échantillonné dans le plan focal

par un toron de fibres (Larkin et al., 2000). Les fibres sont alors réarrangées spa-

tialement pour former la fente d’entrée du spectrographe. Des fibres additionnelles

permettent de mesurer simultanément le fond de ciel. L’efficacité de remplissage au

niveau du CCD est encore relativement faible (∼40%) car il faut échantillonner le

coeur de fibre de forme circulaire sur des pixels carrés. Le principal défaut de cette

technique est la perte par FRD (Focal Ratio Degradation) due à la modification de

l’ouverture du faisceau durant la propagation dans la fibre par des effets de diffu-

sion. Cet effet peut être en partie corrigé par l’ajout de micro-lentilles en sortie de

fibres de manière à adapter l’ouverture avec celle du spectrographe. Les fibres op-

tiques introduisent également une perte à l’échantillonnage due à la gaine des fibres

(voir figure A.2). Cette technique a été utilisée sur plusieurs instruments comme
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2D-FIS/ISIS (Garcia et al., 1994), MOS-ARGUS (Crawford et Vanderriest, 1996)

ou encore INTEGRAL/WYFFOS (Arribas et al., 1998).

Fig. A.2 – Principe de fonctionnement d’une fibre optique à saut d’indice : la lumière

est transmise dans le coeur par refléxion totale sur la gaine. Cette dernière induit

inévitablement une perte de lumière à l’échantillonnage.

A.2.3 IFUs à micro-lentilles et fibres optiques

Fig. A.3 – Schéma de principe des IFUs à fibres et microlentilles : la microlentille

image la pupille du télescope dans le coeur de fibre (d’après F. Chemla).

Dans les IFUs couplant micro-lentilles et fibres optiques, les micro-lentilles font

l’image de la pupille du télescope dans le coeur des fibres qui transportent la lu-

mière vers le spectrographe (Larkin et al., 2000). Cette technique bénéficie à la fois

des avantages des fibres (flexibilité) et des micro-lentilles (échantillonnage spatial

efficace). Le principal problème de cette technique reste la transmission modérée

de l’ensemble (50 à 80 %) due aux interfaces successives, notamment au niveau de

l’alignement micro-lentilles/fibres (voir à titre d’exemple la transmission de l’IFU

GIRAFFE dans la table A.2.3) qui peut décentrer l’image de la pupille du télescope

par rapport au coeur de fibre. La grande force de cette technique est la flexibi-

lité qu’elle permet au niveau du transport de faisceau grâce aux fibres optiques.

Elle est donc encore très couramment utilisée comme par exemple dans GMOS-IFU

(Content, 1997), FLAMES/GIRAFFE (Pasquini et al., 2000) ou encore VIMOS-IFU
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(Bonneville, 2002). C’est ce type d’IFU qui a d’abord été envisagé pour FALCON

(voir premier article du chapitre 5) : la grande flexibilité des fibres permet de trans-

porter facilement la lumière vers le spectrographe après correction et échantillonnage

dans le plan focal.

Elément Transmission (%) remarque

Prisme 98-99

Pertes Fresnel 92 Changement indice air/prisme

Bonding 96-99 Couche d’air µl/fibres

Boundaries 95 Effets de bords des µl

Décentrement 87 Ecart pupilles VLT/fibre

Absorption fibre 87-94 Pour 10m

Parallélisme axe optique fibre 97 Due aux torsions

Sous-total 60-68

FRD 80 Diffusion intra fibre

Total 48-54

Tab. A.1 – Transmission de l’IFU GIRAFFE, d’après la Final Design Review.

A.2.4 IFUs à image slicer

Dans cette technique, un premier jeu de miroirs (“miroir slicer”) placé dans le plan

focal image du télescope découpe l’image de l’objet en tranches qui sont redirigées

de manière à ne former qu’une seule ligne sur un deuxième jeu de miroirs où est

imagée la pupille du télescope. Celui-ci (“miroir pupille”) redirige la lumière vers

un troisième mirroir (“miroir fente”), où est à nouveau formée une image, et qui

constitue la fente d’entrée du spectrographe (Content, 1997; Krabbe et al., 1997;

Content et al., 2000). Cette technique semble la plus prometteuse car elle maximise

l’efficacité de remplissage sur le CCD (∼ 90%), la localisation spatiale étant conservée

le long d’une dimension (celle qui n’est pas échantillonnée par le premier jeu de

miroirs, voir figure A.5). Dans la direction de dispersion, l’echantillonnage spatial

est réalisé par le dissecteur d’image mais il faut tout de même 2 pixels par tranche

pour réaliser l’échantillonnage spectral, et donc un total de 4 pixels par élément de

résolution spatial dans cette direction. Sur la direction d’ortho-dispersion, il faut

donc également 4 pixels car l’élément de résolution est carré, ce qui représente un

gaspillage de pixels sur le détecteur : c’est en effet le détecteur qui réalise directement

l’échantillonnage le long de cette direction car l’information spatiale est conservée le

long de cet axe par le dissecteur. En théorie, il suffit donc de 2 pixels par élément de
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résolution dans cette direction, et c’est pourquoi la plupart des dissecteurs d’image

intègrent une fonction d’anamorphose qui rend la forme de l’élément de résolution

spatial rectangulaire (la longueur correspondant à la direction de dispersion) et non

plus carrée, ce qui permet d’économiser 50% de pixels sur le CCD (voir figure A.4).

Enfin, les IFUs à IS ont une très bonne transmission (>90% en général) puisqu’ils ne

comportent que des surfaces réflectrices. Les IS sont particulièrement utilisés dans

l’IR car facilement cryogénisables, comme par exemple dans SINFONI (Eisenhauer

et al., 2000), MUSE (Henault et al., 2003) ou KMOS (Sharples et al., 2004), et même

dans le spatial avec NGST-NIRSPEC (Prieto et al., 2003).

Fig. A.4 – Principe de l’anamorphose dans un dissecteur d’image (d’après (Bonne-

ville, 2002)) : il ne faut plus que deux pixels dans la direction d’ortho-dispersion au

lieu de quatre pour réaliser l’échantillonnage spatial.

L’utilisation d’image slicers permettrait également un gain non négligeable en

transmission car les fibres optiques induisent des pertes importantes dues à la FDR

et aux décentrements entre l’axe optique du télescope et ceux des fibres (voir ci-

dessus, bien qu’il faille un nombre accru de surfaces réfléctrices afin de transporter

le faisceau hors du plan focal).
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Mémoire de thèse Mathieu PUECH Annexe A



BIBLIOGRAPHIE

Fig. A.5 – Principe de l’image slicer. [Source : www.eso.org]

spectrography at high spatial resolution. I. Concept and realization of the integral field spec-

trograph TIGER. A&AS, 113, 347 1995.
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Annexe B

Eléments d’optique adaptative

B.1 La turbulence atmosphérique

La température de l’atmosphère est essentiellement fixée par le rayonnement so-

laire reçu. Or celui-ci n’est pas uniforme sur de grandes échelles, ce qui provoque des

fluctuations spatiales de température et des mouvements de convection qui trans-

portent ces inhomogénéités vers des échelles plus petites. Ces mouvements de convec-

tion, mêlés à des instabilités hydrodynamiques, sont à l’origine de la nature turbu-

lente de l’atmosphère terrestre (figure B.1), qui transfère ainsi l’énergie des grandes

vers les petites échelles où elle finit par se dissiper par frottements visqueux à une

échelle interne l, qui varie de quelques millimètres près du sol à quelques centimètres

en altitude.

Fig. B.1 – Structure de la turbulence atmosphérique. [Source : http ://as-

tron.berkeley.edu/]
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Ces phénomènes turbulents ont une incidence directe sur l’indice de réfraction

de l’atmosphère puisque ceux-ci sont liés par la formule de Gladstone :

n0 = 1 + 77.6(1 + 7.52.10−3λ(µm)−2)
P (mbar).10−6

T (K)
(B.1)

où l’on voit que les fluctuations de températures dominent celles de pression comme

principale cause de fluctuation de l’indice de réfraction.

Moyennant certaines hypothèses sur la nature de la turbulence (isotropie, homo-

généité et stationnarité), il est alors possible de recourir à une modélisation statis-

tique des effets de la turbulence atmosphérique sur les fronts d’ondes lumineux. Le

modèle le plus utilisé est celui de Kolmogorov (1941, dite “théorie K41”). Dans le ré-

gime dit“inertiel” (échelle comprise entre l’échelle interne l et l’échelle externe L0 qui

représente la limite supérieure des tourbillons donnant naissance à la turbulence),

cette théorie montre que la turbulence atmosphérique possède des propriétés de si-

milarités qui se traduisent par un spectre d’énergie turbulente en loi de puissance,

caractéristique des processus stochastiques browniens dit fractionnaires (Schwartz

et al., 1994; Pérez et al., 2004). Il est alors possible de relier la cinématique de la

turbulence à sa thermodynamique (Obukhov 1949, Tatarskii 1961) et d’obtenir une

expression explicite de la densité spectrale de puissance des fluctuations de l’indice

de réfraction (voir par exemple (Roddier, 1981; Goodman, 2000)) :

φn(k) = 0, 0333C2

nk
−11/3 (B.2)

où C2
n est la constante de structure de l’indice de réfraction décrivant la variation de

la turbulence en fonction de l’altitude.

La connaissance du C2
n devient cruciale dans les nouvelles générations de systèmes

d’OA comme en MCAO ou GLAO (voir sections suivantes). Des observations ont

permis de mettre en évidence une structure en couches qui se déplacent à vitesse

constante (Gendron et Lena, 1996). La turbulence a un temps d’évolution τ0 faible

(quelques ms) : celle-ci peut être considérée comme“gelée” lors de son passage devant

la pupille du télescope (Taylor 1937). Cette propriété de la turbulence peut être

utilisée pour directement déduire ses propriétés temporelles des propriétés spatiales

(Roddier et al., 1993; Conan et al., 1995). De nombreuses études ont été dédiées à la

mesure du C2
n (Abahamid et al., 2004a; Abahamid et al., 2004b), faisant apparâıtre

une décroissance générale du C2
n en fonction de l’altitude, avec un pic situé autour

de 10 km. Des différences apparaissent toutefois dans les couches de surface [0-50m]

et de sol [0-1km] d’un site à l’autre. (Fusco et al., 1999) ont montré qu’un nombre

de 2-3 couches localisées en altitude suffisait à modéliser de manière satisfaisante le

C2
n.
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Fig. B.2 – Mesure du profil de C2
n (Abahamid et al., 2004a). La courbe en traits

pleins noirs indique le profil moyen, et les cercles noirs le profil médian mesuré à

partir de 169 lancers de ballons sur 9 sites. La ligne en pointillés bleus indique le

profil de Hufnagel (Hufnagel et Stanley, 1964), longtemps utilisé. Les autres courbes

indiquent différents modèles.

En réalité la modélisation de Kolmogorov établie dans le régime inertiel n’est

physiquement pas acceptable car l’atmosphère possède une quantité finie d’air, ce

qui est incompatible avec le pôle en zéro de φn(k). Van Karman a ainsi introduit un

terme de coupure aux basses fréquences1 :

φn(k) = 0, 0333C2

n(k2 + k2

0
)−11/6 (B.3)

avec k0 = 2π/L0. L’échelle externe de la turbulence vaut typiquement entre 15 et 30

mètres dans la plupart des sites astronomiques professionnels (Martin et al., 1998;

Martin et al., 2000). Avec l’avènement des grands télescopes de 8-10 mètres et les

projets des futurs grands télescopes de 20-30, voire 100 mètres, il devient nécessaire

de prendre en compte les effets de L0 (par exemple (Sasiela et Shelton, 1993; Conan,

2000)).

La fluctuation de l’indice de réfraction va à son tour provoquer des fluctuations

dans l’amplitude et la phase des ondes lumineuses traversant l’atmosphère. L’hypo-

thèse dite de “champ proche” consiste à négliger les effets d’amplitude, responsable

de la scintillation, car ceux-ci sont quasi-systématiquement négligeables devant ceux

de phase. Dans le modèle de Kolmogorov il suffit alors de trois paramètres pour

caractériser entièrement les effets d’une couche turbulente sur le front d’onde :

1Il faut en toute rigueur également ajouter un terme de coupure aux hautes fréquences prenant

en compte l’effet de l, souvent négligé car sans incidence sur la phase de l’onde lumineuse. Il devient

en revanche important lorsque les effets de scintillations doivent être pris en compte (par exemple

en XAO, eXtreme AO).
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– le paramètre de Fried r0, qui caractérise la dimension spatiale sur laquelle la

phase reste cohérente (Fried, 1965; Fried, 1966) ;

– le temps de Taylor τ0, qui caractérise la durée pendant laquelle la phase reste

cohérente et où la correction peut être effectuée avant que la phase n’ait si-

gnificativement changé (Greenwood et Fried, 1976; Greenwood, 1977; Fried,

1990).

– l’angle d’isoplanétisme θ0 (Fried, 1982) qui caractérise le domaine sur lequel

l’atmosphère présente une PSF constante ;

Dans ce modèle, la FWHM d’une PSF est reliée à r0 par (Sarazin et Roddier,

1990) :

FWHM ∼ 0.976
λ

r0

où r0 varie en λ6/5.

Dans un modèle de van Karman, il faut ajouter l’échelle externe L0 à la liste de

paramètres : puisque celle-ci diminue l’énergie turbulente des basses fréquences, elle

modifie la relation précédente (Tokovinin, 2002) qui devient :

FWHMV K = FWHMKolmo

√

1 − 2.183
(

r0

L0

)0.356

B.2 L’Optique Adaptative

L’Optique Adaptative (OA) a été développée dans les années 70 (Buffington

et al., 1977; Hardy et al., 1977) à partir d’une idée proposée par (Babcock, 1953).

Le premier système à voir le jour fut le prototype COME-ON (Rousset et al., 1990)

installé sur le télescope de 1.52 mètres de l’OHP puis sur le 3.6m de la Silla (Rigaut

et al., 1991). Tous les grands télescopes sont aujourd’hui équipés de tels systèmes,

comme NAOS au VLT (Rousset et al., 1998; Rousset et al., 2003).

L’idée de base de l’OA est simple : mesurer et corriger en temps réel les défor-

mations de phase du front d’onde. Pour ce faire, les systèmes d’OA reposent sur les

propriétés suivantes :

– les perturbations de chemins optiques sont achromatiques2 : on peut mesurer

la perturbation à une longueur d’onde et corriger à une autre ;

– la perturbation n’est pas infiniment rapide : τ0 est typiquement de l’ordre de

10 ms, ce qui laisse le temps de calculer la correction avant que la turbulence

n’ait significativement évolué ;

2à condition de négliger la dispersion atmosphérique n(λ) (voir équation B.1), la dépendance

de r0 en λ6/5 rend le chemin optique indépendant de la longueur d’onde.
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– l’étendue transversale de la perturbation n’est pas infiniment petite : r0 est

typiquement de l’ordre de 10 cm (à une longueur d’onde de 500 nm), ce qui

rend l’échantillonnage possible sur un pas fini (Walters et Bradford, 1997) ;

– la taille finie du champ d’isoplanétisme θ0 permet l’utilisation d’étoiles de réfé-

rence pour mesurer la perturbation atmosphérique dans un domaine où celle-

ci peut être considérée comme identique à celle de l’objet d’intérêt dont on

cherche à corriger le front d’onde.

Fig. B.3 – Principe d’un système d’OA. Le système fonctionne en boucle

fermée car l’analyseur est placé après le miroir déformable. [Source :

www.onera.fr/conferences.naos/images.]

L’architecture générale d’un système d’OA est présentée sur la figure B.3. Le front

d’onde est d’abord mesuré par un analyseur (ASO, Analyseur de Surface d’Onde ;

(Rousset et al., 1994)) à partir d’une étoile de référence située dans le domaine

d’isoplanétisme θ0 de l’objet d’intérêt. Les principaux analyseurs sont les analyseurs

de type Shack-Hartman (qui mesure le gradient de la phase, (Fried, 1976; Rigaut et

Gendron, 1992)), de type courbure (qui mesure le laplacien de la phase ; (Roddier,

1990; Roddier et al., 1993)) ou de type pyramidal (qui mesure le gradient de la phase ;

(Ragazzoni, 1996; Ragazzoni et Farinato, 1999)). La phase est ensuite reconstruite

puis corrigée grâce, en général, à un miroir déformable (DM, Deformable Mirror ;

(Séchaud, 1999)). Un miroir de basculement est généralement utilisé pour stabiliser

l’image (correction des modes de tip-tilt) en amont du DM car celui-ci ne possède

pas assez de dynamique pour corriger l’ensemble de la turbulence. Le fait que l’ASO

soit placé après le DM est une caractéristique importante des systèmes d’OA : ceux-

ci fonctionnent en boucle fermée, c’est-à-dire que l’ASO ne voit que les résidus de

phase non compensés.

La stratégie de commande d’un système d’OA est un élément clé. La première

étape consiste, à partir des mesures réalisées par l’ASO (du gradient ou du lapla-
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Fig. B.4 – Base des polynômes de Zernike. Les premiers modes sont très similaires

aux aberrations optiques du 3ème ordre, ce qui a grandement popularisé cette base

auprès des opticiens. [Source : http ://research.opt.indiana.edu.]

cien de la phase selon l’ASO), à estimer une commande pour le DM qui soit la

plus optimale possible, c’est à dire qui minimise la variance résiduelle de phase (De-

merle et al., 1994; Gendron et Lena, 1994; Gendron et Lena, 1995; Ellerbroek et al.,

1994; Dessenne et al., 1997; Le Roux et al., 2004). Certains algorithmes tentent

même de tirer parti de la nature fractale de la turbulence pour en prédire l’évolution

(Schwartz et al., 1994). La plupart de ces approches sont modales, ce qui permet de

réduire la complexité de la phase turbulente à un nombre fini de degrés de liberté

qui concentrent l’essentiel de l’énergie turbulente (Fried, 1965; Wang et Silva, 1980).

Les bases les plus naturelles sont celles de Zernike, qui est orthogonale sur une pu-

pille circulaire (Noll, 1976; Mahajan, 1981; Hu et al., 1989; Winker, 1991; Chassat,

1992; Conan, 1994; Voitsekhovich et Cuevas, 1995), et de Karhunen-Loeve, dont les

modes sont statistiquement indépendants (Wang et Markey, 1978; Dai, 1995; Dai,

1996). Ces derniers ne possèdent pas d’expression analytique, c’est pourquoi la base

de Zernike est très souvent utilisée dans la modélisation des systèmes d’OA.

Les systèmes d’OA souffrent de plusieurs limitations. La première est que pour

fonctionner de manière optimale, l’OA nécessite des étoiles relativement brillantes

et proches de l’objet d’intérêt (dans θ0, c’est-à-dire quelques arcsec dans le visible,

voir plus haut). Ceci se traduit par une couverture du ciel de l’ordre du pour-cent

(Rigaut et Gendron, 1992). Les progrès réguliers faits dans le domaine des ASO
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permettent petit à petit d’utiliser des étoiles guides (GS) de plus en plus faibles,

ce qui, indirectement, se traduit aussi par une augmentation du nombre de GS

utilisables pour un objet donné. Malgré tout, ce nombre n’est toujours par suffisant

pour assurer une couverture du ciel significative, surtout au pôle galactique (Bahcall

et Soneira, 1980; Bahcall et Soneira, 1981). D’autre part, les correcteurs actuels sont

limités en nombre d’actionneurs, ce qui restreint l’utilisation de l’OA au mieux dans

le domaine proche IR, là où les effets de la turbulence atmosphérique sont réduits

(car r0 ∼ λ6/5).

B.3 Optique Adaptative et grands champs

Plusieurs techniques ont été proposées afin d’augmenter la taille des champs de

vue corrigés : les étoiles lasers, l’optique adaptative multi-conjuguée et la correction

de la couche de sol. Toutefois, aucune de ces techniques ne permet de corriger des

champs de plusieurs dizaines de minutes d’arc comme il est envisagé dans FALCON.

B.3.1 Etoiles Guides Lasers

L’idée est apparue d’utiliser des étoiles artificielles (LGS, Laser Guide Star) créées

à partir de faisceaux lasers pour exciter des atomes de sodium situés à 90 km d’alti-

tude (Foy et Labeyrie, 1985; Happer et al., 1994; Molodij et Rousset, 1997). Malheu-

reusement, cette technique rencontre deux difficultés importantes. La première est

l’effet de cône : les chemins optiques des fronts d’ondes issus de l’objet et de la LGS

sont différents (Fried et Belsher, 1994) à cause de la proximité de l’étoile artificielle.

Cet effet de cône peut être corrigé en calculant la distribution de la turbulence en

altitude à partir de plusieurs LGS par tomographie (Tallon et Foy, 1990; Welsh et

Gardner, 1991; Fried, 1995). D’autre part il n’est pas possible de mesurer le tip-tilt

pour de tels systèmes car la lumière suit le même trajet lors de la création de la LGS

(montée du faisceau laser) et la mesure (Rigaut et Gendron, 1992). Plusieurs solu-

tions ont là aussi pu être envisagées, comme le recours à des télescopes auxiliaires

(Ragazzoni et al., 1995; Esposito et al., 2000) ou l’utilisation de plusieurs LGS (Ra-

gazzoni, 1996; Ragazzoni et al., 1998; Ragazzoni et Rigaut, 1998). Une technique

prometteuse semble être l’étoile laser polychromatique qui utilise la dépendance en

longueur d’onde de l’indice de réfraction (Foy et al., 1995), bien qu’elle n’ait pas en-

core été complètement démontrée (Schoeck et al., 2000). Des solutions intermédiaires

ont également été explorées, comme l’utilisation de plusieurs LGS et de NGS (Viard

et al., 2002). Actuellement, les systèmes en cours de développement, notamment à

Mémoire de thèse Mathieu PUECH Annexe B
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l’ESO (Bonaccini Calia et al., 2004), utilisent une NGS (pour la mesure du tip-tilt)

et une LGS (pas de correction de l’effet de cône), car ces systèmes permettent de

sélectionner une NGS plus faible et plus loin de l’objet qu’en AO classique (Rigaut

et Gendron, 1992; Le Louarn et al., 1998). Les premiers résultats obtenus avec ce

type de système au télescope Keck II montrent que la qualité d’image obtenue est

encore inférieure au télescope spatial HST, mais permet déjà de mieux contraindre

la morphologie des galaxies (Melbourne et al., 2005). Le premier système multi-LGS

a récemment été testé avec succès sur le ciel et semble montrer que les difficultés

technologiques peuvent être surmontées (Lloyd-Hart et al., 2005).

B.3.2 Optique Adaptative Multi-Conjuguée

La tomographie permet de reconstituer la distribution en volume de la turbu-

lence. L’approche la plus courante est de type “star oriented” : plusieurs ASO sont

utilisés pour réaliser des mesures intégrées de la turbulence selon différentes direc-

tions (figure B.5). La distribution en altitude de la turbulence est alors déduite par

dé-projection de ces mesures (Tallon et Foy, 1990; Ragazzoni et Farinato, 1999;

Fusco et al., 1999; Tokovinin et al., 2001). Une autre approche, dite “layer oriented”,

consiste à conjuguer optiquement chaque ASO avec une couche turbulente (Ragaz-

zoni et al., 2002). L’avantage de cette approche est d’augmenter la couverture de ciel

et le SNR lors de la mesure (Ragazzoni et al., 2002; Bello et al., 2003). L’avantage

principal de la tomographie est que les étoiles utilisées pour réaliser la tomographie

ne doivent plus nécessairement être situées dans le champ isoplanétique θ0, ce qui

facilite grandement la mesure et augmente la couverture de ciel. La technique de

tomographie a été démontrée sur le ciel par (Ragazzoni et al., 2000).

Dans l’OA classique, le DM est placé dans une pupille et piloté de manière à cor-

riger au mieux l’ensemble de la turbulence. La tomographie a rendu possible une idée

qui consiste à utiliser non plus un seul DM, mais plusieurs DM optiquement conju-

gués de différentes couches turbulentes en altitude (MCAO, Multi-Conjugate AO ;

(Dicke, 1975; Beckers, 1988; Beckers, 1989)). La MCAO profite donc d’un avantage

d’isoplanétisme fourni par la tomographie en corrigeant individuellement les couches

les plus turbulentes au lieu d’une correction intégrée moyennée sur toute la ligne de

visée. La MCAO offre donc des performances meilleures sur un champ plus grand,

typiquement 1 à 2 arc-minutes (Johnston et Welsh, 1994; Diolaiti et al., 2001; Toko-

vinin et al., 2001; Le Louarn et al., 1998; Le Roux et al., 2004). Les premiers systèmes

de MCAO commencent à voir le jour, notamment dans le domaine solaire (Langlois

et al., 2004). De nombreux projets sont en cours de réalisation pour démontrer la

faisabilité de la MCAO (par exemple MAD, (Marchetti et al., 2004)).
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Fig. B.5 – Principe des différentes approches “layer oriented” et “star oriented”

utilisées en tomographie (Le Roux et al., 2003). Dans la première approche, chaque

ASO est conjugué d’une couche turbulente donnée et peut donc voir plusieurs étoiles

ce qui augmente le SNR lors de la mesure.

B.3.3 Ground Layer Adaptive Optics

La turbulence atmosphérique n’est pas répartie uniformément en altitude (voir

figure B.2) : dans la plupart des sites, la turbulence est majoritairement dans la

couche de sol (<1 km d’altitude, (Abahamid et al., 2004a)). L’idée de ne corriger

que la couche de sol (GLAO, Ground Layer AO) a donc été proposée (Rigaut, 2002).

Un avantage immédiat est que la couche de sol est celle de plus grand domaine iso-

planétique : la correction calculée dans une direction est donc valide sur un plus

grand domaine angulaire, ce qui permet d’accrôıtre fortement la couverture du ciel

(Tokovinin, 2004). L’instrument MUSE, en cours de construction pour le VLT, uti-

lisera cette technique pour fournir une correction partielle d’un champ de 1 arcmin2

en mode intégral de champ (Henault et al., 2003). Cette idée est particulièrement

intéressante dans la perspective des miroirs secondaires adaptatifs qui pourraient

être directement utilisés pour fournir une correction GLAO permanente (Arsenault

et al., 2004). En ne corrigeant que la couche de sol, cette technique voit nécessaire-

ment ses performances limitées. En réalité, il se pourrait que son principal avantage

soit de permettre de stabiliser le seeing à quelques dixièmes d’arcsec en ne laissant

que les couches en altitude à corriger, précisément celles dont la stabilité au cours

du temps est la plus grande (“seeing enhancer”, (Hubin, 2004)).
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Annexe C

Extremely Large Telescopes

C.1 Les galaxies à grand z

Après le découplage matière-rayonnement (voir chapitre 1), l’Univers neutre

continue de se refroidir jusqu’à ce que les premières étoiles et galaxies se forment.

Le flux UV issu de ces premiers objets entrâıne alors la ré-ionisation du milieu inter-

galactique. Le satellite WMAP a permis de mesurer la profondeur optique de la

diffusion Thompson des électrons ré-ionisés, et suggère une époque de ré-ionisation

comprise entre z=7 et z=15, soit entre 250 et 750 Myr après le Big-Bang (Ko-

gut et al., 2003). L’observation de l’effet Gunn-Peterson (Gunn et Peterson, 1965;

Miralda-Escude, 1998) dans les spectres des quasars à z=6-6.5 confirme que l’Uni-

vers était déjà ré-ionisé à cette époque (par exemple (Becker et al., 2001; Fan et al.,

2002; Stern et al., 2005; Malhotra et Rhoads, 2005)). A ces redshifts, l’Univers était

très certainement essentiellement peuplé de proto-galaxies et d’étoiles de population

III à métallicité nulle. Etudier ces objets nécessite la détection des raies Ly-α (raie

en émission la plus décalée dans le bleu) et HeII (car la très forte température des

étoiles massives de population III devrait être capable d’ioniser l’hélium).

Actuellement, la détection des objets à très grand z (>5) repose essentiellement

sur l’identification de la raie Ly-α (Bouwens et al., 2004; Bunker et al., 2005). Les

objets les plus distants atteignent z∼6.5. Détecter des objets à z>7 requiert de passer

dans le proche IR, où les raies OH viennent perturber la détection des objets. Les

essais actuels tentent de profiter de l’effet d’amplification par lentille gravitationnelle

(Kneib et al., 2004; Pelló et al., 2004), mais cette technique reste par nature vouée à

la détection d’un petit nombre d’objets. Dans le futur, le nouveau télescope spatial

JWST sera capable d’imager la plupart des sources les plus faibles de l’UDF (Ultra

Deep Field) obtenu par le HST et de mesurer le redshift des candidats les plus
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distants, entre z=6 et z=8 (Bouwens et al., 2004). Il semblera toutefois difficile pour

le JWST d’obtenir des spectres au delà de z=10 (voir figure C.1). L’obtention de

ces derniers passe donc par une nouvelle génération de télescopes largement plus

puissants que ceux existants, équipés de spectrographes fonctionnant dans le proche

IR (0.9 à 2.5 µm).

Fig. C.1 – Sensibilité de futur télescope spatial JWST en fonction de la longueur

d’onde pour une pose de 10 ksec (d’après J.-P. Kneib et al., Science Case MOMFIS).

La courbe rouge correspond au mode imagerie et la courbe bleue au mode spectro-

scopie avec R=1000. Les points montrent la limite de sensibilité attendue pour OWL

en mode spectroscopie (R=1000).

C.2 Extremely Large Telescopes

C.2.1 Caractéristiques générales

Actuellement de nombreuses études sont consacrées à la définition et à l’étude

préliminaire d’une nouvelle classe de télescope, les ELTs (Extremely Large Teles-

copes). Ces télescopes ont des diamètres allant de 20 à 100 mètres, ce qui marque

clairement une rupture technologique avec les télescopes existants (figure C.2) et
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dont la sensibilité devrait être légèrement supérieure à celle du JWST. Les princi-

paux projets européens sont Euro50 (Andersen et al., 2004) et OWL (Dierickx et al.,

2004). En Amérique du Nord (Etats-Unis et Canada), le consortium TMT (Sanders

et TMT Project, 2004) regroupe les principaux projets existants. Parmi ces projets,

le plus ambitieux est sans conteste celui de l’ESO : OWL est un projet de télescope

de 100 mètres de diamètre (Dierickx et al., 2004; Brunetto et al., 2004; Monnet et

D’Odorico, 2004).

Fig. C.2 – Evolution du diamètre des télescopes (Gilmozzi, 2004).

Le miroir primaire M1 des ELTs est nécessairement segmenté, ainsi que tous les

miroirs de dimension supérieure à 8 mètres qui composent le design du télescope. Les

miroirs primaires des ELTs étant de grand diamètre, ceux-ci doivent nécessairement

être de grande ouverture afin de garder une distance focale raisonnable (f/D ∼ 1)

(par exemple : Stepp & Strom 2004). Cette dernière se traduit à son tour par des

éléments optiques (M2, correcteur,...) relativement petits comparés à M1 mais très

asphériques et très sensibles à l’alignement, ce qui nécessite une métrologie précise.

De nombreux designs ont été étudiés (Atad-Ettedgui, 2004) :

– configuration Cassegrain (M1 parabolique et M2 hyperbolique convexe) : pas

d’aberration sphérique mais champ de petite taille limité par la coma ;

– configuration Ricthey-Chretien (M1 hyperbolique et M2 hyperbolique convexe) :

pas d’aberations sphériques et de coma mais champ limité par l’astigmatisme,

de taille environ double par rapport à une configuration de type Cassegrain ;

– configuration Gregory (M1 parabolique et M2 elliptique concave) : pas d’aber-

ration sphérique mais champ limité par la coma ;
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– configuration Gregory aplanétique (M1 et M2 elliptiques) : pas d’aberration

sphérique ni de coma mais champ limité par l’astigmatisme, de taille typi-

quement double de celle d’une configuration Gregory classique et légèrement

supérieure à celle de la configuration Ritchey-Chretien.

A côté de ces designs classiques, d’autres solutions consistent à revenir à un M1

sphérique puis à corriger l’aberration sphérique par un correcteur additionnel (voir

le cas de SALT ou de OWL). Ce type de design est motivé par la facilité de polissage

et de test des segments qui en découle.

Enfin, les ELTs doivent incorporer dans leurs designs une fonction de mesure de

front d’onde avancée (via étoiles naturelles et/ou lasers afin de garantir une bonne

couverture de ciel). Outre les fonctions classiques déjà opérationnelles sur des té-

lescopes de la classe des 8-10 mètres (comme la stabilisation de champ, l’optique

active et l’autofocus), la mesure de front d’onde doit également permettre un étage

de correction adaptatif car l’OA augmente considérablement le gain atteignable en

profondeur de magnitude sur un ELT (Hook, 2004). Afin de tirer parti de leur grand

pouvoir de résolution spatiale, un soin tout particulier devra être porté aux correc-

teurs de dispersion atmosphérique car ces effets deviennent importants sur de tels

télescopes (Owner-Petersen et Goncharov, 2004).

C.2.2 OWL

Le design préliminaire retenu pour OWL est composé de 6 miroirs (figure C.3)

montés en configuration alta-zimuthale. Le miroir primaire est un miroir sphérique et

le secondaire un miroir plan : la correction des aberrations sphériques et de champ

nécessite donc un correcteur constitué de 4 surfaces réfléchissantes dont 3 asphé-

riques et une plane. Les miroirs M1 (100m dont une obturation centrale de 35m

due au correcteur) et M2 (26m) sont des miroirs segmentés dont les éléments font

respectivement 8.2m de diamètre (miroirs plats-concaves sphériques hexagonaux) et

1.6 mètres (miroirs plats-plats hexagonaux) ; les miroirs M3 et M4 (8m) sont des

surfaces actives car leur diamètre est supérieur à 4 mètres. Un étage de correction

adaptatif est incorporé au correcteur : les miroirs M5 et M6 sont utilisables en mode

MCAO (avec NGS ou LGS) afin de corriger les couches les plus turbulentes, à 0

et 8 km d’altitude (voir figure B.2). Le miroir M6 (3m) fournira un mode GLAO

permanent et permettra aussi une correction des erreurs de tracking. Il possède une

rotation autour de l’axe du télescope qui permet d’alimenter plusieurs foyers, et rem-

plira la fonction de nodding (voir chapitre 5). Ce design fournit un champ de vue

technique de 10 arc-minutes (dont environ 2 à la limite de diffraction dans le NIR

et 30 arcsec dans le visible) avec un rapport focal final est de f/D=6.
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Fig. C.3 – Design optique du projet OWL. [Source : www.eso.org/owl]

C.3 MOMFIS

Une étude de 10 mois, visant à définir un ensemble d’instruments pour le projet

OWL, a été commandée par l’ESO. Le but est à la fois d’imaginer une instrumenta-

tion pour exploiter OWL mais aussi de tester l’interface entre les instruments et le

télescope. Parmi les études demandées, MOMFIS (Multi-Objet Multi-Field Infrared

Spectrograph) est un instrument de type multi-IFUs dont les objectifs principaux

sont (d’après J.-P. Kneib et al. 2005, Science Case MOMFIS) :

– une étude détaillée de l’évolution des galaxies entre z=7 et z=15 (où la raie

Ly-α entre dans le domaine proche-IR et où la raie HeII en sort) : dynamique,

fonction de luminosité, SED, métallicité du milieu inter-galactique, formation

des quasars, histoire de la formation stellaire,... ;

– contraindre l’époque de formation des première étoiles et galaxies jusqu’à z=18

(où la raie Ly-α sort de la bande K) : redshifts des galaxies très distantes,

fraction des populations II et III,... ;

– détection des supernovae à z>5 : supernovae de la population III, processus

d’évolution stellaire,...

Les principales spécifications qui découlent de ces objectifs sont :

– champ de vue d’au moins 2x2 arcmin2 (but : 5x5 arcmin2) ;

– au moins 40 IFUs (but : 100) ;

– distance minimale atteignable entre IFU de 5 arcsec ;

– échantillonnage spatial de 25 mas ;

– résolution spectrale de 4000-8000 ;
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– couverture spectrale de la bande Y ou J à la bande K fournissant une bande

au moins par exposition ;

– qualité d’image fournissant au moins 30% d’énergie encadrée dans une ouver-

ture de 50 mas (but : 40%).

C.3.1 L’OA de MOMFIS

Plusieurs études préliminaires ont montré que les modes GLAO et MCAO (Le

Louarn, note interne projet MOMFIS) n’étaient pas suffisants pour atteindre les

objectifs scientifiques de MOMFIS. Un concept de type FALCON (MOAO/DAO) a

donc été envisagé pour MOMFIS. Les simulations montrent que ce dernier mode de

fonctionnement est de loin supérieur aux modes GLAO/MCAO (voir table C.1). La

transposition du concept FALCON à OWL pourrait nécessiter l’utilisation de LGS,

le champ de vue de OWL étant de 6 arcmin au lieu de 25 arcmin pour le VLT.

Type d’OA EE(%)

sans OA 3.3

GLAO 17.5

MOAO 55

Tab. C.1 – Energie Encadrée pour différents systèmes d’OA dédiés à OWL en bande

K pour un seeing favorable de 0.5 arcsec (Monnet 2005 OWL ICD ; Le Louarn 2005,

ESO internal mémorandum).

C.3.2 Estimation du rapport signal à bruit

Nous avons réalisé une estimation du rapport signal à bruit (SNR) pour MOMFIS

(Clénet, Gendron & Puech 2005, note interne projet MOMFIS). Dans cet ETC

(Exposure Time Calculator), les objets sont supposés être des galaxies à z∼7, avec

HAB = 28 et une taille de 160 mas. Un élément de résolution spatial de 50 mas (pixel

de 25 mas) a été considéré de manière à fournir au moins 3 éléments de résolution

par objet. Par souci de simplification, la galaxie est supposée de forme rectangulaire

et de profil de luminosité constant. La brillance de surface sur l’objet est alors de

SBAB
H = 24 mag/arcsec2 alors que le fond de ciel est de SBAB

H = 17.94 mag/arcsec2

(Cuby, 2000) : nous sommes donc dans un régime largement limité par le fond de

ciel.

Afin de pouvoir travailler entre les raies OH du ciel, une résolution spectrale de

3000 est nécessaire. L’échantillonnage choisi est de 0.2nm/pixel, ce qui correspond
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à R∼4125. On suppose une transmission globale de 20% (télescope + instrument

et détecteur). Etant donné le régime de fonctionnement, le courant d’obscurité et le

bruit de lecture peuvent être négligés dans une première approche. La taille angulaire

de l’objet étant petite devant le seeing, l’objet peut être considéré comme ponctuel.

Le seeing (ou le seeing résiduel si on considère un étage de correction d’AO) est alors

traité comme une transmission à travers un terme de couplage C multiplicatif.

La table C.2 donne le SNR par élément de résolution spatial (50mas) et spectral

(0.4nm) en utilisant la relation suivante :

SNR =
C.Ng

√

C.Ng + Ns

où Ng est le nombre de photons issus de la galaxie, Ns est le nombre de photons

provenant du fond de ciel et C est le facteur de couplage (estimé ici par l’énergie

comprise dans un carré de 50mas de côté, voir ci-dessus). Etant donné le régime de

fonctionnement, on a SNR ∼ C.Ng/
√

Ns : le SNR dans une raie en émission peut

être estimé à partir du SNR du continuum en multipliant directement par la largeur

équivalente de la raie. Pour une raie en émission avec EW = 10Å, on a donc un

SNR de ∼ 7 dans la raie après 10 heures de pose en utilisant un système de type

FALCON.

DIT SNRnoAO SNRGLAO SNRMOAO

1 heure 0.01 0.07 0.21

10 heures 0.04 0.22 0.68

Tab. C.2 – Estimation du SNR sur le continuum, obtenu avec MOMFIS, selon le

temps d’exposition et le système d’OA utilisé.

C.3.3 Le concept opto-mécanique

Le concept opto-mécanique de MOMFIS repose sur une structure élémentaire

composée d’un système de sélection de cible, d’un miroir déformable utilisé en mode

MOAO et d’un spectrographe intégral de champ. Cette structure est répétée autant

de fois qu’il y a d’IFUs (30). Dans ce concept, le même système de sélection de

cible est utilisé pour sélectionner aussi bien une galaxie qu’une étoile permettant de

mesurer le front d’onde, rendant le système aussi multiplex que possible. Ce système

de sélection est composé d’un miroir orientable placé dans le plan focal par un robot

positionneur (miroir de type “starbug”) et d’un miroir de renvoi (“steering mirror”)

récupérant le faisceau issu du premier miroir et le renvoyant vers un correcteur
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de dispersion atmosphérique situé avant les DMs. La lumière issue de chaque DM

est envoyée vers un image slicer dont la sortie forme la fente d’entrée de chaque

spectrographe. Les systèmes sont regroupés par groupe de 3 dans chaque cryostat.

Fig. C.4 – Design optique de l’instrument MOMFIS (Prieto et al. 2005).

C.4 Conclusion

Cette étude a permis d’étudier plusieurs points importants concernant l’instru-

mentation de la prochaine génération de télescopes. L’obtention de la dynamique

des galaxies à z=7 semble passer nécessairement par l’utilisation d’un concept de

type FALCON, les autres modes d’OA ne donnant pas des performances suffisantes.

Des conséquences importantes sur l’interface instrument/télescope ont également

pu être dégagées. Cette étude était spécifiquement dédiée au concept OWL. Une

nouvelle étude a été commandée par l’ESO, portant cette fois plus généralement

sur le concept générique d’ELT et sur leur design (“ELT design study”). Un point

important de cette étude sera la portabilité du concept FALCON sur les ELTs.
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