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RESUME : Dans I’Univers local, la distribution de galaxies est bimodale, reflétant la relation
existante entre la couleur et la morphologie. Une question clef en cosmologie observation-
nelle est de comprendre comment cette dichotomie est apparue au cours de ’histoire de
I’Univers. Les relevés de galaxies ont pour but d’isoler des populations de galaxies a dif-
férentes époques cosmiques et de suivre leur évolution. Quantifier de maniere fiable les
morphologies de galaxies lointaines demeure cependant un obstacle majeur.

Dans le visible, les progres durant les dix dernieres années proviennent essentiellement de
données acquises par le télescope spatial Hubble (HST) grace a la haute résolution angulaire
délivrée. Au dela de z ~ 1 pourtant, les caméras visibles du HST sondent le flux UV des
galaxies ce qui peut biaiser la morphologie estimée vers des types tardifs. De ce point de
vue, les observations dans le proche infrarouge au dela de z ~ 1 sont particuliérement im-
portantes puisque la lumiere analysée provient d’étoiles évoluées et est donc moins affectée
par des épisodes récents de formation stellaire.

Dans cette thése, on s’interroge sur la possibilité de quantifier les morphologies de galaxies
lointaines dans 'infrarouge proche a l'aide de télescopes au sol afin de quantifier les effets
de k-correction morphologique.

Dans un premier temps, l'utilisation d’optique adaptative pour corriger les effets de la tur-
bulence atmosphérique est explorée. On présente 'analyse de 79 galaxies observées avec
le systeme d’optique adaptative NaCo du Very Large Telescope (VLT). Les limites sont
obtenues grace a des simulations exhaustives et des comparaisons avec le télescope spatial.
Une premiere estimation de I’évolution morphologique depuis z ~ 1.2 est obtenue a partir
de cet échantillon. La comparaison avec les morphologies obtenues avec le télescope spatial
laisse entrevoir des différences mais 1’échantillon est trop petit pour extraire des conclusions
robustes. Un programme d’observations plus large est proposé.

Dans un deuxieme temps, des améliorations aux méthodes classiques non-paramétriques
d’estimation morphologique sont proposées (nombre illimité de parametres simultanés, fron-
tiéres non linéaires) afin de pouvoir analyser des données observées & travers ’atmosphere.
On démontre que ces améliorations permettent une estimation morphologique en deux
grands types (elliptique, spirale) avec un taux de réussite de ~ 80% sur des données li-
mitées par le seeing. Le code source a été mis a disposition de la communauté.

La méthode développée est ensuite employée pour analyser un échantillon de ~ 50000 ga-
laxies dans 'infrarouge proche. L’évolution morphologique depuis z ~ 2 est obtenue et une
quantification des effets de k-correction morphologique est présentée par comparaison avec
des données spatiales. On observe une augmentation de la fraction de galaxies elliptiques
depuis z ~ 2 (~20%) jusqu’a nos jours (~30%). La classification obtenue est globalement
en bon accord avec celle obtenue avec des données spatiales dans le visible jusqu’a z ~ 1. Au
dela, la classification infrarouge a tendance a trouver ~ 1.5 fois plus de galaxies précoces.

MOTS-CLEFS : galaxies a grand redshift — morphologies — haute résolution angulaire —

optique adaptative — k correction morphologique






MORPHOLOGIES OF DISTANT GALAXIES FROM LARGE COSMOLOGICAL SURVEYS
USING GROUND BASED NIR IMAGING

ABSTRACT : In the local Universe, the distribution of galaxies is bimodal, primarily re-
flecting a relationship between color and morphology. A capital question in observational
cosmology is how this bimodality appears across the history of the Universe. Quantifying
morphologies of high redshift objects with a few simple, reliable measurements is however
a major obstacle. In the visible, progress over the last ten years have come in particular
from the Hubble Space Telescope (HST). At z > 1, the HST visible cameras probe however
the UV flux, dominated by the emission of young stars, which could bias the estimated
morphologies towards late-type systems. In this context, near infrared (NIR) observations
are particularly important because the K band flux at z ~ 1 is less dependent on the recent
history of star formation.

We investigate whether it is possible to obtain morphologies of high redshift galaxies in
the NIR using ground based facilities in order to properly quantify the morphological k-
correction effects.

We first use adaptive optics at the Very Large Telescope to obtain a high resolution NIR
sample of 79 galaxies in the Ks band. We obtain the limits of the morphological analysis by
means of exhaustive simulations and comparisons with space observations. We then present
a first estimate of the morphological evolution of the three main morphological types from
z ~ 1.2. The comparison with morphologies obtained with HST/ACS reveals some discre-
pancies but the small number of objects does not allow to conclude safely about the nature
of these differences. A Large Programme proposal has been submitted to ESO to signifi-
cantly increase our sample.

Second, some improvements to the classical non-parametric methods are proposed (non-
linear boundaries and unlimited parameters) using support vector machines. We show that
these improvements enable a determination of the morphological type (in two types) with
an ~ 80% accuracy on seeing limited data at z ~ 1. The code is now freely available for
download.

The method is then used to analyze a sample of ~ 50000 galaxies in the NIR within the
COSMOS area. We obtain the morphological evolution from z ~ 2 and quantify the k-
correction effects by comparing with HST data. We observe an increase of the early-type
population from z ~ 2 (~20%) to the present (~30%) probably reflecting a progressive
building up of the red sequence from late-type objects. The classification is globally in good
agreement with the one obtained using HST/ACS for z < 1. Above z ~ 1, the I-band
classification tends to find less early-type galaxies than the Ks-band one by a factor ~1.5
which might be a consequence of morphological k-correction effects.

KEYWORDS : high redshift galaxies — morphologies — high angular resolution — adaptive
optics — morphological k-correction






ESTUDIO DE LAS MORFOLOGIAS DE GALAXIAS LEJANAS A PARTIR DE GRANDES
CARTOGRAFIADOS COSMICOS EN EL INFRARROJO CERCANO MEDIANTE
TELESCOPIOS TERRESTRES

RESUMEN : En el Universo local, la distribucién de galaxias es bimodal, reflejo de la
relacion existente entre el color y la morfologia. Una cuestion central en cosmologia obser-
vacional es la comprensién de los mecanismos que han llevado a dicha dicotomia, conocida
como secuencia de Hubble. Con el fin de aportar una respuesta, los cartografiados cdsmicos
aislan poblaciones de galaxias en épocas diferentes permitiendo asi seguir su evolucién. La
estimacién de la morfologia de galaxias lejanas de manera fiable sigue siendo sin embargo
un problema a la hora de analizar e interpretar los datos.

En el dominio éptico, los progresos en éstos ultimos anos se han producido esencialmente
gracias al telescopio espacial Hubble (HST). Sin embargo a z > 1, las cdmaras Gpticas del
HST sondean el espectro ultravioleta de las galaxias lo que puede sesgar la morfologia ob-
tenida hacia tipos mas tardios.

Las observaciones en el infrarrojo cercano en torno a z ~ 1 son desde este punto de vista
especialmente interesantes ya que la luz analizada proviene de estrellas tardias y se ve por
consiguiente menos afectada por episodios recientes de formacion estelar que las observa-
ciones con camaras visibles.

En la presente tesis se plantea pues la posibilidad de emplear telescopios en tierra para el
andlisis de morfologias de galaxias lejanas. En un primer lugar se explora la posibilidad
del uso de é6ptica adaptativa para corregir los efectos de la turbulencia atmosférica en la
resolucion angular de la imagen. Para ello se analiza una muestra de 79 galaxias observadas
con el sistema de dptica adaptativa del Very Large Telescope (VLT). Se obtienen los limites
actuales de la técnica mediante simulaciones exhaustivas y comparaciones con datos espa-
ciales y se presenta un primer andlisis de la evolucién morfolégica de los tres principales
tipos (espiral, eliptica, irregular) desde z ~ 1.5.

En un segundo lugar se presentan una serie de mejoras aportadas a las técnicas de ana-
lisis morfolégico no paramétricas como son el uso de un nimero ilimitado de parametros
y fronteras no lineales. Se demuestra que estas mejoras permiten la determinacion de la
morfologia sobre datos limitados por el seeing con una tasa de acierto del ~ 80%. Dicho
método se emplea a continuacion para el andlisis de ~ 50000 galaxias de campo en el area
de COSMOS. Se obtiene la evoluciéon morfolégica desde z ~ 2 de los dos tipos principales
y se estudian los efectos de k-correccién morfolégica mediante comparaciéon con datos del
HST. Se observa en particular un aumento de la fraccién de galaxias de tipo precoz desde
z ~ 2 (~20%) hasta hoy (~30%). La morfologia obtenida estd en buen acuerdo con la ob-
tenida con el telescopio espacial en el dominio éptico hasta z ~ 1. Mas all4, la clasificacién
infrarroja tiende a encontrar ~1.5 veces mas de galaxias precoces.

PALABRAS CLAVE : galaxias a alto redshift — morfologia — alta resolucion angular — 6ptica
adaptativa — k-correccion morfolégica






A mi abuela,
La primera doctora de la familia.
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Avant-propos

La cosmologie vise & étudier I’'Univers comme un tout ; sa forme, son contenu et son
histoire. Certains disent qu’il ne peut s’agir d’une science proprement dite puisqu’on
ne dispose que d’un seul et unique échantillon. Pourtant, probablement depuis que
I"'Homme est Homme et possede des yeux pour regarder le ciel, il essaye de trouver
une logique a ces milliers de points lumineux qui le guétent chaque nuit. Ainsi, entre
les premieres interprétations mythologiques et le modele du Big-Bang on trouve des
personnes telles qu’Aristote, Ptolémée, Copernic, Galilée, Newton, Einstein qui par
leurs pensées ont fait évoluer le regard de ’Homme sur 1’Univers. Aujourd’hui, il
semblerait que celui-ci est en expansion accélérée a cause d’une énergie de nature
inconnue que ’on nomme énergie sombre, que la plupart de la matiere qu’il abrite
est invisible (matiére sombre) et que tout aurait commencé il y a 13 milliards d’an-
nées par une phase chaude et trés dense. La seule partie que ’on voit, la matiere
baryonique, se trouve essentiellement sous forme d’étoiles et de gaz rassemblés a
leur tour dans des galaxies. C’est justement ce dont il s’agit dans ce manuscrit, de
formation et d’évolution de galaxies et plus particulierement de I’évolution de leurs
formes ou morphologies. Comment la matiere a-t-elle acquis sa structure actuelle ?
Comment est-on passé de cet état de forte densité, presque homogene, a I’Univers
d’aujourd’hui avec toute sa diversité de formes?

Quand Hubble découvrit que les galaxies étaient des objets tres distants, dans les
années 30, il les classa en deux grands types d’apres leur apparence. D’un c6té des
galaxies plutot fines, circulaires et présentant des bras spiraux (les galaxies spirales),
de lautre des galaxies ovales présentant peu de structures (les galazies elliptiques).
Cette description purement phénoménologique s’est avérée étre le reflet d'une vraie
dichotomie cachant des propriétés physiques tres différentes. Alors que les galaxies
spirales possedent essentiellement des étoiles jeunes et du gaz a partir duquel elles
continuent a en former des nouvelles, les galaxies elliptiques semblent avoir achevé
la transformation de gaz en étoiles et contiennent, en grande majorité, des étoiles
vieilles. Ceci n’est qu’un exemple des nombreuses différences entre les deux popula-
tions. Comment cette dichotomie est-elle apparue 7 Quels sont les chemins évolutifs
suivis par chacun de ces objets 7 Comment interagissent-ils entre eux ?

Le cosmologiste dispose d’un avantage remarquable par rapport a un archéologue ou
un historien. Grace a la vitesse finie de la lumiere, il lui suffit de regarder de plus en
plus loin pour remonter le temps a la recherche des ancétres des galaxies actuelles.
Les grands relevés de galaxies font en effet ce travail. De ce point de vue, étudier les
morphologies de galaxies lointaines donne un acces direct a la structure de la matiere
dans le passé et donc une information précieuse sur son assemblage et son évolution.
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Et pourtant les études des galaxies éloignées ne sont que tres récentes et malgré
les énormes progres des dernieres années il reste toujours un grand nombre de pro-
bléemes non résolus. Il ne s’agit pas en effet d’une tache facile. L’information y est,
certes, mais les objets lointains apparaissent petits et tres faibles dans le ciel. Il a
fallu attendre d’avoir des instruments suffisamment performants pour les détecter
et les analyser. De plus, si 'acces a l'information semble plus facile que pour un
archéologue, son analyse est cependant plus compliquée étant donné que le seul
moyen est a travers ’étude indirecte de la lumiere émise.

Le télescope spatial Hubble (HST) a permis de faire des avancées extraordinaires
dans notre compréhension de I’évolution de I’Univers. Sa résolution angulaire sans
précédents ainsi que sa tres haute sensibilité, ont permis de sonder les populations
de galaxies de 'Univers quand celui-ci avait la moitié de I’age actuel (z ~ 1). Il a per-
mis d’isoler des populations de différents types morphologiques a différentes époques
afin d’étudier leurs propriétés. On a pu se rendre compte ainsi que les galaxies dans
le passé apparaissent plus perturbées, moins symétriques que dans I’Univers local
et que leur activité de formation stellaire était plus importante. De méme, on sait
maintenant également que ’environnement, ou plutot la densité de celui-ci, joue un
role important dans ’apparence de la galaxie. Les fusions de galaxies sont effecti-
vement de plus en plus fréquentes si on remonte le temps, indiquant une croissance
hiérarchique des structures. Malgré cela, il semblerait que les galaxies les plus mas-
sives de I’Univers, généralement des elliptiques, étaient déja présentes a cette époque
comme si elles avaient subi un épisode de formation stellaire tres rapide qui s’est
arrété brutalement. Pour expliquer ce comportement anti-hiérarchique il est néces-
saire de faire intervenir ’activité de supernovae ou de noyaux actifs pour mettre un
frein a la naissance d’étoiles. Cependant, les mécanismes exactes restent inconnus.
De plus, expliquer cet assemblage rapide de la masse demeure toujours un probléme.

Certaines questions requierent un sondage de galaxies encore plus lointaines, les
progéniteurs des progéniteurs. Lorsque 1’on observe cependant des galaxies au dela
de z ~ 1 avec les caméras visibles du HST, les effets de décalage vers le rouge dus a
I’expansion de I’Univers impliquent que nous recevons en réalité I’émission UV de la
galaxie qui n’est pas forcément représentative de la forme intrinseque de celle-ci. La
solution passe par des observations dans des filtres plus rouges. Le télescope spatial
possede bien une caméra de ce type (NICMOS), mais la résolution obtenue, nette-
ment inférieure qu’avec ses caméras visibles, fait que jusqu’a présent aucune étude
quantitative sur les morphologies des galaxies n’a été menée. Les relevés de galaxies
futurs sont donc demandants d’une analyse morphologique dans l'infrarouge.

Qu’en est-il des télescopes au sol 7 Est-il possible de les employer pour mener cette
étude 7 Cette these tente en partie de répondre a ces questions en explorant deux
voies distinctes.
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Au premier abord, la réponse semble étre plutot négative. Les effets dévastateurs
de I'atmosphere sur la résolution de 'image obtenue rendent tres difficile I’estima-
tion des formes des galaxies tres lointaines. Cependant les grands télescopes sur
Terre sont pratiquement tous équipés de systemes d’optique adaptative permet-
tant de corriger les aberrations introduites par ’atmosphere et qui ont justement
un fonctionnement optimal dans l'infrarouge. En quelle mesure I'emploi de ceux-ci
apporte-t-il un gain pour 1’étude des morphologies ? Ce sera ’objet de la premiere
partie de ce manuscrit.

Le volume de données d’optique adaptative disponible actuellement reste cependant
encore assez limité alors que des données en infrarouge non corrigées dans de tres
bons sites sont déja exploitables. Est-il possible d’améliorer les techniques d’esti-
mation pour extraire une information morphologique méme a partir de ces données
basse résolution 7 J’essayerai d’apporter une réponse dans la deuxieme partie.

Le mémoire débute ainsi par un court exposé de I’état d’art de nos connaissances en
cosmologie et évolution de galaxies d’un point de vue observationnel afin de situer
le cadre dans lequel se déroule cette theése. Ce premier chapitre d’introduction est
suivi d'un deuxieme chapitre introductif plus focalisé sur ’estimation de morpholo-
gies de galaxies lointaines et sur les difficultés rencontrées.

Par la suite, la premiere partie de la these aborde 'utilisation de I'optique adapta-
tive pour des fins cosmologiques.

Le troisieme chapitre décrit les principales caractéristiques d’un systeme d’optique
adaptative et les difficultés rencontrées lorsque il est employé pour des fins cosmo-
logiques. Une revue des travaux précédents ayant utilisé I'optique adaptative pour
étudier ’évolution de galaxies est également présentée.

Dans le quatrieme chapitre nous montrons les résultats d’un programme d’observa-
tions dans 'infrarouge proche mené au Vey Large Telescope (VLT) avec le systéme
d’optique adaptative NAOS/CONICA. Une analyse morphologique de 79 galaxies
a z ~ 1 avec deux méthodes automatiques d’estimation est présentée. On présente
également une comparaison avec des données spatiales sur les mémes objets.

Le cinquieme chapitre montre des résultats préliminaires de la déconvolution appli-
quée aux données présentées.

La premiere partie finit ainsi par un exposé des travaux en cours. On présente en
particulier les objectifs principaux d’'un programme d’observations au VLT.

Dans le deuxieme partie, une méthode non-paramétrique améliorée d’estimation
morphologique est présentée, ainsi que des applications de celle-ci a des données
observées depuis le sol. La méthode est basée sur un type particulier de machines
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d’apprentissage. La deuxieme partie débute ainsi par un exposé des principales li-
mitations des méthodes paramétriques.

Par la suite, les principes de base de ces machines sont présentées dans le deuxieme
chapitre de cette seconde partie.

Dans le troisieme chapitre, on présente les caractéristiques principales de la méthode
développée et les test réalisés pour quantifier les performances obtenues.

Les deux derniers chapitres du manuscrit décrivent des résultats scientifiques ob-
tenus en appliquant la méthode décrite auparavant. En particulier, un chapitre est
dédié a ’analyse de ~ 50000 galaxies de champ dans 'aire du relevé COSMOS
observées avec I'instrument WIRCam dans l'infrarouge proche. Le dernier chapitre
illustre les travaux en cours : la méthode est en train d’étre employée pour étudier
des galaxies de champ dans le cadre du relevé ALHAMBRA et des galaxies dans
des amas observées avec le Canada France Hawaii Telescope.
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Abstract : This chapter briefly presents recent progresses in the fields of obser-
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and we then describe last advances in galaxy evolution from an observational point
of view using in particular results from recent galaxy surveys.

Resumen : El siguiente capitulo presenta de manera breve los conocimientos ac-
tuales y las problematicas futuras en el campo de la cosmologia y la evolucién de
galaxias con el fin de situar el marco en torno al cual se desarrolla la presente
tesis doctoral. Se presenta en un primer lugar la visién actual del Universo (mo-
delo A — CDM) y se abordan posteriormente los avances de los dltimos anos en la
comprensién de los mecanismos de formacién de galaxias desde un punto de vista
observacional.

Pendant plus de 10 siecles, le modele cosmologique de notre civilisation situait la
Terre statique au centre de I’Univers, le Soleil, les planetes et les étoiles décrivant
des orbites circulaires autour de celle-ci. L’énoncé d’une théorie de la gravitation
satisfaisante (Newton puis Einstein) ainsi que des progres dans la conception d’ins-
truments ont permis de passer de ce modele géocentrique a un Univers en expansion
accélérée dominé par une énergie sombre et ot la majeure partie de la matiere est
sous forme de matiere non-baryonique ou matiere noire. Ce chapitre vise a revoir
brievement les principales caractéristiques de notre vision actuelle de I’Univers afin
de soulever les questions autour desquelles se déroule le travail de cette these.

1.1 Vision actuelle de ’Univers : le modele ACDM

Notre vision actuelle de I’Univers repose essentiellement sur quatre pilliers obser-
vationnels, inattendus lors de leur découverte et qui ont révolutionné le rapport de
I’'Homme a 1’Univers.

1.1.1 Un Univers en expansion : la constante de Hubble

L’histoire de la cosmologie observationnelle moderne commence probablement avec
les observations de Slipher et Hubble dans les années 1917-1925. Grace a des mesures
sur des étoiles Céphéides (étoiles pulsantes dont la période est précisément liée a
la luminosité intrinseque), ils démontrérent que ces objets nébuleux rassemblant
d’immenses quantités d’étoiles, étaient en réalité des objets physiques indépendants
et tres éloignés de nous : ¢’était la découverte des galazies. Ils prouverent également
que la lumiere provenant de ces galaxies était d’autant plus décalée vers le rouge
que les galaxies étaient lointaines, indiquant qu’elles s’éloignaient de nous avec une
vitesse d’autant plus grande que leur distance était importante!. L’Univers semblait

!Ce décalage vers le rouge cosmologique est généralement désigné avec le terme anglais redshift
et est désormais une mesure de distance et de temps dans I’Univers. Ce sera ce terme que l'on
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donc étre en expansion. Ce résultat mit longtemps a étre accepté, et méme Einstein
continua a promouvoir 'idée d’un Univers statique, malgré les prédictions de sa
propre théorie, jusqu’aux années 30.

Depuis, I'un des plus grands objectifs de la cosmologie observationnelle a été de
mesurer la constante caractéristique de cette expansion appelée aussi constante
de Hubble (Hy). Les premieres mesures effectuées en utilisant des télescopes ter-
restres datent en effet des années 1970 et donnerent une valeur moyenne de 67 £ 15
km.s~1.Mpc™!, tres proche de la valeur actuelle.

Elle a été par la suite mesurée avec de plus en plus de précision en utilisant en
particulier le télescope spatial Hubble (Freedman et al., 2001 et Fig. 1.1) et les
données du satellite Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP, Spergel, 2003)

et semble converger vers une valeur de Hy = 70km.s~ . Mpc™!.
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Fi1c. 1.1 — Mesure de la constante de Hubble via la mesure de distance de galaxies
en utilisant des Céphéides avec le télescope spatial (Freedman et al., 2001).

1.1.2 Une origine chaude et dense

En réalisant des mesures avec une antenne radio, Penzias et Wilson (1965), détec-
terent un bruit résiduel qu’ils n’arrivaient pas a éliminer. Ce rayonnement isotrope
a ~ 3K s’est avéré étre la preuve la plus solide en faveur de la théorie du Big-
Bang. La découverte du rayonnement fossile (CMB de 'anglais Cosmic Microwave
Background) semblait prouver en effet que I'Univers aurait un début et que durant
ses premieres années, il a du étre trés chaud et extrémement dense. Les théories
alternatives qui prédisaient un Univers statique (Steady State) comme une solution
plus naturelle devaient ainsi étre progressivement abandonnées.

La compréhension de cette émission a beaucoup progressé durant les 15 dernieres
années grace aux données du satellite COBE (Cosmic Background Explorer). En
particulier on a pu confirmer avec une extréme précision la nature de son spectre
de corps noir (Mather et al., 1990), preuve de son origine de type thermique et

emploiera tout le long du manuscrit.
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mettre en évidence les premieres fluctuations (Smoot et al., 1992) a l'origine proba-
blement des structures que I’on connait actuellement (amas, galaxies). Les dernieres
mesures de spectre de puissance ont été réalisées avec WMAP (Spergel, 2003) : la
localisation précise du premier pic dans le spectre de puissance angulaire a permis de
contraindre significativement entre autres le contenu énergétique total de I’'Univers

(Qror).

F1a. 1.2 — Fond diffus cosmologique(CMB) : en haut, mesure par le satellite COBE
en 1992, en bas, mesure par le satellite WMAP 10 ans plus tard. Les fluctuations de
température sont a l'origine des galaxies actuelles [Source : NASA/COBE/WMAP
Science Team].

1.1.3 Matiére sombre

La présence de matiére sombre dans I’Univers a été constatée des les années 30
grace a des mesures des vitesses de dispersion (o) des galaxies dans ’amas de Coma
(Zwicky, 1933). En supposant que l'amas était en équilibre et que les orbites des
galaxies se distribuaient uniformément, il trouvait une masse dynamique contenue
dans un rayon caractéristique Ry de M = 3 < 02 > Ry /G, largement supérieure
a la masse contenue dans les étoiles visibles. Jugée peut pertinente a I’époque mais
redécouverte, cette mesure indiquait que les amas semblent donc étre contenus dans
un halo de matiere non visible dont sa seule interaction avec son environnement est
de type gravitationnel.

Aux échelles galactiques, la mesure de la courbe de rotation des étoiles dans les
parties externes des galaxies spirales (Rubin, 2000) permet d’en déduire la masse

contenue dans un rayon R en supposant des orbites circulaires pour les étoiles :
GM(<R
S
qu’a des distances tres grandes du centre de la galaxie. Le seul moyen d’expliquer

= Y2 Ces courbes de rotation se sont révélées plates (V' ~ constante) jus-
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cela est en admettant que la masse contenue dans un rayon R croit proportionnel-
lement & celui-ci (M (< R) < R). Les galaxies spirales semblent ainsi elles aussi se
situer dans des halos de matiere sombre. La mise en évidence de ces halos autour
des galaxies elliptiques est moins convaincante car il n’existe pas de traceurs de la
masse aux échelles désirées pour ce type de galaxies a cause essentiellement de leur
faible contenu en gaz et du fait que les étoiles ne décrivent pas des orbites circu-
laires (Gerhard et al., 2001). Cependant, récemment, en combinant des mesures de
lentilles gravitationnelles avec la dynamique des étoiles sur des galaxies elliptiques,
Koopmans & Treu (2003) et Treu et al. (2006) ont réalisé une cartographie de la
matiere noire autour des ces galaxies et confirmé la présence du halo.

200,

ROTATIONAL VELOCITY (km &™)

1
(] 5 10 LE]
POSITION ALONG MAJOR AXIS
MINUTES OF ARC

F1a. 1.3 — Courbe de rotation de NGC 2403 (Shostak, 1973)

Aux plus grandes échelles, la technique du weak lensing permet d’estimer le contenu
global de I’Univers en matiere sombre (Refregier, 2003).

En définitive, la matiere « normale » (baryonique) que 'on connait n’est pas la
matiére dominante dans I’Univers. Au contraire, une matiere dite sombre dont on
ignore la nature et dont la seule expression est a travers la force de gravitation a
été mise en évidence a toutes les échelles de I’Univers et domine la distribution de
matiere.

1.1.4 Energie sombre : un Univers accéléré

A cause de la nature attractive des forces de gravitation, il semble assez logique de
penser que I'expansion de I’Univers décélere sous l'effet de ces forces. Ce parametre
de décélération (qp) issu des équations de la relativité générale a pu étre estimé
notamment, en analysant la lumiere provenant des supernovae de type la qui sont
d’autres chandelles que les Céphéides, mais bien plus lumineuses (Astier et al.,
2006). Toutes les tentatives de mesure ont résulté en des valeurs négatives de qq, ce
qui correspond a une accélération et non a une décélération de I’Univers, comme
§’il y avait une énergie répulsive s’opposant aux effets de la gravitation. Le seul
moyen d’autoriser une accélération dans un Univers de Friedmann est d’introduire
une constante cosmologique non nulle : gg = QTM . 3%‘ avec )y étant l’énergie
associée a cette constante, appelée aussi énergie sombre.
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1.2 Le modele de concordance

Les preuves observationnelles exposées précédemment ont permis de converger vers
un modele d’Univers dit de concordance ACDM (A pour énergie sombre et CDM
pour Cold Dark Matter). Les derniers résultats de WMAP (Spergel, 2006) confirment
que nous habitons dans un Univers dominé par I’énergie sombre ( ~73%) et dont la
plupart de la matiere est sous forme de matiere noire (~22%) contre seulement ~
5% de matiere baryonique. Par conséquent seul la nature du constituant le moins
abondant est connue. Il est donc pertinent de se demander pourquoi ce modele est
considéré comme 1'un des plus grands succes de la cosmologie moderne.

C’est un fait qu’il a réussi a expliquer avec une précision remarquable la croissance
des structures depuis le CMB jusqu’aux galaxies locales. Je décris par la suite les
principales étapes de I'histoire de I'Univers telle qu’on la congoit actuellement.

1.2.1 L’Univers primordial

Il y a 13.6 Gyr? I’'Univers était dense et chaud. Des réactions nucléaires entre les
protons et les neutrons dans I’Univers en expansion a résulté la synthese des élé-
ments plus légers (D,He,Li) : c’est la nucléosynthese primordiale. Cet état de forte
densité assurait 1’équilibre thermique entre les espéces baryoniques et bosoniques. Le
constituant principal de ’'Univers a ce stade est la rayonnement électromagnétique.
L’expansion de I’Univers conduit inexorablement & la rupture de cet équilibre : la
densité des especes diminuant, les taux de collisions ne suffisent plus & maintenir
I’équilibre thermique entre les especes qui se découplent progressivement les unes
des autres. Le découplage matiere-rayonnement est le dernier événement de ce type
et s’est produit a z ~ 1000, environ 380000 ans apres le Big-Bang. C’est la lu-
miere qui baignait la matiere au moment de ce découplage que 1’on recgoit lorsqu’on
observe le CMB. A partir de cette époque, la matiére se retrouve libre de toute
interaction autre que gravitationnelle et on entre dans une époque ou la matiere
domine la densité globale de I’Univers et non plus la radiation. Les électrons n’inter-
agissent plus avec les photons et s’associent aux noyaux atomiques formés durant la
nucléosynthese primordiale, c¢’est la recombinaison. L’Univers entre alors dans une
phase dite « sombre ».

1.2.2 Premieéres étoiles - réionisation

A partir de ce moment, le moteur principal de la formation des structures & grande-
échelle est constitué des instabilités gravitationnelles. La croissance des structures
dépend des inhomogénéités primordiales de la distribution de matiere. L’étude dé-
taillée du CMB révele que ’Univers primordial n’était pas tout a fait homogene,

21Gyr=10° années
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il abritait en effet des petites inhomogénéités qui seraient a l'origine des galaxies
actuelles. C’est a ce stade que la matiere noire joue un role fondamental. En effet, si
la matiere baryonique était la seule matiere de I’Univers, la faible densité n’aurait
permis la croissance de structures que bien apres le découplage et I’Univers d’au-
jourd’hui continuerait a étre presque homogene. La matiere noire agit donc comme
un catalyseur : étant donné qu’elle n’interagit pas avec la radiation, les inhomo-
généités dans la distribution de matiere sombre commencent a croitre rapidement
a une époque tres proche de la fin du découplage en formant ce que 'on appelle
des halos de matiere sombre. Ces halos croissent de maniere hiérarchique par fusion
d’entités de petite taille en formant des puits de potentiel gravitationnel de plus en
plus forts.

1.2.3 Croissance hiérachique

En méme temps que les halos de matiere noire fusionnent entre eux de maniere
hiérarchique, les baryons tombent dans les puits de potentiel formés par ceux-ci,
perdent du moment angulaire par friction puis par radiation et s’effondrent pour
former les premieres étoiles. Les photons des premieres étoiles réionisent le milieu
et donnent fin a la période « sombre ». Les halos de matiere sombre continuent a
fusionner en provoquant la fusion des concentrations de baryons a 'intérieur qui
forment donc des les premiéres galaxies et amas de galaxies.

Dark Energy
Accelerated Expansion

Afterglow Light
Pattern  Dark Ages Development of
400,000 yrs. Galaxies, Planets, etc.

Inflation_

Quan It B ;
Fluctuations

1st Stars
about 400 million yrs.

Big Bang Expansion
13.7 billion years

F1G. 1.4 — Le modele du Big-Bang (c.f. texte pour plus de détails) [Source : NASA]
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1.2.4 Un Univers modélisé

C’est ainsi, présenté d’une fagon extrémement simplifiée, que I’on comprend aujour-
d’hui la formation de notre Univers. Mais qu’est-ce qui nous prouve que ce scénario
est réaliste ?

On est désormais capable actuellement, grace en particulier aux progres informa-
tiques, de réaliser des simulations numériques qui utilisent de I'ordre de 10'° par-
ticules (Springel et al., 2005). On peut donc simuler ce scénario de croissance hié-
rarchique des halos de matiere noire a plusieurs échelles physiques et prédire ainsi
une distribution actuelle de matiere dans 1’Univers, directement comparable aux
observations. Il en résulte un accord indiscutable entre la distribution de galaxies
prédite par les simulations et les observations. La matiere sombre non-collisionnelle
ainsi qu’une constante cosmologique non nulle s’averent donc des ingrédients indis-
pensables pour expliquer la formation de I’Univers.

Fi1G. 1.5 — Modélisation du champ de densité de matiere sombre, d’apres Springel
et al. (2005).

Le modele ACDM est, malgré son succes, loin d’étre parfait. Comme il a été dit
précédemment, nous ignorons la nature de ses deux principales composantes (ma-
tiere et énergie sombre). Comprendre les ingrédients reste I'un des enjeux majeurs
dans l'avenir du modele. De plus, les simulations ont certainement du mal a re-
produire les observations aux petites échelles (galaxies ou amas). La plupart de ces
difficultés apparaissent lorsque la physique des baryons commence a jouer un role
important.

En effet, 'inclusion des baryons nécessite une physique beaucoup plus complexe
du fait de son interaction avec le rayonnement électromagnétique en particulier.
Par conséquent, introduire de fagon réaliste cette physique dans les modeles est le
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probleme principal & résoudre pour faire le pont entre le observations et la théorie
et pouvoir ainsi valider ou rejeter définitivement le modele ACDM. Les modeles
semi-analytiques (Kauffmann et al., 1993; Cole et al., 2000; Croton et al., 2006)
tentent de faire ce travail : ces codes font intervenir des baryons dans les simulations
de croissances de structures en utilisant des lois simples de formation d’étoiles. Les
prédictions restent cependant limitées lorsqu’on les compare aux observations.

1.3 Histoire des baryons : Formation et évolution de la
séquence de Hubble

La matiere baryonique ne représente donc que ~5% du contenu énergétique de
I’Univers et se trouve essentiellement au sein des galaxies sous forme de gaz ou
d’étoiles. C’est cependant la seule composante a laquelle nous avons directement
acces en tant qu’observateurs car c’est la seule a émettre de la lumiere. Il s’agit par
chance (ou pas) de la partie plus complexe & appréhender du fait de ses nombreuses
interactions avec ’environnement et de la multitude de processus physiques qu’elle
implique.

Je passe en revue donc par la suite nos principales connaissances sur la formation
et I’évolution des baryons dans I’Univers, d’'un point de vue observationnel et leurs
implications dans les modeles.

1.3.1 Une distribution de galaxies bimodale : la séquence de Hubble

Regardons d’abord comment se structurent les baryons de I’Univers aujourd’hui.
Observées dans le visible, les galaxies abritant les baryons présentent essentielle-
ment deux composantes appelées bulbe et disque. Le bulbe domine les parties cen-
trales de la galaxie et a une forme presque sphérique. Le disque se situe dans les
parties externes et est plutot plat et circulaire. En fonction de la proportion entre
le bulbe et le disque au sein de la galaxie on peut définir ainsi deux grands types
morphologiques :

— si la galaxie ne présente pas de disque du tout, elle est appelée galaxie elliptique
(E) ou galaxie dite précoce. Elle est alors classée en fonction de son ellipticité
e = (a —b)/a ou a et b sont respectivement les grand et petit axes de 'ellipse
formée par la projection de la galaxie dans le plan du ciel. Ainsi une galaxie notée
En a un rapport d’axes (b/a) = (1 —n/10), n pouvant varier de 0 & 7;

— si la galaxie présente un disque elle est alors appelée galaxie spirale (S) ou galaxie
tardive. Elle est classée en fonction de 'importance du bulbe dans la partie cen-
trale, pouvant aller de Sa (bulbe important) a Sd (bulbe inexistant). On dit que
la galaxie est de plus en plus tardive au fur et a mesure que son bulbe diminue.
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— Une derniere classe minoritaire de galaxies dites irrégulieres est utilisée pour
décrire les objets n’entrant dans aucune des ces deux classes.

Hubble Sequence

Normal Spirals

Ellipticals

Barred Spirals

F1G. 1.6 — Schéma illustratif de la séquence de Hubble [Source : http://www.
hopkins.k12.mn.us/|

Cette classification de galaxies est connue sous le nom de séquence de Hubble
(Hubble, 1926) (Fig. 1.6). Méme si a l'origine il s’agissait d’une description pu-
rement phénoménologique, il s’est avéré que ces deux types de galaxies présentent
également des propriétés physiques tres différentes.

1.3.1.1 Propriétés des bulbes (ou galaxies elliptiques)

La brillance de surface des galaxies de type elliptique est bien décrite par un profil
appelé de de Vaucouleurs (de Vaucouleurs, 1959) :

r 0.25
I(r) = L.exp|—7.6697.—  —1] (1.1)

Te

ou 7. est le rayon effectif, rayon a I'intérieur duquel se trouve la moitié du flux de la
galaxie et I. la brillance de surface moyenne. La luminosité totale est obtenue par
intégration pour tout rayon r : Ly = 22.7[67“3.

Ces galaxies sont pauvres en gaz, ’essentiel de leur masse étant sous forme d’étoiles
évoluées de population II. Ceci leur confere des couleurs rouges (B —V ~ 0.8) et
implique que ’essentiel de leur activité de formation stellaire s’est éteinte. Du point
de vue de leur dynamique on a pendant longtemps cru que leur forme oblongue était
la conséquence d’une rotation rapide. Aujourd’hui on sait que ce n’est pas le cas, le
mouvement des étoiles dans les galaxies elliptiques est de nature aléatoire avec une
dispersion de vitesses caractéristique (og). Il existe pour ces galaxies, une relation
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empirique liant le rayon effectif (7¢), la dispersion de vitesses (og) et la brillance de
surface moyenne (I.) qui décrit ce que 'on appelle le plan fondamental des galaxies
elliptiques :

re ox og 4917086 (1.2)

1.3.1.2 Propriétés des disques

Les galaxies de type disque sont bien décrites par un profil de luminosité exponentiel
(Freeman, 1970) :
r
X(r) = Yoexp[——] (1.3)
Td
avec R, la distance radiale au centre de la galaxie et ¥ et r4 des constantes carac-

téristiques. Une intégration sur le rayon R donne la luminosité totale de la galaxie :
Ltot = 27‘(207"3.

Ces galaxies sont également riches en gaz, la profondeur optique dans les parties
centrales étant de l'ordre de 7 = (1—2) dans la bande B. Le contenu en gaz (rapport
Mgas/Miota) augmentant au fur et a mesure que I'on consideére des types morpho-
logiques tardfis. Ceci implique que ces galaxies forment des étoiles activement. En
particulier, les disques présentent souvent des structures sous forme de bras spiraux,
représentant des sur-densités en brillance ou se produit I’essentiel de la formation
stellaire (d’out le nom de galaxie spirale qu’'on leur accorde souvent). Certaines de
ces galaxies présentent également des barres (Fig. 1.6) que l'on croit jouer un role
important dans I’évolution des ces objets. Leur lumiere est ainsi dominée par celle
provenant des étoiles jeunes et leurs couleurs sont donc plus bleues (B — V ~ 0.6)
que celles des galaxies elliptiques. Du point de vue de la dynamique, les étoiles
dans la galaxie sont animées d’un mouvement de rotation circulaire rapide qui as-
sure ’équilibre de la galaxie a grande échelle. L’étude des vitesses de rotation en
fonction de la distance radiale a permis entre autres, comme décrit auparavant, de
mettre en évidence la présence d’un halo de matiere noire. Il existe, de plus, des
relations simples entre la luminosité de la galaxie et la vitesse maximale de rotation.
En effet, en partant simplement de la relation entre la masse contenue a l'intérieur
d’'un rayon R et la vitesse de rotation : M o Rv2,,./G et en supposant que le

max

rapport entre masse et luminosité (M /L) est constant en premieére approximation

2

man Bt S1on suppose finalement que toutes les galaxies spi-

on en déduit que L o v
rales ont approximativement la méme brillance de surface centrale, alors le rapport

L/R? doit rester constant. On en déduit donc une relation entre la luminosité et la

4
mazx

la magnitude absolue et la vitesse de rotation :
Mp = —alog(vmaz) + B (1.4)

Cette relation appelée relation de Tully—Fischer (Tully & Fisher, 1977) est une
caractéristique fondamentale des galaxies disque qui a été largement vérifiée dans
I"Univers local.

vitesse maximale de rotation : L oc v qui peut s’écrire comme une relation entre
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1.3.1.3 Bimodalité

L’Univers local présente donc une dichotomie dans la distribution des galaxies : d'un
coté des galaxies elliptiques, avec des étoiles vieilles, pauvres en gaz et soutenues par
la dispersion des vitesses de leurs étoiles; de l'autre, des galaxies spirales avec des
étoiles jeunes, riches en gaz, supportées par la révolution quasi circulaire des étoiles
autour de la galaxie. En nombre les galaxies spirales représentent une majorité des
galaxies de I’Univers local : ~75% contre ~25% de galaxies elliptiques. Cependant,
les bulbes (galaxies elliptiques plus bulbes de galaxies spirales) contiennent la ma-
jorité de la masse baryonique (~63%).

TAB. 1.1 — Résumé des parametres des galaxies de 1’Univers local pour les deux
« extrémes » de la séquence de Hubble.

Parametre E ‘ Sd ‘ Variation
Luminosité B : Mp -15 —-23 | -15 — -20 | .
Importance du bulbe : Lp/Tt ~1 ‘ ~0 ‘ N\
Diameére : Das (kpc) 1-200 | 0.5-50 | \
Couleur : (B-V) ~ 0.5 ‘ ~ 0.8 ‘ rouge — bleu
Gaz : Myaz/Miotal - | o2 | /
Dynamique : Vo /0 ~ 0.01 ‘ >1 ‘ S

Au vu de 'Univers quelques centaines de milliers d’années apres le Big-Bang (tel
que révele le CMB) il est clair que cette dichotomie n’a pas toujours été présente
et qu’elle s’est construite au cours du temps. Ces deux familles d’objets ont dua
suivre des chemins évolutifs différents. Un des enjeux majeurs de la cosmologie
observationnelle est de répondre aux questions : Quand et comment cette bimoda-
lité est-elle apparue ? Les baryons suivent-ils une croissance hiérarchique comme la
matiére noire ¢ L’effondrement des baryons dans les halos de matiére sombre peut
produire un disque sous l'effet de la rotation puis celui-ci peut croitre par fusions
successives. Qu’en est-il des galaxies elliptiques ¢ Leur formation et évolution de-
meure toujours une question ouverte. L’homogénéité dans la distribution de leurs
propriétés a pendant longtemps fait penser qu’elles s’étaient toutes formées pendant
une courte période de temps suite & une formation stellaire intense. Est-il possible
de vérifier ces hypotheses par les observations ?

Les réponses nécessitent de tenir compte d’un nombre élevé de variables toutes
reliées entre elles. Il s’agit de faire le lien entre le cadre dans lequel ces galaxies
évoluent (le modele ACDM), leurs propriétés internes (morphologie, luminosité,
histoire de formation stellaire) et leurs propriétés statistiques (densité, luminosité
globale) et de suivre toutes ces relations au cours du temps afin de réalimenter les
modeles pour qu’ils puissent reproduire les observations.
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Propriétés
Relevés de — | individuelles
ga|ﬂXi95 Merphologie, Taille,
Formation stellaire,
Couleur, Masse ...
Grandeurs X
statistiques  \, __ Epoque cosmique (redshift)
Fonctions de ,
luminasité, Fonctions
de comélation...
Modéle Modéles de
cosmologique | formatu?n de
galaxies

Fic. 1.7 — Schéma du fonctionnement d’un relevé de galaxies : les données observa-
tionnelles (rouge) sont confrontées aux prédictions des modeles (bleu) a travers des
grandeurs statistiques (noir).

1.3.2 Archéologie galactique : ’époque des grands relevés

L’étude de la construction de la séquence de Hubble d’un point de vue observationnel
releve d’un travail archéologique : remonter le temps a la recherche des précurseurs
des galaxies actuelles afin de tracer leur chemin évolutif. Par chance, la vitesse finie
de la lumiere nous permet de figer le temps. Il suffit pour cela de regarder des
objets éloignés de nous. On est capable ainsi de réaliser des « coupes » de I’'Univers
a différentes époques (i.e. différents redshifts) et d’analyser le spectre lumineux
provenant d’une époque donnée. C’est ce que I'on appelle les relevés de galazies. On
remonte ainsi aux propriétés physiques des objets peuplant 'Univers a cette époque
et, en mesurant des grandeurs statistiques, il est possible de faire le lien entre les
observations et les prédictions des modeles. Le schéma 1.7 illustre ce procédé.

Un procédé facile, semblerait-il, et pourtant les relevés de galaxies représentent
Pun des plus grands défis de 'astronomie moderne. L’objectif final est en effet
d’obtenir des indicateurs statistiques qui puissent étre prédits par les modeles. Qui
dit « statistique » dit « grand nombre d’objets » ol ce qui revient au méme, « une
grande aire ». On doit donc pouvoir observer des objets tres lointains mais aussi
sur des grandes surfaces pour ne pas étre soumis a ce qui est appelé la variance
cosmique. Cela n’est pas tout : pour arriver a des statistiques globales, on doit
d’abord mesurer les propriétés individuelles des objets. Ceux-ci, tres lointains, sont
peu lumineux et petits (angulairement parlant) dans le ciel. Leur détection et leur
analyse constituent également un défi pour les technologies actuelles. De plus, afin
de comprendre la complexité de tous les phénomenes physiques ayant lieu, on doit
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avoir une vision la plus large possible du spectre lumineux, c’est a dire observer
a plusieurs longueurs d’onde et donc disposer d’'un grand nombre d’instruments
dédiés.

Un relevé se caractérise donc généralement par sa profondeur (quels sont les objets
les plus faibles détectés), le volume sondé (époque cosmique et champ observé)
et ’étendue du spectre lumineux analysé (nombre de filtres employés). Ils sont
souvent la résultante d’une collaboration internationale mettant en jeu un grand
nombre de personnes et d’instruments. Le tableau 1.3.2 cite quelques uns des plus
récents.

TAB. 1.2 — Caractéristiques principales de quelques relevés de galaxies (photomé-

triques)
Nom ‘ Aire ‘ Mag. Lim. Filtres
2MASS 41252 | K < 16.1 JHK
SDSS 8000 I <213 ugriz
UKIDSS 400 K <20.2 JHK
GOODS 0.05 I<26.8 Bviz
COSMOS 2 I <27 X—Radio
CFHTLS (deep) 4 I <265 ugriz
HDF 0.001 | I <28.0 UBVIH
UDF 0.003 | I<29.0 BViz
ALHAMBRA 4 I<25.0 | 3500A-22000A

Qu’avons nous appris de ces relevés concernant la naissance et évolution des galazies
et en particulier de la séquence de Hubble ¢ Quels sont les enjeux pour l'avenir ¢ Je
passe en revue par la suite les principales avancées dans ce domaine au cours des
dernieres années ainsi que les implications quant aux modeles de formation. Il ne
s’agit que d’une revue tres bréeve des principaux points afin de situer le cadre dans
lequel se déroule cette these. Pour une revue extensive, le lecteur intéressé pourra
consulter les références indiquées.

1.3.3 Quand les galaxies se forment-elles 7 Histoire de la formation
stellaire

1.3.3.1 Taux de formation stellaire

Une premieére approche pour identifier les principales époques de formation des
galaxies est d’étudier quand le gaz se transforme en étoiles au cours de I’histoire
de I'Univers. En définitive on souhaite répondre a la question : quand les galaxies
ont-elles formé leur étoiles ? Cela peut étre mesuré par le taux de formation stellaire
(psrr) qui donne une valeur moyenne de la masse de gaz transformée en étoiles par
unité de temps et de volume.
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L’estimation de cette grandeur se fait par des méthodes indirectes comme la mesure
du continuum UV, directement lié & I’émission d’étoiles OB jeunes, la mesure du flux
dans l'infrarouge lointain qui provient de la poussiere autour d’étoiles en formation
ou la raie en émission H, qui mesure le flux issu de la recombinaison du gaz ionisé

par le flux UV.

Les premieres mesures du taux de formation stellaire globale en fonction du redshift
datent de 1996 (Lilly et al., 1996; Ellis et al., 1996; Madau et al., 1996). Globalement
on s’apercoit que celui-ci est maximal entre z=1 et z=2 et décroit fortement jusqu’a
nos jours. Hopkins (2004) et Hopkins & Beacom (2006) ont rassemblé I'ensemble des
mesures réalisées par des méthodes différentes. La figure 1.8 résume les résultats.
Meéme si a premiere vue elle peut sembler un peu confuse, on observe des tendances
assez nettes : d’une part une croissance systématique jusqu’a z ~ 1 ajustée par une
loi de la forme : psrr(2) o (1+2)34. Il existe ensuite un plateau quelque part entre
z = 2 et z = 4 puis une diminution possible au dela de z ~ 4 quoique il existe de
fortes incertitudes sur les mesures a des redshifts si élevés.
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Fig. 1.8 — Bilan des dernieres mesures de I'histoire de la formation stellaire dans
I"Univers. Les cercles sont des données de Hopkins (2004), le code de couleurs indique
la méthode employée : bleu : continuum UV, vert : [OII], rouge : H«, magenta : sub-
mm et radio. Les nouvelles données de Hopkins & Beacom (2006) sont représentées
par des triangles . Les droites montrer le meilleur ajustement pour z < 1.

L’étude de I’évolution du taux de formation stellaire moyen permet d’identifier les
principales époques d’activité des galaxies. Le constat plus important au vu de la
figure 1.8 est que la formation stellaire dans I’Univers est un processus étendu dans
le temps. L’idée, longtemps soutenue par les observateurs, comme quoi la plupart
des galaxies auraient formé leurs étoiles dans un court intervalle de temps doit étre
abandonnée. Les modeles semi-analytiques ont fait un travail de « rattrapage » au
fur et & mesure que les données observationnelles se sont améliorées (Baugh et al.,
1998, 2005).
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1.3.3.2 Fonction de luminosité

Définition Un deuxieme indicateur souvent utilisé est la fonction de luminosité.
Elle s’est avérée étre un outil puissant et direct pour étudier la construction de la
séquence de Hubble au cours du temps car elle peut étre directement comparée aux
modeles d’évolution. Elle compte tout simplement le nombre de galaxies dans un
certain intervalle de luminosité par unité de volume et représente donc un des liens
plus directs entre les observations et les modeles de formation. A premieére vue son
estimation parait simple, mais il faut cependant tenir compte d’un grand nombre de
corrections en particulier a cause d’effets de sélection de 1’échantillon en question.

Schechter (1976) a montré que ces fonctions observées sont généralement bien dé-
crites de facon empirique par une fonction analytique de la forme (fonction de
Schechter) :

dL L. L  dL
j;'::@*(z;) aGXP(‘fE;)z;’ (1.5)
Le parametre ®* est une normalisation globale, a donne la pente de la fonction de
luminosité aux faibles magnitudes et L* est la luminosité caractéristique au dela de
laquelle le nombre de galaxies décroit exponentiellement.

Fonctions de luminosités locales Les fonctions de luminosité de 1’Univers
d’aujourd’hui sont maintenant bien connues en plusieurs bandes photométriques
grace en particulier aux relevés SDSS (Blanton et al., 2001) et 2dF (Norberg et al.,
2002).

La reproduction des fonctions de luminosité actuelles observées a ’aide de modeles
semi-analytiques reste cependant un probleme majeur (Benson et al., 2003; Croton
et al., 2006; Lucia et al., 2006). En particulier, ils prédisent un exces de formation
stellaire dans les galaxies plus massives ce qui impliquerait un nombre trop im-
portant de galaxies brillantes bleues et un exces de galaxies rouges faibles (Bower
et al., 2006). Ces problemes ont conduit les modélisateurs a réfléchir a des méca-
nismes de régulation de la formation stellaire permettant de déclencher ou d’arréter
la formation d’étoiles dans une galaxie :

— feedback? par réionisation : le flux provenant des étoiles naissantes ionise le milieu
et retarde la formation de nouvelles étoiles ;

— feedback par supernovae : ’explosion des étoiles en supernovae chauffe le milieu
interstellaire, réduisant le taux de formation stellaire ;

— feedback par 'activité du noyau actif : I'activité des noyaux actifs de la galaxie
peut permettre un transfert d’énergie ayant une influence sur la formation stel-

3Le terme francais « rétroaction » n’étant pas couramment employé nous avons décidé d’utiliser
le terme anglais
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Fi1G. 1.9 — Fonction de luminosité en bande b; obtenue a partir des données 2dF
(Norberg et al., 2002). (Haut) Comparaison des résultats entre les poles galactiques
nord et sud. (Bas) Combinaison des 2 hémispheres et ajustement par une fonction

de Schechter.

laire. Ce mécanisme ayant été identifié plus récemment est par conséquent moins
bien exploré mais il commence a prendre une place importante. (cf § 1.3.5)
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Fi1G. 1.10 — Effet de plusieurs formes de réalimentation sur la fonction de lumi-

nosité. De gauche a droite :

pas de réalimentation, réalimentation par supernovae

uniquement, réalimentation par supernovae, réioinisation et AGN (Norberg et al.,

2002).

Les fonctions de luminosité peuvent également étre étudiées par type morpholo-
gique, c’est & dire compter le nombre de galaxies de chaque type (spiral, elliptique)
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par intervalle de luminosité. Ce travail requiert une étape supplémentaire : la clas-
sification morphologique de toutes les galaxies. Dans I’Univers local, ceci a pu étre
réalisé encore une fois grace au relevé SDSS. On constate, entre autres, que les ga-
laxies précoces dominent les parties brillantes des fonctions de luminosité alors que
les types tardifs sont plus représentées aux luminosités plus faibles.

Evolution Plus récemment et grace aux relevés de galaxies profonds, il est de-
venu possible d’étudier les fonctions de luminosité a différentes époques de I’Univers
afin de suivre leur évolution. Il est particulierement intéressant de les étudier pour
les différents types morphologiques également. 11 s’agit cependant d’un défi « tech-
nique » car il est nécessaire d’avoir un nombre important de galaxies, d’avoir leur
redshift et de déterminer sans trop d’incertitude leur morphologie & grand z. Ilbert
et al. (2006) ont réalisé ce travail dans le cadre du consortium VVDS jusqua z ~ 1.2
en utilisant des données du télescope spatial. Ces études semblent indiquer que I’es-
sentiel des galaxies elliptiques est en place a z ~ 1 et qu’elles n’ évoluent alors plus
que passivement. Les galaxies plus tardives présentent quant a elles une évolution
plus marquée témoignant d’un processus de formation plus continu et étendu dans
le temps. En outre, ces études ont permis d’isoler une population de galaxies peu
représentée dans 1’Univers local, des galaxies présentant une morphologie de type
elliptique mais avec des couleurs bleues témoignant d’une activité de formation
stellaire importante. La nature de ces objets n’est toujours pas claire.
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Fi1G. 1.11 — Evolution de la fonction de luminosité par type morphologique d’apres
Ilbert et al. (2006).
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1.3.3.3 Couleur-magnitude

Le diagramme couleur-magnitude est également un outil intéressant pour ’étude
de I’évolution de la formation stellaire. Ces diagrammes représentent les galaxies
dans un plan Mp vs. U — B. Dans I’Univers local les galaxies apparaissent alors
bien séparées entre une séquence rouge et un nuage bleu (e.g. Strateva et al., 2001;
Baldry et al., 2004, Fig. 1.12). La séquence rouge est essentiellement peuplée de
galaxies de type elliptique ayant achevé leur formation stellaire tandis que le nuage
bleu contient des galaxies de type tardif. Le diagramme traduit donc la bimodalité
dans la distribution de galaxies dans 1'Univers local. L’étude de celui-ci pour des
différentes époques permet donc de déterminer les périodes d’apparition de cette
bimodalité. Conselice et al. (2007) ont étudié I’évolution de la relation couleur-
magnitude pour des galaxies massives (M > 10" M,y;) jusqu’a z ~ 1.2. On s’aper-
¢oit que le nombre de galaxies dans la séquence rouge diminue quand le redshift
augmente. Alors qu’a z ~ 0 presque la totalité des galaxies massives se trouve dans
la séquence, la fraction diminue fortement & grand z, témoignant d’une formation
stellaire active (Fig. 1.13). Ceci suggere que la séquence rouge se forme a partir de
galaxies bleues qui achévent leur formation stellaire et est en accord avec la présence
de cette population d’elliptiques bleues a grand z mise en évidence par ’étude des
fonctions de luminosité.
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Fi1g. 1.12 — Diagramme couleur magnitude dans I’Univers local d’apres van den
Bergh (2007) : la distribution des couleurs est bimodale. La majorité des galaxies
elliptiques se situent dans une séquence rouge alors que les galaxies spirales forment
un nuage bleu. Les données sont issues du catalogue : The Revised Shapley-Ames
Catalog of Bright Galazies (Sandage & Tammann, 1981)
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FiG. 1.13 — Evolution de la fraction de galaxies massives présentes dans la séquence
rouge en fonction du décalage spectral (Conselice et al., 2007). La courbe noire
montre les galaxies ayant des masses M, > 10150, la courbe rouge désigne celles
ayant des masses 10" M, < M, < 10"°Mg et la courbe bleue celles ayant des
masses 10192 My < M, < 10 M

1.3.4 Ou les galaxies acquierent-elles leur morphologie ? Le rdle de
P’environnement

Dressler (1980) mesurérent pour la premiere fois la relation entre le type morpho-
logique des galaxies et I’environnement dans lequel elles résident en regardant la
fraction de galaxies d’un type morphologique donné en fonction de la densité proje-
tée (relation T'—¥). Ils trouverent une forte dépendance du mélange morphologique
avec I’environnement ; les galaxies de type elliptique étant plus abondantes dans les
milieux denses. Depuis cette relation a été largement étudiée et confirmée, le cas ex-
tréme étant les amas de galaxies, dont la région centrale est essentiellement dominée
par des galaxies elliptiques.

Ces observations donnérent lieu a deux interprétations différentes du role de ’envi-
ronnement dans la construction de la séquence de Hubble. Soit cette tendance n’est
qu'un reflet des conditions initiales de formation (nature) ou alors il s’agit d’une
manifestation des mécanismes d’évolution (nurture). Dans la premiére hypothese,
les galaxies se formant dans des environnements plus denses consommeraient leur
gaz plus vite que celles se formant dans des environnements a plus faible densité.
La ségrégation serait donc établie & la naissance. Dans la deuxieme hypothese, les
galaxies seraient transformées de spirales en elliptiques par des processus induits
par 'environnement.

Des travaux utilisant le télescope spatial Hubble a la fin des années 90, mirent en
évidence cependant une évolution remarquable de la relation T'—X entre les redshifts
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z=0 et z=0.5 (Couch et al., 1998; Dressler et al., 1997). Ces résultats soutiennent
fortement I’hypothese de type nurture. Des études plus récentes (Smith et al., 2005;
Postman et al., 2005) ont révélé que la relation actuelle est essentiellement en place
a z ~ 1 (c’est-a-dire que l'on trouve effectivement plus d’elliptiques dans les régions
denses) mais que la fraction de galaxies elliptiques dans les environnements denses a
doublé depuis cette époque. Ceci suggere une transformation continue, dépendante
de la densité, de galaxies spirales en elliptiques.
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Fi1a. 1.14 — Evolution de la fraction de galaxies elliptiques en fonction de la densité
projetée au cours du temps (Smith et al., 2005).

1.3.5 Comment les galaxies acquierent-elles leur morphologie ? In-
teractions, Downsizing, noyaux actifs

La forte dépendance avec la densité suggere que l'interaction de galaxies est un
moteur majeur de la transformation morphologique. Les premiéres simulations N-
corps visant a déterminer le role de la fusion des galaxies datent des années 70
(Toomre & Toomre, 1972). Il est maintenant bien admis que la fusion de deux
disques produit un systeme de type sphéroidal et que les étoiles acquierent une
dispersion de vitesse importante. D’un point de vue observationnel, la découverte
de coeurs multiples dans les galaxies elliptiques locales (Davies et al., 2001) révele
qu’elles ont subi des interactions récentes.

D’importants efforts ont donc été effectués afin d’étudier 1’évolution du taux de
fusion de galaxies au cours du temps. Les images HST suggerent en effet une aug-
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mentation de la fréquence de fusions avec le redshift (LeFevre et al., 2000), quoique
lestimation reste soumise a de fortes incertitudes (Bundy et al., 2004). Détermi-
ner si deux galaxies sont en interaction requiert une connaissance précise de leur
redshift. De plus il est difficile d’identifier les états pré et post fusion. Des études
sur la morphologie, ont révélé également que le nombre de galaxies présentant une
morphologie irréguliere augmente significativement lorsque 'on augmente le red-
shift (Abraham et al., 1996). Ces constats pointent vers une vision hiérarchique de
I’évolution de la matiére baryonique, les grandes structures se formant par fusions
successives de plus petites entités.
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F1a. 1.15 — Evolution du taux de fusions, d’apres LeFevre et al. (2000).

En étudiant le taux de formation stellaire spécifique (rapport entre la masse stel-
laire de la galaxie Mg, et le taux de formation stellaire SF'R), Cowie et al. (1996),
Brinchmann & Ellis (2000) et plus récemment Juneau et al. (2005) ont trouvé une
tendance surprenante au premier abord : entre les redshifts z = 0.5 — 1.5, les ga-
laxies plus massives ne forment presque plus d’étoiles alors que les galaxies moins
massives semblent étre plus actives. Ceci implique que les galaxies massives forment
plus rapidement leurs étoiles et que donc ’activité de formation stellaire se déplace
au cours du temps des systemes de plus grande masse aux systemes moins massifs.
Cette croissance de type anti-hiérarchique est connue sous le nom de downsizing
en anglais et a été considérée pendant un temps un probleme fondamental du mo-
dele ACDM qui prédit une croissance hiérarchique des structures comme exposé
précédemment. En réalité cela ne pose pas de véritables problemes au scénario
hiérarchique. Il suffit de trouver un mécanisme qui stoppe 'activité de formation
stellaire plus rapidement dans les systemes massifs. Les mécanismes de feedback
interviennent a nouveau. En particulier I'activité des AGN semble jouer un role
fondamental en chauffant le milieu interstellaire et évitant ainsi I’effondrement du
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gaz et donc la formation stellaire. Les derniers modeles semi-analytiques (Granato
et al., 2000; Lucia et al., 2006; Cimatti et al., 2006), incorporant un systéme de
rétroaction par l'activité du noyau actif arrivent effectivement a reproduire 'effet
downsizing dans D'activité de formation stellaire.

Plus récemment cependant, (e.g. Bundy et al., 2006) ont mis en évidence un proces-
sus de downsizing, non seulement dans la formation stellaire mais également dans
I’assemblage de la masse proprement dit. C’est a dire que les galaxies moins massives
assembleraient leur masse plus tard que les galaxies plus massives. Ce comporte-
ment purement anti-hiérarchique est plus difficile a expliquer par les modeles dans
un contexte de formation hiérarchique ACDM.
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Abstract : This chapter describes major advances and issues encountered when
trying to estimate morphologies of distant galaxies. The different methods (parame-
tric and non-parammetric) which are usually employed are presented. We discuss
last advances in this field thanks in particular to HST imaging and show the need
of NIR morphologies in the coming future because of morphological k-correction
effects.

Resumen : El siguiente capitulo describe los avances y las dificultades encontra-
das en la estimacion de las morfologias de galaxias lejanas. Se presentan primero los
métodos automaticos generalmente empleados (paramétricos y no-paramétricos).
Se abordan igualmente los ultimos avances realizados, gracias en particular a los
datos del telescopio espacial Hubble y se muestra el porque de la necesidad actual
de realizar estudios morfolégicos en el infrarrojo cercano.
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L’étude des morphologies de galaxies est passée, depuis leur découverte dans les
années 20, d’un travail purement descriptif & une science de la morphologie visant
a relier les propriétés morphologiques a I'histoire de formation de celles-ci. En effet,
il est maintenant bien connu que la morphologie est tres fortement corrélée aux
propriétés physiques de la galaxie (c.f. chapitre 1), et contient donc des informa-
tions importantes concernant son évolution. Il s’agit donc d’un traceur direct de la
structure physique.

Remonter le temps a la recherche des formes des galaxies lointaines est devenu donc
un axe central pour comprendre les processus physiques expliquant la formation de
structures que 'on connait actuellement dans I’Univers.

Ce chapitre a pour but de revoir I’évolution et les progres dans ce domaine au cours
des dernieres années et de soulever les difficultés principales associées aux études
morphologiques.

2.1 D’une classification visuelle 2 une « science mor-
phologie »

2.1.1 Les premieres classifications

Les premieres tentatives de classification de galaxies furent visuelles et donc subjec-
tives et commencerent par les travaux de Curtis (1918), Hubble (1926) et Sandage
(1961). Ces observations donnérent lieu & la célebre classification de Hubble qui di-
vise les galaxies essentiellement en deux grandes catégories (spirales/elliptiques) a
partir d’'un critere de forme. Les galaxies elliptiques présentent une forme d’ellip-
soide sans trop de structures alors que les galaxies spirales sont sous forme de disque
fin et présentent souvent des structures tels que des bras spiraux. (c.f. chapitre 1
pour une description détaillée). Probablement & cause de sa simplicité et grace a
son efficacité pour classer pres de 97% des galaxies brillantes de I'Univers local,
cette classification fut tres vite adoptée par la communauté d’astronomes et a peu
évoluée depuis mis a part quelques modifications mineures (van den Bergh, 1960;
de Vaucouleurs, 1959).

Il s’est avéré par la suite que la classification n’était pas purement descriptive mais
cachait un grand nombre d’informations sur la structure physique de la galaxie. En
effet, comme il a été expliqué dans le chapitre précédent, le simple fait de connaitre la
forme de la galaxie nous donne des informations sur I’age de ses étoiles (Kennicutt,
1992), le mouvement de celles-ci au sein de la galaxie (Tully & Fisher, 1977), sa
masse (Kauffmann et al., 2003), son contenu en gaz (Roberts, 1969; Kennicutt,
1992). La morphologie est passée ainsi d’une simple description phénoménologique
a un traceur de la structure physique.
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2.1.2 Morphologie ou traceur de la structure physique des ga-
laxies

Comprendre comment se sont formées les galaxies implique un travail archéologique
ou ce qui revient au méme, un regard sur I’Univers lointain. De ce point de vue,
la morphologie, a cause de sa forte corrélation avec les propriétés physiques des
galaxies, est un traceur idéal de ’évolution. C’est ainsi que I’étude des morphologies
de galaxies lointaines est devenu un objectif majeur de la cosmologie moderne et
I'un des buts principaux du télescope spatial Hubble comme on le verra par la
suite.

En effet, la classification morphologique occupe généralement une place préliminaire
dans les relevés de galaxies présentés dans le chapitre précédent. Comme il a été
expliqué, la plupart des grandeurs statistiques mesurées, le sont par type morpho-
logique, i.e. les fonctions de luminosité par type, les relations morphologie-densité
ou ’évolution de la masse par type. Avant de pouvoir réaliser ces mesures il s’avére
donc nécessaire de classer les galaxies & une époque donnée (redshift). Le schéma 2.1
illustre la place occupée par la morphologie dans les études statistiques a partir de
relevés.

Relevés de Milliers de
galaxies galaxies

Epoque
cosmigue
Evolution de la masse

S

Evolution de la luminosité «—

/

Evolution de la formation
stellaire

Classification
morphologique

Fia. 2.1 — Place de I’étude morphologique dans les relevés cosmologiques. Celle-ci
occupe généralement une place préliminaire.

2.2 Morphologies de galaxies lointaines

Tandis qu’au premier abord I’estimation de la morphologie des galaxies semble un
probleme relativement simple, ceci devient particulierement difficile lorsqu’il s’agit
d’objets lointains.

D’une part, la résolution angulaire devient critique. Comme nous le montrerons
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dans le chapitre suivant, la résolution angulaire est une mesure de la taille minimale
que l'on est capable de discerner avec les yeux ou avec un instrument d’optique.
Evidemment, plus une galaxie est loin, plus elle va apparaitre a I'observateur avec
une taille apparente dans le ciel petite et plus cela va devenir difficile d’estimer
précisément sa forme. En effet, une galaxie a z ~ 1 (quand ’Univers avait approxi-
mativement la moitié de son age actuel) peut apparaitre jusqu’a 100 fois plus petite
en nombre de pixels sur un détecteur qu'une galaxie proche. Ainsi, les traits carac-
téristiques permettant de réaliser une classification visuelle, comme par exemple les
bras spiraux, sont moins visibles. Avoir des instruments avec la meilleure résolution
angulaire possible est devenu donc un critere fondamental pour étudier la morpholo-
gie. Malheureusement cela est compliqué sur Terre a cause de I'effet de I’atmospheére
sur la résolution comme je le montrerai dans le chapitre 3. Ce fut en effet une des
raisons principales pour justifier le lancement du télescope spatial Hubble.

Le fait de regarder loin a également un effet dramatique sur la brillance de surface
des galaxies. Alors que dans un Univers statique, la diminution en 1/distance? du
flux recu se compense exactement par I’augmentation de ’angle sous lequel on voit
I’objet, ceci n’est plus vrai dans un Univers en expansion. Le flux regu par un ob-
servateur décroit en effet en 1/(1 4+ 2)*. C’est ce que 1'on appelle le cosmological
dimming factor en anglais ou facteur d’atténuation cosmologique. Cela implique,
que, tres vite, les galaxies lointaines cessent d’étre visibles. Des instruments avec
une grande sensibilité deviennent donc indispensables.

Finalement, avec 1’émergence de relevés de galaxies contenant un grand nombre
d’objets lointains, les limites des classifications classiques commencent a étre at-
teints. Avec des centaines de milliers d’objets il est devenu nécessaire de trouver
des solutions automatiques afin de quantifier la morphologie avec des indicateurs re-
produisibles. Sans oublier que la subjectivité inhérente aux classifications visuelles
peut induire des erreurs du fait que différents observateurs peuvent ne pas étre
d’accord sur la morphologie d’'une méme galaxie.

2.2.1 Une automatisation des méthodes

Pendant les dix dernieres années, des progres ont donc été réalisés dans la conception
de méthodes permettant d’estimer la forme d’une galaxie. Ces travaux ont globa-
lement convergé vers deux types de méthodes : des méthodes de type paramétrique
qui visent a parametriser analytiquement la galaxie et des méthodes dites non-
paramétriques qui effectuent des mesures directes sur 'image de la galaxie.

2.2.1.1 Classifications paramétriques

Le parametre principal décrivant la séquence de Hubble est la taille du bulbe par
rapport au reste de la galaxie. Plus le bulbe est important, plus la galaxie est dite
précoce. Ceci peut étre quantifié par le rapport entre le flux du bulbe et le flux total
de la galaxie (B/T). Les classifications de galaxies ont donc tenté de quantifier
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ce parametre plus précisément et de facon objective afin de se rapprocher de la
classification visuelle. Les approches de ce type consistent généralement en une
modélisation des galaxies suivie d’un ajustement aux données par minimisation de
moindres carrés apres convolution par la FEP (Fonction d’étalement du point, c.f.
chapitre 3 pour une définition détaillée).

En effet, comme il a été expliqué dans le chapitre d’introduction, les disques et les
bulbes présentent des profils lumineux différents; le disque étant bien décrit par
un profil de type exponentiel (Freeman, 1970) alors que le bulbe s’ajuste plus a un
profil de de Vaucouleurs (de Vaucouleurs, 1959). Une galaxie normale de la séquence
de Hubble peut donc étre vue comme une superposition de ces deux composantes,
chacune d’elles contribuant au flux total de la galaxie plus ou moins en fonction du
type morphologique :

X(r) = ?.exp[—7.6697.:€] +(1— ?).ea:p[—;] (2.1)
Ainsi, une galaxie elliptique pure aura une valeur de B/T = 1 alors que pour une
galaxie disque, B/T = 0.
L’ajustement a typiquement une dizaine de parametres : le flux total de la galaxie,
la fraction de bulbe (B/T), le rayon effectif du bulbe (r.), lellipticité du bulbe
(e = 1—b/a), le rayon caractéristique du disque (rg), U'inclinaison du disque (i),
Iestimation du fond (db).

Ce modele est bien entendu une approximation simpliste de la vraie structure d’une
galaxie. Les galaxies réelles présentent plus de deux composantes uniques (barres,
bras spiraux, régions HII). Cependant, il s’avere suffisant pour décrire la forme glo-
bale de la galaxie. Il s’agit en particulier d’'un bon compromis entre une description
réaliste de la galaxie et un nombre de parametres d’ajustement suffisamment petit
pour ne pas introduire trop de dégénérescences. D’autres techniques basées sur des
décompositions en ondelettes (e.g. Khalil et al., 2006), permettent de reproduire
plus finement les détailles de la galaxie, mais celles-ci sont rarement utilisées pour
des études statistiques.

L’ajustement permet non seulement d’extraire la morphologie de la galaxie (rapport
B/T) mais aussi d’autres caractéristiques comme les tailles des bulbes et des disques,
permettant ainsi des analyses plus poussées de la structure.

Un point fondamental dans ce type d’approche est ’estimation de la FEP des ob-
servations. En effet, une mauvaise estimation de celle-ci conduit & un modele de
galaxie qui n’est pas représentatif des données observées et peut induire des erreurs
en particulier pour des galaxies lointaines ou mal résolues. Comme je le montrerai
dans le chapitre 4 une attention particuliere a été portée sur ce point dans ’analyse
de nos données.

Il existe actuellement deux codes principaux, disponibles pour la communauté, fonc-
tionnant sur ce principe : GALFIT (Peng et al., 2002) et GIM2D (Marleau & Si-
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mard, 1998; Simard et al., 2002). Nous avons utilis¢ GIM2D pour notre étude du
chapitre 4. Je détaillerai donc a ce stade les particularités de ce logiciel.

Modeéle Mod. conv Reelle

\ \

il
Ajus. FEF

Fic. 2.2 — Illustration du principe des méthodes paramétriques. Le modele de la
galaxies (gauche) est convolué par la fonction d’étalement du point (milieu) est
ajusté sur la galaxies réelle (droite).

2.2.1.2 Classifications non-paramétriques

Dans les classifications dites non paramétriques, ’approche est différente. On ne
paramétrise pas la galaxie, mais on mesure sur la galaxie réelle des parametres qui
sont corrélés avec le type morphologique. L’avantage principal de ce type de méthode
c’est qu’elle ne présuppose pas une expression analytique pour la galaxie et peut
donc étre employée pour classer des galaxies irrégulieres également. La morphologie
résultante sera cependant plus qualitative que pour les méthodes paramétriques
dans le sens ou on ne récupere pas d’information sur les rayons effectifs ni les
ellipticités mais juste une mesure de la forme. Abraham et al. (1994, 1996) ont
proposé pour la premiere fois ce type de méthode pour classer des galaxies a redshift
élevé. Ils ont en effet défini deux parametres : concentration et asymmétrie (notés C
et A respectivement) et montré, en utilisant des données du télescope spatial, qu'une
représentation de ces parametres dans un plan (le plan C/A) permet de bien séparer
les trois types morphologiques principaux (spirale, elliptique et irréguliere). Ces 2
parametres sont essentiellement une mesure de la concentration de lumiere au centre
de la galaxie, qui est donc corrélée avec la taille du bulbe (les galaxies elliptiques
étant généralement plus « concentrées » que les galaxies disques), et du degré de
symétrie de la galaxie, également corrélé avec le type morphologique, puisque les
galaxies de type disque seront plus asymétriques a cause en particulier des structures
telles que les bras spiraux par exemple.

Ainsi, dans sa premiere définition, le parametre concentration est calculé comme
le rapport entre le flux contenu dans une isophote de la galaxie et le flux total de
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\k A . :-:-:

C

v

Galaxie reelle Plan C-A

Fi1c. 2.3 — Illustration du principe des méthodes non-paramétriques. Plusieurs pa-
rametres sont mesurés sur I'image de la galaxie et représentés dans un plan afin de
définir des zones pour chaque type morphologique.

celle-ci :

X2 I

1,jEE(a)

DY

1,J€E(1)

C (2.2)

avec I(i,7) étant la valeur de l'intensité au pixel de coordonnées (i,7) et F(«) des
ellipses isophotales de la galaxie paramétrisées selon le rayon normalisé a de telle
sorte que pour a = 1 toute la galaxie est englobée. Il existe cependant dans la
littérature de nombreuses définitions de la concentration toutes basées sur le méme
principe. Une définition souvent employée est celle de Conselice et al. (2000) et que
j'utiliserai également dans ce manuscrit :

C = 5log(rso/r20) (2.3)

avec rgg et rog étant les rayons contentant 80% et 20% du flux respectivement.

Le parametre asymétrie est une mesure du degré de symétrie de la galaxie et se
calcule en obtenant la valeur absolue de la différence entre I'intensité de la galaxie
et I'intensité de la galaxie tournée de 180°. La définition employée dans ce manuscrit
est celle de Conselice et al. (2000) :

_1 Z|I(27])_1180(27])’ _Z‘B(ivj)_3180(i)j)|
=5 (515 P ) e

I(i,7) étant encore 'intensité de la galaxie et B(i, ) 'intensité du bruit de I'image
dans une zone de taille égale a celle de la galaxie. Il est particulierement important
pour le calcul de 'asymétrie de bien déterminer le centre de la galaxie. Conselice
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et al. (2000) emploient une méthode empirique qui définit la position du centre
comme celle qui minimise la valeur de I'asymétrie. C’est cette méthode qui est
utilisée tout au long du manuscrit.

En plus de ces deux parametres originaux, d’autres auteurs ont introduit de nou-
veaux parametres qui vont étre également utilisés dans ce qui suit et que je trouve
donc utile de définir.

Conselice (2003) ont introduit le parametre de smoothness (S) qui vise & mesurer
le nombre de structures de petite taille a 'intérieur de la galaxie ou autrement dit
les écarts a I’homogénéité dans le brillance de surface :

S_2< > 1)) > 1)) ) (25)

Ce parametre a donné nom au systeme de classification CAS (Concentration-Asymmetry-
Smoothness).

Abraham et al. (2003) ont défini le coefficient gini (G). La définition de celui-ci est
basée sur un indicateur économique, la courbe de Lorentz, qui mesure la distribution
de richesse dans une société ou dans notre cas la distribution d’intensité dans les
pixels de la galaxie. Ainsi, le gini vaut 1 quand toutes les richesses (intensités) appar-
tiennent & une seule personne (pixel) et 0 si elles sont distribuées uniformément. Ce
parametre est donc fortement corrélé avec la concentration mais a la propriété d’étre
indépendant de la facon dont est distribuée la lumiere. L’expression couramment
utilisée est :
1 n
G = =T ;(22 n—1)X;, (n>2) (2.6)

avec X étant une liste des intensités des pixels ordonnées par ordre croissant.

Le dernier de ces parameétres est noté My et est défini dans Lotz et al. (2004). On
définit d’abord le moment de deuxieéme ordre :

Mot = 3 Ll — 2% + (5 — o)) (27)

avec x. et y. les cordonnées du centre de la galaxie. Le coefficient Moy est alors
défini comme le moment de deuxieéme ordre des 20% pixels les plus brillants.

Un des problemes de ces définitions réside dans le fait que la valeur obtenue dépend
fortement de ’estimation du fond d’une part, puisque I’estimation des pixels appar-
tenant a la galaxie en dépend, mais aussi du redshift. Une méme galaxie observée
a différents redshifts peut en effet présenter des valeurs de concentration différentes
du fait que dans la galaxie plus lointaine, une partie de celle-ci peut étre noyée
dans le bruit (Brinchmann et al., 1998). Ceci pose un probléeme pour des études
d’évolution en particulier ot I'on souhaite justement comparer des populations a
différents redshifts. Plusieurs améliorations ont donc été proposées. En particulier,
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les derniers travaux utilisent le rayon petrosien (Petrosian, 1976; Blanton et al.,
2001) pour définir l'aire de la galaxie. Pour le définir on introduit la notion de
rapport pétrosien :

1.25r 5 7 ’ / 9 9N 2
Rp(T) = 0.8r dr 2:["/“ II(T ),/[W§1'25 0.8 )T ]
Jo dr'2mr’ 1(r") [ (mr2)

(2.8)

avec I(r) la brillance de surface de la galaxie. Le rayon petrosien ry est alors défini
comme le rayon pour lequel R,(r) = 0.2. Ce rayon possede la propriété d’étre
plus robuste aux effets de variations de bruit de fond ou de redshift. Les calculs de
concentration sont donc en général réalisés a l'intérieur d’une surface définie par un
rayon 2ry,.

Malgré cela, les valeurs calculées restent dépendantes des observations et donc il est
particulierement important de réaliser un étalonnage correct des parametres avant
d’effectuer la classification. La deuxieme partie de cette thése est dédiée a ce type
de techniques. Une revue exhaustive des évolutions de ce type de méthodes et de
I’état d’art de celles-ci est donc présentée au chapitre 7.

2.2.1.3 Couleurs et indices spectraux

L’estimation des morphologies de galaxies lointaines présente donc un grand nombre
de difficultés techniques et requiert des observations de haute qualité tant d’un point
de vue de résolution comme de sensibilité. Ce n’est évidemment pas toujours facile
a obtenir et par conséquent des méthodes alternatives simplifiées sont souvent utili-
sées. Celles-ci exploitent les fortes corrélations existantes dans I’Univers local entre
le type morphologique et d’autres propriétés telles que la couleur (c.f chapitre 1).
Ainsi on peut par exemple définir les galaxies elliptiques comme celles ayant une
couleur plus rouge qu’un certain seuil défini empiriquement d’apres les observa-
tions et inversement les galaxies spirales comme celles étant plus bleues qu’un seuil
donné. Il est possible également d’employer les couleurs de galaxies pour ajuster des
modeles de spectres de galaxies locales et en déduire ainsi le type morphologique
du meilleur ajustement (c.f. Annexe A). Ces types de classifications sont souvent
appelés classifications par couleurs ou classifications spectrales pour les différen-
cier des classifications structurelles présentées précédemment. Elles ont 'avantage
d’étre tres simples et plus rapides mais possedent également un certain nombre de
problemes majeurs. En particulier rien ne nous assure que les couleurs des galaxies
n’évoluent pas et que ce seuil défini dans I’Univers d’aujourd’hui est valable a grand
redshift. En particulier il a été noté par plusieurs auteurs (e.g. Ilbert et al., 2006) la
présence de galaxies elliptiques bleues dans le passé qui peuvent jouer un role impor-
tant dans I’évolution. Celles-ci ne peuvent pas étre identifiées avec une classification
n’utilisant que les couleurs.
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2.2.2 Le télescope spatial Hubble

1l est difficile de parler de morphologies de galaxies lointaines sans parler du téles-
cope spatial Hubble (HST). Presque la totalité des études menées jusqu’a aujour-
d’hui ont été réalisées grace a des données issues des instruments de celui-ci. Il a
permis ainsi des études exhaustives de morphologies jusqu’a z ~ 1.

2.2.2.1 La mission

Les simulations réalisées avant son lancement suggéraient pourtant que le HST n’al-
lait pas apporter un gain fondamental pour ’étude de galaxies lointaines (Bahcall
et al., 1990). Des la parution des premieres images (Dressler et al., 1994) il fut
cependant évident que les galaxies lointaines avaient une brillance de surface plus
importante que prévu. Ces premieres observations apporterent par conséquent des
résultats inédits sur les morphologies de galaxies, ’évolution du taux de fusion de
galaxies ou I’évolution de la densité (Mutz et al., 1994; Schade et al., 1995; Cowie
et al., 1995). Dans ce contexte, 1'idée de réaliser un relevé plus ambitieux et plus
profond prit forme.

2.2.2.2 « Hubble Deep Fields »

Présentation Les « Hubble Deep Fields » nord et sud (HDF-N et HDF-S) ont
révolutionné ’étude de galaxies distantes mais aussi des étoiles du halo galactique
ou de supernovae. Les champs furent choisis pres du podle galactique afin d’avoir
une faible extinction galactique et pour ne pas étre trop contaminé par la présence
d’étoiles brillantes (cela s’avere un probleme pour les études depuis le sol comme
on le verra par la suite) (Williams et al., 1996, 2000).

Une revue de tous les résultats issus de I’étude des ces champs est au dela des ob-
jectifs de ce manuscrit. Je décrirai cependant de maniere assez succinte les résultats
qui concernent directement le travail de cette these, c’est-a-dire les morphologies de
galaxies lointaines.

Morphologies de galaxies L’étude de I’évolution des morphologies est devenu
un axe central dans ’exploitation des données des HDF grace a la qualité des images
obtenues bien supérieure a celles obtenues avec n’importe quel télescope terrestre.
Toutes les méthodes décrites ci-dessus ont pu étre employées (e.g. van den Bergh
et al., 1996; Marleau & Simard, 1998). Les résultats obtenus avec les différentes
méthodes ne sont pas toujours en accord; comme on I’a vu l'étude de galaxies
lointaines présente un grand nombre de difficultés. Malgré cela, un certain nombre
de résultats sont maintenant acceptés.
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Galaxies irrégulieres

On constate une augmentation du nombre de galaxies de type irrégulier a grand
redshift. Comme il a été dit dans le chapitre d’introduction, dans I’Univers local la
grande majorité des galaxies peuvent étre classées comme spirales ou elliptiques; la
fraction de galaxies irrégulieres ne représentant que de ’ordre de 3% du nombre total
de galaxies. En employant des méthodes non-paramétriques, Abraham et al. (1996)
réaliserent ’étude des morphologies visibles dans les HDF jusqu’a une magnitude de
[=25 et trouverent une fraction de 'ordre de 40% de galaxies irrégulieres, fraction
nettement supérieure a celle de I’Univers local. Cet effet peut étre en partie di a
la k-correction morphologique (c.f. § 2.2.3) du fait que a grand redshift on sonde
I’émission UV des galaxies plus sensible donc & des épisodes ponctuels de formation
stellaire (Bohlin et al., 1991; Giavalisco et al., 1996). Cependant des quantifications
plus précises de ces effets (Abraham et al., 1999) suggerent que la k-correction
n’est pas 'effet dominant. De plus des observations avec la caméra infrarouge du
HST (NICMOS) semblent confirmer que les perturbations des morphologies sont
physiques et non pas un effet de longueur d’onde. Ces observations semblent étre
une conséquence d’une interaction de galaxies plus fréquente dans le passé (LeFevre
et al., 2000) et donc d’une vision hiérarchique de I’Univers.

Galaxies elliptiques

La formation des galaxies elliptiques massives a toujours été un theme de contro-
verse dans les scénarii d’évolution. En se basant sur ’homogénéité de leurs propriétés
photométriques et structurelles dans I’Univers local Eggen et al. (1962) proposerent
un scénario de formation de type « monolithique » ou les galaxies elliptiques se for-
meraient toutes pendant une période relativement courte de temps par un épisode
violent de formation stellaire & des redshifts élevés (z > 5) et évolueraient ensuite
passivement jusqu’a nos jours. D’un autre coté, les simulations numériques menées
par Toomre & Toomre (1972) montrant qu'une galaxie elliptique peut se former
par fusion de deux galaxies spirales ainsi que I’émergence des modeles hiérarchiques
de croissance de structures (ACDM) introduirent une vision « hiérarchique » ou les
galaxies elliptiques se formeraient par fusions successives (e.g. Kauffmann et al.,
1993). Etant donné que les conséquences de ces deux scénarii d’un point de vue
observationnel sont tres différentes (dans le premier cas, la densité de galaxies el-
liptiques devrait rester constante alors que dans le deuxieme elle devrait diminuer
avec le redshift), un grand nombre de travaux ont été dédiés a tenter d’élucider
ce point. Dans ce contexte, le télescope spatial Hubble a rendu possible la sélec-
tion, a ’aide des techniques exposées dans le chapitre 2, d’échantillons de galaxies
elliptiques lointaines afin d’étudier leurs propriétés (e.g. Driver et al., 1995; Gla-
zebrook et al., 1995). Les résultats des différentes études ne sont pas toujours en
accord. Tandis qu’un certain nombre de travaux trouvent peu ou pas d’évolution, ce
qui serait compatible avec une évolution passive des galaxies elliptiques (Kodama
et al., 1999; Schade et al., 1999), d’autres trouvent des traces d’une formation stel-
laire récente dans des galaxies elliptiques (Menanteau et al., 1999; van Dokkum &
van der Marel, 2007) indiquant donc une formation plus étendue dans le temps. La
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Fig. 2.4 — Exemple d’objets observés dans les HDF d’apres Abraham & van den
Bergh (2001). Les couleurs sont le résultat de la combinaison de 3 filtres. Gauche :
galaxies elliptiques, milieu : galaxies spirales, droite : galaxies irrégulieres.
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question est restée et reste toujours ouverte. Aujourd’hui, il semblerait que 1’his-
toire de ces objets dépend fortement de la masse (c.f § 1.3.5) : les galaxies plus
massives formeraient leurs étoiles plus tot et plus rapidement comme le prévoit la
vision « monolithique » alors que les galaxies moins massives auraient une histoire
de formation stellaire plus étendue dans le temps. Ces résultats commencent a étre
reproduits par les modeéles semi-analytiques comme nous ’avons vu dans le chapitre
d’introduction (Lucia et al., 2006).

2.2.3 Une difficulté d’interprétation : la k-correction morpholo-
gique

Les résultats exposés précédemment sont basés essentiellement sur ’exploitation
de données dans le domaine visible. Le fait d’utiliser une seule bande spectrale est
susceptible d’introduire des biais dans 'interprétation des observations. En effet,
lorsque 'on étudie I’évolution de la morphologie au cours du temps on sonde des
époques différentes et donc des redshifts différents. Par conséquent, les observations
réalisées dans un filtre unique sondent chaque galaxie dans une longueur d’onde
différente en fonction du redshift. La définition méme du redshift lie la longueur
d’onde du filtre d’observation & la longueur d’onde réellement observée par :

)‘filtre

A =
obs 1+ 2

(2.9)
En définitive, plus une galaxie est lointaine plus la lumiere regue pour un méme filtre
fixe est bleue (longueur d’onde plus petite). Ceci pose un probléme pour 'interpré-
tation de la morphologie puisque ’aspect d’une galaxie peut fortement varier selon
la longueur d’onde d’observation. En effet, si 'on observe une galaxie dans I’'UV, la
lumiere provient essentiellement d’étoiles jeunes et chaudes qui sont souvent situées
dans des zones de formation stellaire pouvant donc donner lieu a une morphologie
de type irrégulier. Dans le visible, la lumiere dominante provient des étoiles de la
séquence principale et la morphologie et donc proche de la classification originale de
Hubble. Dans l'infrarouge, la plupart du flux provient d’étoiles vieilles, évoluées qui
se distribuent en général d’une fagon uniforme. La morphologie apparente devient
donc plus symétrique (Fig. 2.6).

Par conséquent, des galaxies qui devraient étre identiques peuvent présenter des
morphologies apparentes différentes par le simple fait d’étre a des redshifts diffé-
rents. Cet effet recoit le nom de k correction morphologique et représente un pro-
bleme fondamental dans les études de I’évolution de la morphologie. On appelle
morphologie au repos (rest-frame en anglais) la morphologie d’une galaxie dans une
bande donnée fixe. L’analyse a plusieurs redshift requiert donc une analyse multi-
longueur d’onde, en particulier il est nécessaire d’observer dans des longueurs d’onde
de plus en plus longues au fur et a mesure que le redshift est élevé afin de rester
toujours dans des longueurs d’onde visibles.
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Fi1G. 2.5 — La morphologie d’'une méme galaxie peut apparaitre différente en fonction
de la longueur d’onde d’observation. La figure montre la galaxie du « sombrero » ob-
servée en rayons X para le satellite Chandra (en haut a droite), dans le visible avec
le télescope spatial Hubble (milieu & droite) et dans U'infrarouge lointain avec Spit-

zer (en bas a droite). L’'image centrale montre la combinaison des trois. [Source :
NASA]
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Fia. 2.6 — Hlustration de 'effet de k-correction morphologique.
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2.3 Le travail de cette theése

La morphologie est donc un traceur direct de la structure de la galaxie. Son esti-
mation qui au premier abord parait simple est cependant un probléme complexe
lorsqu’il s’agit de galaxies lointaines. Non seulement il est nécessaire d’avoir des ins-
truments capables de scruter des détails tres petits, il faut étre capable ensuite de la
quantifier d’'une manieére objective et reproduisible. Le télescope spatial a permis de
faire des énormes avancées dans ce domaine grace a la qualité et la profondeur des
images obtneues. Les relevés actuels commencent désormais a sonder des popula-
tions de galaxies & des redshifts supérieurs & 1. A partir de ces distances, les caméras
visibles du télescope spatial sondent 1’émission UV des galaxies et la morphologie
obtenue peut étre donc fortement biaisée a cause des effets de k-correction exposés
ci-dessus. Les études morphologiques & venir doivent se faire par conséquent dans
ces bandes plus rouges. Le HST possede certes une caméra infrarouge, NICMOS,
mais la résolution angulaire obtenue est nettement inférieure qu’avec les caméras
visibles (c.f. chapitre 6).

Cette these tente donc de répondre a une question principale : est-il possible
aujourd’hui d’estimer les morphologies de galaxies & z ~ 1 et au dela
dans l’infrarouge avec des télescopes terrestres 7 Si oui, quels sont alors
les effets de la k-correction sur les morphologies des galaxies estimées 7
Deux voies principales sont explorées dans ce manuscrit :

— Les systemes de correction des effets de 'atmosphere (optique adaptative) ins-
tallées dans les grands télescopes actuels sont suffisantes pour atteindre une qua-
lité comparable a celle obtenue dans ’espace 7 Nous analysons un échantillon de
79 galaxies observées avec le VLT. Une analyse approfondie de la fiabilité des
classifications est présentée ainsi qu’une premiere estimation de 1’évolution des
morphologies en trois types. (Partie I)

— Peut-on améliorer les méthodes actuelles d’estimation morphologique afin d’ex-
traire une information méme a partir de données non corrigées ? Nous présentons
une nouvelle méthode non-paramétrique pour la quantification de morphologies
de galaxies lointaines basée sur des machines d’apprentissage. La méthode est
employée pour analyser un échantillon de ~50 000 galaxies dans la bande K jus-
qu’a z ~ 2. Une comparaison détaillée avec les résultats obtenus dans le visible
avec le télescope spatial est présentée afin de quantifier les effet de k-correction.
(Partie II)

Dans les deux parties des études de performances ainsi que des résultats scientifiques
seront présentés.
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Abstract : We describe the basic principles of adaptive optics and show the ma-
jor problems encountered when trying to use it for performing large cosmological
surveys (limited field of view, variable PSF). We finally describe recent works which
have been using adaptive optics for studying galactic morphology.

Resumen : Se describen a continuacién los principios bésicos de funcionamiento
de la optica adaptativa. Se subrrayan especialmente los problemas encontrados a
la hora de aplicar dicha técnica en el campo de la cosmologia (variacién de la re-
spuesta al impulso, pequenas areas de observacién). El capitulo concluye con una
descripcién de los trabajos anteriores basados en el uso de éptica adaptativa para
el estudio de la morfologia de galaxias.

Dans les chapitres précédents, nous avons vu que 'étude de I’évolution des galaxies
requiert de remonter le temps en sondant des galaxies tres lointaines et par consé-
quent tres petites et faibles. Cela nécessite des instruments tres sensibles et capables
en méme temps de scruter les plus petits détails du ciel. Le télescope spatial Hubble
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(de 2.4m de diametre) en est un et a permis effectivement de faire les plus grandes
avancées dans la compréhension de 1'Univers lointain durant les dernieres décen-
nies. Cependant nous avons maintenant des télescopes au sol qui font 8-10m de
diametre et bientot 30m a 42m, une taille qu’on n’envisage pas pour des télescopes
dans I’espace. La turbulence atmosphérique dégrade malheureusement la résolution
angulaire des télescopes au sol. Corriger des effets de ’atmosphere pour ce type
d’instruments permet d’obtenir des résolutions angulaires bien supérieures a celle
de Hubble tout en bénéficiant de la surface collectrice. L’optique adaptative réalise
cette correction mais avec certaines limites.

3.1 Formation d’une image au foyer d’un télescope

3.1.1 Cas idéal

La lumiere provenant des objets dans I’espace est une onde électromagnétique sphé-
rique. Celle-ci se caractérise par un front d’onde, c’est-a-dire, une surface ou le
champ électrique est en phase. En absence de toute perturbation, ’amplitude dans
un plan au niveau du front d’onde peut donc étre décrite par :

V() = [¥(z)|exp(—i¢(z)) (3.1)

Avec U(z) étant 'amplitude ou intensité et ¢(x) la phase qui dans ce cas reste
constante.

La théorie de la diffraction nous dit qu’une onde lumineuse provenant d’une source
ponctuelle (par exemple une étoile) qui pénetre dans un systéme optique tel un
télescope va former sur un capteur situé au foyer de I'instrument non pas un point
mais une « tache ». Cette tache est en fait la réponse impulsionnelle de 'instrument
et recoit le nome de fonction d’étalement du point (FEP). Plus précisément, la forme
exacte de la FEP dépend de la pupille du télescope a travers une transformée de

Fourier :
FEP  |TF[P]? (3.2)

Ou P est la fonction décrivant la forme de la pupille. Pour une pupille circulaire, la
FEP obtenue est appelée tache d’Airy et la taille caractéristique de celle-ci, mesurée
par la largeur & mi-hauteur (FWHM), en seconde d’angle!, dépend essentiellement
du diametre du télescope (D) et de la longueur d’onde d’observation () :

A ydm

0 =025(2 () (3.3)

L’angle 0 est la résolution angulaire théorique de 'instrument et représente donc,
en premiere approche, une mesure de la taille minimale des détails que I'on peut

'1 seconde = 4.85 x 107% radians = 5.56 x 10~ degrés
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distinguer a l'intérieur d’un objet astronomique avec un télescope donné. En effet,
I'image d’un objet astronomique ayant une distribution d’intensité O, au foyer du
télescope, est donnée par la convolution de celui-ci par la FEP (ou multiplication
dans l'espace de Fourier) :

[ =0(r) * FEP(r) < O(f) x FTO(f) (3.4)

FTO étant la fonction de transfert optique qui n’est autre que la transformée de
Fourier de la FEP. Celle-ci est bornée, c’est-a-dire que au dela d’une certaine fré-
quence de coupure, qui dépend du diametre et de la longueur d’onde (~ D/)), elle
prend des valeurs nulles. L’équation 5.1 permet donc de voir clairement que 'effet
du télescope est d’éliminer toute l'information de 'objet contenue au dela d’une
certaine fréquence. Les détails trop petits ou les variations trop contrastées faisant
intervenir des fréquences spatiales élevées sont perdus.

Objet FEP Image
I
+ bruit — \'

o
-
.
.

F1G. 3.1 — Ilustration de la formation d’une image au foyer d’un télescope. [Source :
E. Thiébaut]

D’apres I’équation 3.3, en augmentant cependant le diametre du télescope, on peut
en théorie atteindre une résolution angulaire aussi haute que 'on veut et sonder
alors les objets les plus lointains de I’Univers. Ainsi par exemple, une galaxie typique
observée & z ~ 1 a un diametre angulaire dans le ciel de ~ 17. Un télescope de 1m
de diametre suffirait pour résoudre sa structure.

3.1.2 L’effet de Patmosphere

Malheureusement la nature n’es pas si bénévole. Sur Terre, les rayons lumineux qui
nous parviennent traversent I’atmosphére qui est un milieu turbulent et dégrade la
planéité des fronts d’onde : elle agit en effet sur le front d’onde lumineux provenant
de I'espace en introduisant des différences de chemins optiques. On dit alors qu’elle
introduit une différence de phase : la phase de ’équation 3.1 n’est plus constante.
L’échelle de ces perturbations peut étre caractérisée par le parametre de Fried (7o,
Fried, 1965) qui est en quelque sorte une mesure de la distance sur laquelle le front
d’onde est suffisamment peu perturbé. L’expression de rg dépend de la longueur
d’onde (~ A6/ ®) ainsi que de parameétres décrivant la structure de l’atmosphere
(masse d’air et profil de variation de l'indice de réfraction).
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L’effet sur la qualité de I'image obtenue est accablant : la taille caractéristique de
la FEP moyenne que 'on obtient n’est plus déterminée par le diametre du téles-
cope mais par le parametre de Fried (si celui-ci est plus petit que le diametre du
télescope) :

A im
(=) (3.5)

O~ (1um 0

On assiste ainsi a une perte d’information forte au dela de la fréquence caractéris-
tique dictée par 'atmosphere (~ 79/A) qui se traduit par une perte de contraste de
I'image (Fig. 3.3). Cette nouvelle grandeur donnant la qualité de I'image obtenue
en présence d’atmosphere est appelée seeing en anglais. Etant donné que le para-
metre de Fried croit avec la longueur d’onde, il est intéressant de noter également
que la qualité d’image obtenue sera meilleure a des longueurs d’onde plus grandes.
L’analyse de cette expression nous dit d’autre part que pour un télescope terrestre,
un diametre plus grand n’apporte pas un gain en qualité d’image. Pourquoi alors
construire des télescopes de plusieurs metres de diametre? C’est une question de
flux. Une ouverture plus grande permet de capter un plus grand nombre de photons
et donc de détecter des objets de plus en plus faibles.

Cependant comme nous ’avons expliqué au chapitre précédent, I’étude des mor-
phologies de galaxies requiert non seulement une bonne sensibilité mais aussi une
tres haute résolution angulaire.

Nous avons alors deux solutions : soit on se situe au dessus de ’atmosphere en
construisant des télescopes spatiaux (e.g. télescope spatial Hubble, c.f. chapitre 2)
ou alors on développe des techniques pour corriger des effets de ’atmosphere sur
Terre (e.g. optique adaptative).

3.2 L’optique adaptative

3.2.1 Principe

De nombreuses techniques ont été proposées depuis les années 70 pour essayer
d’améliorer la résolution angulaire des télescopes terrestres. Labeyrie (1970) a pro-
posé par exemple la technique d’interférométrie des tavelures qui consiste en grandes
lignes a figer la turbulence en prenant des images avec un temps de pose plus court
que le temps caractéristique de variation de I'atmosphére. On peut ainsi remon-
ter a des informations qui sont perdues lorsque l'image est moyennée comme le
diametre angulaire de certains objets ou la distance angulaire entre deux étoiles
doubles.

L’idée de l'optique adaptative (OA) fut introduite par Babcock (1953). Les pre-
mieres applications civiles pour 'astronomie datent cependant des années 90 (Rod-
dier, 1999). Aujourd’hui, la grande majorité des télescopes terrestres de plus de 4m
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de diametre sont équipés avec un systeme d’OA.

L’idée derriere un tel systeme c’est d’essayer de redonner au front d’onde, déformé
par leffet de la turbulence atmosphérique, la forme originale qu’il avait avant de
pénétrer dans I’atmosphere, de récupérer toute 'information contenue jusqu’a la
fréquence de coupure théorique du télescope et de restaurer ainsi le contraste de
I'image par rapport au cas turbulent. Pour cela on interpose sur le trajet lumi-
neux de la lumiére un miroir capable de se déformer pour corriger les déformations
du front d’onde. Ce miroir dit déformable est réalisé en collant sous une surface
réfléchissante souple, un certain nombre d’actionneurs qui permettent d’élever ou
d’abaisser localement la surface réfléchissante pour que le miroir prenne des formes
variées et corrige ainsi la forme du front d’onde. Afin de déterminer comment doit
se déformer le miroir, des mesures du front d’onde sont réalisées a la sortie du mi-
roir déformable. On analyse ainsi les aberrations résiduelles du front d’onde et on
déforme le miroir en conséquence.

La figure 3.2 illustre le fonctionnement général d’un systeme d’optique adaptative :
le miroir déformable est placé sur le trajet lumineux pour corriger les aberrations.
Celui-ci est piloté par un systeme de controle qui recoit les informations a son tour
d’un systeme d’analyse de surface d’onde et les transforme en commandes pour
le miroir. On dit que le systeme travaille en boucle fermée car ’analyse du front
d’onde se fait a la sortie du miroir. Apres fermeture de la boucle, 'analyseur ne
mesure qu’un front d’onde résiduel et le miroir ne doit que réajuster légérement sa
forme.

|

™ front d'onde plan

¥ o ;
Turbulence aimosphérique

| Front d' onde déformé

Mirgir déformahle " I

- ,——| Commande
\,_ ______ \f,

Miroic |
de basenle menl Lame —————— -
B l Analyseur de
= x% 1 surface d onde
Front d"onde comigé —— |
\
Caméta
(image & haule résokition)

F1G. 3.2 — Principe de l'optique adaptative. [Source : T. Fusco]
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3.2.2 FEP d’un systeme d’optique adaptative

L’intérét donc de 'optique adaptative réside dans la possibilité d’obtenir une image
corrigée des effets de la turbulence atmosphérique, stable pendant un temps tres
supérieur au temps de cohérence de I’atmosphere.

L’OA ne délivre cependant qu’une correction partielle car les possibilités de mesure
(taille finie de I'analyseur de surface d’onde) et de reconstruction (nombre d’action-
neurs du miroir fini) sont limitées. Ainsi la FEP obtenue est quelque part entre une
FEP turbulente longue pose et une FEP théorique sans atmosphere. Dans la pra-
tique, la FEP obtenue présente en général un pic ayant une largeur caractéristique
donnée par le diametre du télescope (~ A/D) posé sur un halo ayant la largeur
imposée par la turbulence (~ A/rg). Plus la correction est de bonne qualité, plus
Iintensité du pic cohérent est élevée jusqu’a se rapprocher de la FEP idéale théo-
rique (c.f. Fig. 3.3). La qualité de la correction dépend, entre autres, de la qualité
de la mesure des aberrations du front d’onde qui dépend a son tour de la quan-
tité de flux regu. Ainsi, plus un objet est brillant, plus la correction sera de bonne
qualité.

05|

FTO

0.0 L
0.0

Freq. spatiales normalisées (D/A)

Fia. 3.3 — Exemples de coupes de la FTO longue pose pour différents niveaux de
correction d’optique adaptative obtenues par simulation numérique. Trait plein :
FTO théorique (limite de diffraction), pointillés : FTO apres correction de 120
polynomes de Zernike, points : FTO apres correction de 45 polynomes de Zernike,
traits—points : FTO apres correction de 10 polynémes de Zernike, traits—points—
points : FTO turbulente, sans correction. [Source : F. Assémat]

Un parametre permettant de quantifier plus précisément la qualité de la correction
est le rapport de Strehl (SR). Celui-ci est défini justement comme étant le rap-
port entre U'intensité au centre de la FEP corrigée par OA et 'intensité maximale
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théorique donnée par la limite de diffraction :

SR _ IOA(ZC = 0)
Liipf(x = 0)

Dans le cas d’une correction parfaite le rapport de Strehl vaut donc 1.

Fic. 3.4 — Démonstration du gain apporté par un systeme d’OA. A gauche image
d’une étoile double sans correction. L’effet de I'atmosphére empéche de séparer les
deux étoiles. A droite la méme étoile observée avec un systeme d’optique adaptative.
On apergoit le coeur corrigé sur le halo non corrigé. [Source : Observatoire du Mont
Palomar]

3.2.3 Les limites de I’OA classique

Comme on vient de le voir, pour qu’un systeme d’optique adaptative arrive a corriger
correctement les effets de la turbulence, les mesures des aberrations par ’analyseur
de surface d’onde doivent étre réalisées sur des objets brillants. Si I’objet astro-
physique que 'on veut observer est suffisamment brillant les mesures peuvent étre
réalisées directement sur celui-ci. Malheureusement ce n’est pas souvent le cas, en
particulier pour des objets d’intérét cosmologique qui se caractérisent par leur faible
luminosité. La solution consiste alors a réaliser les mesures sur une étoile brillante
proche de l'objet d’intérét (étoile guide ou de référence).

Il existe une distance maximale de séparation entre 1’étoile guide et ’objet d’intérét.
En effet si on observe deux sources séparées d’'un angle 6 dans le ciel, la lumiére qui
nous parvient ne traverse pas les mémes couches d’atmosphere et ne subit donc pas
les mémes aberrations. Si on essaye donc de corriger le deuxieme objet a partir des
mesures d’aberrations réalisées sur le premier on risque de ne pas corriger les bonnes
déformations (Fig. 3.5). L’angle maximal sous lequel le front d’onde turbulent subit
globalement les mémes aberrations est appelé angle d’isoplanétisme et peut étre
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exprimé en fonction du parametre de Fried (Fried, 1979) :
0 = 0.314%O (3.7)

oll h est la hauteur moyenne de la couche turbulente. Par conséquent si I'objet
d’intérét astrophysique se situe a une distance plus grande que ’angle isoplanétique
de 'objet brillant servant a asservir la boucle, la gain de 'optique adaptative sera
limité. Cela se traduira par une variation de la FEP dans le champ : & proximité
de I’étoile de référence le rapport de Strehl sera maximal et diminuera au fur et a
mesure que la distance a I’étoile augmente. On est donc contraints a observer des
petits champs autour de l'objet de référence. Cela est spécialement critique pour
des applications cosmologiques ou ’on cherche justement a avoir les champs les plus
grands possibles.
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Fi1c. 3.5 — Illustration de la notion d’angle isoplanétique. Des objets sur I'axe et
hors-axe ne voient pas la méme couche turbulente [Source : ESO].

3.3 Relevés cosmologiques, morphologie et optique adap-
tative

3.3.1 A la limite de la technique

Par la nature méme des besoins en cosmologie observationnelle, 'utilisation de
l'optique adaptative représente un défi technique remarquable. En effet, comme
nous venons de le voir, 'OA classique a un fonctionnement optimal sur des objets
brillants et pas tres éloignés de ’objet d’asservissement. En cosmologie cependant,
nous observons des galaxies lointaines et faibles. Il est indispensable alors d’utiliser
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des étoiles suffisamment brillantes (typiquement m, < 15) pour réaliser les me-
sures d’aberration sur le front d’onde. Malheureusement, afin éviter I’extinction par
la poussiere de la Voie Lactée, les relevés de galaxies sont choisis a des latitudes
proches des poéles galactiques. Ces régions sont par conséquent pauvres en étoiles
assez brillantes pour 'OA et il devient particulierement difficile de trouver des ga-
laxies suffisamment proches d’une des ces étoiles. La couverture du ciel, c’est-a-dire
le pourcentage du ciel que 'on peut atteindre, avec 'optique adaptative est donc
tres limité. De plus, le but est de réaliser des mesures de grandeurs statistiques nous
avons alors besoin d’observer un grand nombre d’objets, ce qui revient a observer
des grands champs. On se situe par conséquent dans la zone de moindre perfor-
mance de 'optique adaptative. Comme on le verra dans le chapitre 6, le défi de
I’OA pour les années a venir est justement d’arriver a corriger des grands champs
de la maniere la plus uniforme possible.

3.3.2 Revue des travaux précédents

Malgré toutes ces difficultés, I'utilisation de 'optique adaptative pour des fins cos-
mologiques est une idée fortement séduisante. Pouvoir obtenir des données a la limite
de diffraction avec des télescopes terrestres de 8m de diametre ouvre les portes a
I’étude des morphologies des toutes premieres galaxies. De plus, son fonctionnement
étant meilleur dans l'infrarouge que dans le visible, les données obtenues sont un
complément parfait des données HST au dela de z ~ 1 car elles sont moins affec-
tées par des effets de k-corection morphologique. Certaines tentatives d’observations
cosmologiques ont donc été réalisées durant les derniéres années.

— Larkin et al. (2000) et Steinbring et al. (2004) réalisérent pour la premiere fois des
études de faisabilité en observant six galaxies avec le systeme d’optique adaptative
du télescope Keck a Hawal en employant des étoiles guides brillantes (V' ~ 10).
Ils prouverent en réalisant des ajustements avec des modeles analytiques (c.f.
chapitre 2) qu’il est possible d’étudier des morphologies sur des échelles proches
de la diffraction.

— Minowa et al. (2005) ont été les premiers a réaliser un relevé cosmologique plus
extensif avec le systeme d’optique adaptative du télescope Subaru a Hawaii. Ils
observérent un champ de 1° x 1" avec un temps d’intégration de 27h dans Din-
frarouge proche (bande Ks). Ils ne réaliserent pas d’étude morphologique mais
démontrerent cependant que l'utilisation de l'optique adaptative améliore net-
tement la détection de sources faibles en atteignant une limite de détection en
bande Ks de 24.7.

— Les premiers a réaliser une analyse morphologique a valeur statistique sur des
données d’OA sont Cresci et al. (2006). Ils observerent, en utilisant le systeme
d’optique adaptative du VLT, une aire de 15 x 15, en bande K, également, et
obtinrent donc un échantillon de ~ 400 galaxies. A l'aide des méthodes para-
métriques exposées dans le chapitre précédent, ils classerent les galaxies en deux
grands types morphologiques et réaliserent des comptages de galaxies par type.



74 Bibliographie

Cependant, 'absence des redshifts des galaxies ne leur permis pas d’aller plus
loin dans l'interprétation. Ils souleverent de plus la difficulté de I'estimation de
la FEP dans ce type d’applications. En effet, étant donné qu’ils ont observé des
champs largement plus grands que le champ isoplanétique, la correction au centre
et sur les bords de I'image n’est pas la méme et par conséquent la FEP varie dans
le champ.

— Le projet CATS (Center for Adaptive Optics Treasury Survey, Koo et al., 2007) :
Ce projet tente de réaliser un relevé complet (avec redshift) de galaxies a partir de
I'imagerie par optique adaptative. Ils ont réalisé en effet des observations de ~ 300
galaxies avec le télescope Keck. Les galaxies ont été choisies dans des champs déja
observés par d’autre relevés afin de disposer des données sur plusieurs longueurs
d’onde. Les données ont été mises en libre acces pour la communauté?. Cependant
tres peu de résultats ont été publiés a présent. En particulier, il n’existe pas
d’étude quantitative de I’évolution des morphologies au cours du temps.
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CHAPITRE 4

Morphologies de galaxies a z ~ 1
avec optique adaptative
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Abstract : We present the results of an imaging program of distant galaxies
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(z ~ 0.8) at high spatial resolution (~ 0.1”) aiming at studying their morphological
evolution. We observed 7 fields of 1’ x 1’ with the NACO Adaptive Optics system
(VLT) in Ks (2.16p4m) band with typical V' ~ 14 guide stars and 3h integration time
per field. Observed fields are selected within the COSMOS survey area, in which
multi-wavelength photometric and spectroscopic observations are ongoing.

We show that reliable results can be obtained and establish a first basis for larger
observing programs. We analyze the morphologies by means of B/D (bulge/disk)
decomposition with GIM2D and C-A (concentration-asymmetry) estimators for 79
galaxies with magnitudes between Kg = 17 — 23 and classify them into three main
morphological types (late type, early type and irregulars). Automated and objec-
tive classification allows precise error estimation. Simulations and comparisons with
seeing-limited (CFHT/Megacam) and space (HST/ACS) data are carried out to
evaluate the accuracy of adaptive optics-based observations for morphological pur-
poses.

We show that galaxy parameters (disk scale length, bulge effective radius, and bulge
fraction) can be estimated with a random error lower than 20% for the bulge fraction
up to K5 = 19 (AB = 21) and that classification into the three main morphological
types can be done up to Ky = 20 (AB = 22) with at least 70% of the identifications
correct. We used the known photometric redshifts to obtain a redshift distribution
over 2 redshift bins (z < 0.8, 0.8 < z < 1.5) for each morphological type and
compare to the distributions obtained from the luminosity functions per spectral
type. The classification is compared to the one obtained with HST/ACS data in
the I band on the same objects. We find indeed some differences : the I band data
tend to find more late-type systems, however the small number of objects does not
enable to conclude safely about the nature of these differences. Most of the results
are described in a paper published in A&A : Huertas-Company et al. (2007) that
can be found in appendix E.

Resumen : Se presentan los resultatdos de un programa de observaciones de ga-
laxias lejanas (z ~ 0.8) con el sistema de éptica adaptativa NACO del VLT. Se han
observado 7 campos de 1’ x 1’ en la banda Ks con el objetivo principal de realizar
un estudio morfolégico. Los campos han sido seleccionados en el drea del survey
COSMOS con lo que se dispone de los redshifts fotométricos.

Se muestra que es posible obtener una morfologia fiable y se establecen las bases
para programas de observacion mas amplios.

Se obtienen las morfologias paramétricas (GIM2D) y no paramétricas (concentra-
cion, asimetria) de 79 galaxias con magnitudes comprendidas entre Ky = 17 — 23
en tres grandes tipos (espiral, eliptico, irregular). Se llevan a cabo simulaciones asl
como comparaciones con datos no corregidos (CFHT) y espaciales (HST) para eva-
luar la robustez de la clasificacion.

Los redshifts fotométricos se emplean para obtener una distribuciéon por tipos en
funcién de z (z < 0.8, 0.8 < z < 1.5). La comparacién con una clasificacién ba-
sada en datos del telescopio espacial en la banda I revela ciertas diferencias méas
importantes a redshifts elevados. El tamano reducido de la muestra no permite sin
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embargo extraer conclusiones fiables sobre la naturaleza de dichas diferencias. Los
resultados han sido publicados en A&A : Huertas-Company et al. (2007). El lector
podré consultar dicha publicacién en el anexo E.

Les travaux précédents (c.f. chapitre 3) ont tenté de montrer que malgré les diffi-
cultés techniqiues, des images de tres haute qualité peuvent étre obtenues grace a
I'utilisation d’optique adaptative. Il n’existe pas cependant aujourd’hui des études
quantitatives de 1’évolution des morphologies au cours du temps & partir de I’ima-
gerie par optique adaptative.

Nous avons donc lancé un programme pilote d’observations au VLT avec l'instru-
ment NACO afin de réaliser un premier pas dans cette direction. Ce chapitre détaille
les résultats obtenus a I’issue de ce programme qui ont donné lieu a une publication
dans A& A : Huertas-Company et al. (2007). Tout le long du chapitre les magnitudes
seront exprimées dans le systeme Vega sauf indications explicites.

4.1 Description des données

4.1.1 Quelques mots sur 'instrument NACO

L’instrument NAOS-CONICA (NACO) a été installé sur I'un des foyers Nasmyth
du quatriéeme VLT en décembre 2002. Il est composé d’une caméra infrarouge, équi-
pée de modes spectroscopiques, polarimétriques, coronographiques et d’un certain
nombre de filtres larges et étroits (CONICA, Lenzen et al., 1998) ainsi que d’un
systeme d’OA capable d’analyser la lumiére dans le visible et I'IR suivant de nom-
breuses configurations, permettant de corriger les effets de la turbulence en temps
réel (NAOS, Rousset et al., 2000).

La partie OA de l'instrument est le fruit d’une collaboration entre I’Observatoire
de Paris, TONERA et le Laboratoire d’Astrophysique de Grenoble (LAOG). Elle
représente un effort de 65 personnes sur 5 ans pour un cotut de 11.5 millions d’euros.
Le retour pour les instituts ayant participé a sa conception est de 50 nuits de temps
garanti pour réaliser des programmes scientifiques. Le programme que je présente
para la suite a en effet débuté dans le cadre de ce temps garanti.

NAOS a une épaisseur de 70 cm, un poids de 2.3 tonnes et un diametre de 2 m pour
qu’il puisse étre installé sur le foyer Nasmyth. Il est équipé d’un miroir déformable
de 185 actionneurs possédant une bande passante de 650 Hz, permettant de corriger
les effets de la turbulence atmosphérique en temps réel.

L’analyse du front d’onde se réalise grace a un analyseur de type Shack-Hartmann
fonctionnant dans le visible (0.45-1um) et dans 'infrarouge (0.8-2.4um). Las analy-
seurs peuvent adopter deux configurations différentes : 7x 7 et 14 x 14 sous pupilles.
Le premier est équipé d’une caméra CCD de 128 x 128 pixels, et permet d’utiliser
des sources de référence visibles jusqu’a une magnitude de 17. Le second est équipé



80 Chapitre 4. Morphologies avec OA
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Fia. 4.1 — L’instrument NAOS-CONICA installé au VLT [Source : INSU]J.

d’un détecteur de 1024 x 1024 pixels sensible jusqu’a la magnitude K = 12.
NAOS est capable de délivrer un taux de correction supérieur & 40% (rapport de
Strehl) dans la bande Ks avec une source brillante dans un cas de turbulence clas-
sique. Son angle isoplanétique et de 'ordre de 20".

4.1.2 Observations

Nous avons observé sept champs de 1" x 1" dans la bande K, (2.16p4m) sur une
période de deux semestres’. Les champs ont été sélectionnés dans la région du relevé
COSMOS (c.f. chapitres 1 et 10) permettant ainsi d’avoir de l'information multi-
longueur d’onde de tous les objets. Afin d’assurer une correction par OA raisonnable,
les champs ont été choisis autour d’étoiles brillantes (V' ~ 14). Un critere de couleur
a été également rajouté (B — R < 1) pour avoir une forte atténuation du flux
stellaire dans linfrarouge et réduire ainsi la région éblouie par I’étoile guide. La
taille du pixel (0.054") a été choisie dans le but de maximiser le champ observé
mais du coup les données sont sous-échantillonées d’un facteur 2 par rapport au
critere de Shannon-Nyquist . En effet, le théoreme dit essentiellement que pour
qu’un signal soit échantillonné correctement il faut au moins deux éléments de
résolution (pixels) dans la FEP. Avec une correction parfaite, la largeur de la FEP
des observations & 2.16um au VLT (diametre~ 8m) vaut A\/D~0.06", on aurait
donc moins de deux pixels. Comme on le montrera plus tard cela implique un
certain nombre de difficultés de réduction, en particulier pour la reconstruction
de la FEP, mais surmontables grace au fait que la correction parfaite n’est jamais
atteinte. La figure 4.2 montre les profils radiaux de 5 étoiles détectées sur I’ensemble
des sept champs : on peut observer en effet que la largeur a mi-hauteur (FWHM)
moyenne obtenue est de ~ 0.17, plus large que la limite de diffraction du télescope
par pratiquement un facteur 2.

!Programmes P73.A-0814A et P75.A-0569A
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Champ a ) temps. exp. (s) FWHM (secondes d’angle)
STAR1 10:00 :16 +02 :16 :22 10350 0.09

STAR2 10 :00 :52 402 :19 :52 7650 -

STAR3 10:00 :10 402 :06 :08 7650 0.12

STAR4 09 :59 :52 +02 :05 :00 7170 0.08

STAR5 10:00 :14 402 :09 :09 10200 0.09

STAR6 10 :00 :02 402 :06 :57 7650 0.13

STARI10 09 :59 :56 +02 :04 :07 10000 -

TaAB. 4.1 — Résumé des observations pour les sept champs analysés. La résolution
est calculée lorsque des étoiles non saturées ont été détectées dans le champ.
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F1G. 4.2 — Profils radiaux de toutes les étoiles détectées plus brillantes que K ~ 19.
La résolution moyenne est de ~ 0.1 secondes d’angle. La limite de diffraction n’est
pas atteinte a cause en particulier du long temps d’intégration.
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4.1.3 Réduction

Le premiere partie du travail a été focalisée sur la réduction de données. Celle-ci a
été réalisée de facon relativement standard. Les poses ont été acquises avec le mode
auto-jitter, ce qui implique que le pointage du télescope est déplacé aléatoirement
dans une boite de 7" afin d’améliorer I'estimation du champ plat et de réduire Pef-
fet des pixels morts. La valeur du ciel sur chaque pixel est obtenue a partir d’une
moyenne tronquée en éliminant les 10% valeurs plus faibles et plus brillantes. Le
recentrage est fait avec une précision sub-pixelique par maximum de corrélation
entre les images. Il faut noter cependant que cette étape de réduction a été particu-
lierement difficile étant donné la nature des données. En effet, les galaxies observées
étant tres faibles, elles ne sont pas détectées sur les poses individuelles, ce qui em-
péche leur I'utilisation pour effectuer le recentrage. De plus, 1’étoile guide ayant servi
pour asservir la boucle d’optique adaptative était saturée sur une grande majorité
des poses donc difficilement exploitable également. Finalement nous avons décidé
d’utiliser les « ailes » de I’étoile guide apres masquage du centre. Apres recombinai-
son de toutes les poses individuelles, une estimation globale du fond de ciel & partir
de la médiane spatiale de 'image est calculée. L’image finale est donc obtenue apres
soustraction de cette valeur.

Les points zéro photométriques (la magnitude correspondante & une ADU? dans le
détecteur) ont été calculés en réalisant une photométrie d’ouverture sur des poses
courtes des étoiles guides puis en comparant aux données disponibles sur le catalogue
2MASS (Kleinmann, 1992). Etant donné qu’il y a eu un changement de détecteur
durant les observations, le point zéro varie d’une époque a ’autre : il vaut 22.82+0.06
pour le premier jeu de données et de 23.29 £ 0.06 pour le deuxieme.

2 Analog to Digital Units en anglais. Unité de mesure du signal dans les images
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F1a. 4.3 — Méme champ observé depuis l’espace avec le télescope spatial Hubble en bande I (en haut & droite), avec optique
adaptative en bande Ks (milieu) et avec un télescope terrestre sans correction (CFHT, en bas a gauche).
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F1G. 4.4 — Classification des objets dans le plan MAG_AUTO-MU_MAX.
4.2 Construction du catalogue

4.2.1 Détection

Nous avons employé SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996) pour la détection d’ob-
jets. Le seuil de détection a été fixé a 30 au dessus du fond de ciel sur au moins
4 pixels juxtaposés. Cette valeur peut paraitre un peu petite, surtout pour une
analyse morphologique, mais plusieurs raisons ont motivé ce choix. Tout d’abord
nous voulions tester les performances de ’'OA pour étudier les morphologies. Pour
cela il est donc nécessaire d’atteindre les limites. Deuxiemement, nous voulions nous
assurer que tous les objets sont détectés afin de comparer les comptages avec ceux
obtenus sur d’autres observations infrarouges de la littérature (c.f. § 4.2.3).

4.2.2 Nettoyage

Deux-cents quatre-vingt cing objets sur I’ensemble des 7 champs ont été détectés.
Nous avons ensuite procédé a une étape de nettoyage afin de séparer les galaxies
des étoiles et des fausses détections dues au bruit. Cela a été réalisé a I'aide de deux
parametres de SExtractor : MU_MAX qui donne la valeur du pixel le plus brillant
de T'objet, et MAG_AUTO qui donne la magnitude apparente de la galaxie. Dans
le plan défini par ces 2 grandeurs, les objets se situent clairement dans trois zones
distinctes en fonction de leur nature comme on peut apprécier dans la figure 4.4.
En effet, les objets ayant un pixel tres brillant mais une magnitude totale élevée,
sont considérés comme des fausses détections. Les frontieres de séparation ont été
tracées a la main puis une vérification visuelle postérieure a permis de confirmer que
les étoiles connues dans le champ sont effectivement identifiées en tant que telles.
Nous avons donc identifié finalement 79 galaxies, 19 étoiles (ou objets non résolus)
et 187 fausses détections.
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FiGc. 4.5 — Image du champ centré sur o = 10 :00 :16, § = 402 :16 :22. Le temps
d’intégration total est de 10350s. La taille du champ est 1 arcminx1 arcmin avec un
pixel de 54mas. Les cercles marquent les galaxies et les carrés les étoiles. La largeur
a mi-hauteur moyenne est de 0.larcsec. L’étoile au centre est 1’étoile utilisée pour
asservir la boucle d’OA.
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Fic. 4.6 — Complétude pour les sources étendues en fonction de la morphologie
(B/T)

4.2.3 Complétude

La complétude d’un échantillon de galaxies mesure la limite de détection ou pro-
fondeur de I’échantillon, c’est-a-dire la magnitude a partir de laquelle on ne détecte
plus les objets de fagon significative. Cette grandeur permet ainsi de quantifier les
effets de sélection et représente donc une étape indispensable préliminaire, a toute
étude statistique. En général on mesure deux grandeurs : la complétude pour les
sources ponctuelles (étoiles) et celle pour les sources étendues (galaxies).

— Afin d’estimer la complétude pour les sources ponctuelles, nous avons simulé des
sources artificielles avec des magnitudes comprises entre Ky = 18 et K; = 24
que nos avons plongé dans les champs réels. Celles-ci ont été simulées a partir
de la FEP reconstruite (c.f. § 4.3.3.2). Nous avons ensuite fait tourner SExtrac-
tor avec les mémes parametres que pour les objets réels et regardé la fraction
d’objets détectés. L’échantillon est complet & 50% a K, = 22.5 pour les sources
ponctuelles.

— La complétude pour les sources étendues a été estimée d’une fagon similaire. Nous
avons généré 1000 galaxies synthétiques de différents types morphologiques et avec
des parametres distribués uniformément (c.f § 4.3.1 pour plus de détails). On en
déduit également que I’échantillon est complet & 50% a K, = 21.5 (Fig. 4.6).

4.2.4 Comptages

La connaissance précise de la complétude permet de réaliser des comptages de ga-
laxies en fonction de la magnitude apparente. Les comptages constituent un test
classique des modeles d’évolution de 1'Univers. 1l est cependant bien connu que
ceux-ci représentent une information intégrée des galaxies soumise souvent a de
fortes dégénéresences. Nous avons néanmoins voulu établir les comptages dans notre
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échantillon afin de les comparer a d’autres observations profondes dans la bande Ks.
Afin de pouvoir réaliser une comparaison directe avec les modeles, il est nécessaire
cependant d’appliquer un certain nombre de corrections aux comptages bruts :

1. Tout d’abord il faut corriger de la complétude de I’échantillon pour les sources
étendues. Cette fonction de complétude varie en fonction du type morpholo-
gique, les disques ayant généralement une brillance de surface plus faible que
les bulbes, ils auront tendance & disparaitre a des magnitudes plus élevées.
Nous avons ainsi utilisé la fonction de complétude estimée dans la section 4.2.3
pour obtenir une probabilité de détection Py.; en fonction de la fraction de
bulbe estimée par GIM2D (c.f. chapitre 2, Simard et al., 2002, § 4.3.3.2) pour
chaque galaxie. De cette fagon, une galaxie ayant une probabilité de détection
Pje; compte comme 1/ Pye;.

2. Dans un deuxieme temps, les comptages peuvent contenir des fausses détec-
tions qui peuvent devenir importantes pour les magnitudes plus faibles ou le
bruit devient plus important. Ces fausses détections ont été supprimées de
I’échantillon en utilisant le plan MAG_AUTO/MU_MAX comme expliqué
dans le paragraphe 4.2.2. Les étoiles sont également enlevées de 1’échantillon
a ce stade.

3. Finalement, les erreurs dans la photométrie peuvent induire des fluctuations
dans les comptages a cause de galaxies qui passeraient dans d’autres intervalles
de magnitude. Afin d’estimer les erreurs dues a cet effet nous avons généré une
matrice de probabilités P;; qui donne la probabilité pour qu'une galaxie de
magnitude m; soit détectée avec une magnitude m;. Nous avons employé pour
cela les simulations de galaxies utilisées pour estimer la complétude. En effet
pour chaque galaxie simulée avec une magnitude donnée, nous avons obtenu
sa magnitude mesurée par SExtractor. Les comptages ont été corrigés par la
suite a partir de ces probabilités.

La figure 4.7 présente les comptages jusqu’a la magnitude Ky = 22. Au dela de
cette magnitude, le facteur de correction que I'on doit appliquer aux galaxies dé-
tectées est tellement important que l'incertitude sur le nombre devient trop éle-
vée. Nous avons réalisé par la suite un ajustement par une loi de puissance ainsi
qu’une comparaison avec d’autres comptages en bande K de la littérature (Cresci
et al., 2006; Minowa et al., 2005; Baker et al., 2003; McCracken et al., 2000; Ber-
shady et al., 1998; McLeod et al., 1995). Le meilleur ajustement est une pente de
dlog(N)/dm = 0.4240.05 qui est globalement en bon accord avec les valeurs mesu-
rées par d’autres auteurs. Cette valeur est cependant significativement plus grande
que celle obtenue dans le relevé SWAN (Cresci et al., 2006), qui a été réalisé éga-
lement avec de 'optique adaptative. En effet, ces auteurs trouvent une valeur de
dlog(N)/dm = 0.26+0.01 dans l'intervalle 16 < K < 22. Cependant, leur sélection
de champs présente un exces de galaxies brillantes, ce qui pourrait étre a ’origine
des différences.
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Fig. 4.7 — Comptages de galaxies comparés a d’autres relevés. La ligne droite
représente le meilleur ajustement par une loi de puissance entre les magnitudes
17 < Kg < 22 avec une pente de dlog(N)/dm = 0.42 £+ 0.05. Les barres d’erreur
sont des erreurs poissonniennes.

4.2.5 Redshifts photométriques

Les comptages de galaxies apportent des informations intéressantes concernant
la formation et I’évolution de celles-ci. Il existe cependant de fortes dégénéres-
cences lorsque on essaye d’extraire des informations évolutives. Ces dégénérescences
peuvent étre brisées en introduisant I'information apportée par les redshifts photo-
métriques qui permettent en effet d’isoler les populations a des époques différentes.
C’est une des raisons pour laquelle les champs observés ont été choisis dans le champ
COSMOS ou des données multi-longueur d’onde sont disponibles.

L’estimation de redshifts photométriques a été réalisée a ’aide des données multi-
longueur d’onde disponibles dans le relevé COSMOS (c.f. chapitres 1 et 10) en
employant le code Le Phare (Ilbert et al., 2006). Pour plus de détails sur la tech-
nique d’estimation de redshifts photométriques le lecteur peut consulter ’annexe A.
La figure 4.8 montre I’histogramme de redshifts photométriques des 79 galaxies ana-
lysées. Le pic de la distribution est autour de z ~ 0.8.

4.2.6 Magnitudes absolues au repos

Nous avons également estimé les magnitudes absolues des galaxies de ’échantillon
dans la bande Ks au repos. Par définition, la magnitude absolue d’un objet est la
luminosité qu’il aurait s’il était situé a 10pc. Il est donc nécessaire de connaitre la
distance de ’objet et appliquer un facteur de correction pour ’estimer. Lorsqu’il
s’agit de distances cosmologiques, on parle de distance lumineuse et elle est calculée
a l'aide du redshift en supposant un modele cosmologique donné. A cela il faut
ajouter un facteur de k-correction diu également au fait que les objets sont situés
a différents redshifts. En effet, comme on I'a vu au chapitre 2, le flux recu dans
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F1a. 4.8 — Redshifts photométriques estimés avec Le Phare (Ilbert et al., 2006)
pour ’ensemble des 60 objets détectés sur les champs COSMOS. Le redshift moyen
est autour de z ~ 0.8. Les barres d’erreurs sont poissoniennes.

un filtre donné dépend du redshift. 1l est donc nécessaire de ramener tous les flux
recus & une bande de référence appelée bande au repos. Ainsi, la relation entre la
magnitude apparente et la magnitude absolue est :

m =M+ DM(z) + K(z) (4.1)

ou m est la magnitude apparente, DM (z) est le module de distance et K(z) le fac-
teur de k-correction. Le calcul de ce dernier fait nécessairement intervenir un modele
du spectre de la galaxie pour estimer le flux recu lorsque le spectre est décalé vers
le rouge.

Etant donné que le redshift est relativement bien connu (pour 60 objets) grace a
lestimation du code Le Phare (c.f. § 4.2.5) nous avons employé le code HyperZ (Bol-
zonella et al., 2000) pour estimer les magnitudes absolues. Ce code permet également
d’estimer le redshift photométrique par ajustement de spectres (c.f. annexe A). Nous
avons cependant ici fixé le redshift a la valeur estimé par Le Phare et obtenu la ma-
gnitude absolue par ajustement d’un spectre de galaxie théorique. Nous avons pour
cela employé cinq bandes photométriques (u,g,r,i et z) en plus de la bande Ks issues
du relevé CFHTLS. La figure 4.9 montre les magnitudes calculées en fonction du
redshift. Cette représentation permet d’estimer la complétude de I’échantillon en
fonction de z. On constate en effet que 'on détecte des objets plus brillants que
Ks(AB) ~ —20 jusqu’a z ~ 1.2.
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Fi1a. 4.9 — Magnitudes absolues dans la bande Ks au repos en fonction du redshift
photométrique. Le redshift est estimé avec le code Le Phare et les magnitudes
absolues avec HyperZ. L’échantillon est complet jusqu’a Ks(AB) ~ —20 & z ~ 1.2.

4.3 Morphologies automatiques

Les 79 galaxies détectées dans I’ensemble des 7 champs ont été classées par type
morphologique a 'aide des deux techniques automatiques présentées dans le cha-
pitre 2. La premiere, paramétrique, est basée sur 'ajustement d’un modele a la
galaxie. Nous avons employé en particulier le logiciel GIM2D?. (Marleau & Simard,
1998; Simard et al., 2002). La deuxieéme, non-paramétrique, consiste & mesurer des
grandeurs qui gardent une corrélation avec la morphologie : les parametres concen-
tration et asymétrie tels que définis par Abraham et al. (1994, 1996). Pour plus
de détails consulter le chapitre 2. Nous avons décidé de réaliser des classifications
automatiques car celles-ci possedent ’avantage d’étre objectives et reproductibles,
permettant ainsi une estimation précise des erreurs, qui est un des objectifs de cette
étude.

4.3.1 Considérations préliminaires

Avant de décrire les résultats des classifications proprement dits, je décris les carac-
téristiques principales des simulations qui ont été réalisées dans le but d’étalonner
les classifications et d’estimer proprement les erreurs.

3http ://www.hia-iha.nrc-cnre.ge.ca/STAFF /1sd/gim2d/
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Nous avons donc considéré que le profil photométrique d’une galaxie est formé es-
sentiellement de deux composantes : un bulbe décrit par un profil de De Vaucouleurs
(de Vaucouleurs, 1959) et un disque ayant un profil exponentiel (Freeman, 1970)
(c.f. chapitres 1 et 2). De cette fagon, le type morphologique de la galaxie simulée
est essentiellement déterminé par le rapport entre le flux contenu dans le bulbe (B)
et le flux total (T). Ainsi, une galaxie est dominée par un bulbe (bulge domina-
ted) lorsque B/T > 0.5 et dominée par un disque (disk dominated) si B/T < 0.5.
Les tailles caractéristiques du bulbe et du disque sont déterminées par les rayons
caractéristiques r, et rq respectivement. Je rappelle 'expression employée :

S(r) = ?exp[—7.6697.72] +(1- l;).exp[—:d] (4.2)

Nous avons donc généré des galaxies ayant des parametres distribués uniformément
dans 'espace de parametres suivant : 0 < B/T < 1,0 < rg < 0.7,0 < r, <
0.7,0° < i < 70° et 0 < e < 0.7. L’objectif principal de ces simulations est de
caractériser les erreurs de classification. Elles n’ont donc pas de caractére physique,
d’ou la distribution uniforme des parametres. Pour la méme raison on ne tient pas
en compte des effets liés au redshift de la galaxie.

Afin de reproduire correctement les effets instrumentaux, les images sont convoluées
par la FEP reconstruite des observations (c.f. § 4.3.3.2) et plongées dans un vrai
fond. On obtient ainsi un échantillon de galaxies simulées analytiquement qui sera
utilisé tout le long du processus de classification.

4.3.2 Détection des galaxies irrégulieres
4.3.2.1 Principe

Tout d’abord, nous avons séparé les galaxies en deux grandes classes : irrégulieres et
régulieres. Pour cela nous avons adopté une approche non-paramétrique en utilisant
les parametres concentration et asymétrie de la facon suivante : nous avons simulé
un échantillon de galaxies synthétiques avec des magnitudes 17 < K, < 23 et tracé
les parametres de concentration et d’asymétrie (Fig. 4.10). Ces galaxies synthétiques
sont par définition symétriques et donc régulieres. Nous avons donc raisonné par
extrapolation afin d’établir la zone correspondant aux galaxies irrégulieres :
— D’une part, les galaxies irrégulieres doivent en principe avoir un profil photomé-
trique plus plat (donc étre moins concentrées) et doivent étre plus asymétriques.
— D’autre part, la zone irréguliere doit étre dépeuplée de galaxies simulées puisque
ces galaxies sont par définition régulieres.
La « zone irréguliere » est donc définie comme la zone « en haut a gauche » du plan
C—A ou on ne trouve pas ou peu de galaxies simulées.
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F1a. 4.10 — Séparation des galaxies régulieres des galaxies irrégulieéres. (a) Simula-

tions. (b) Galaxies réelles.
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4.3.2.2 Remarques sur le calcul de C et A

Dans la section précédente nous avons employé les parametres concentration et
asymétrie. L’expression exacte de ces parametres ainsi qu’une revue détaillée des
méthodes paramétriques ont été présentées dans le chapitre 2. La concentration est
calculée a 'aide de ’expression 2.2 comme le rapport entre les flux contenus dans les
rayons normalisés 0.3 et 1 dans une aire ispohotale contenant les pixels 30 au dessus
du niveau du ciel. Le centre de rotation est la position du maximum de I'image
filtrée par un filtre gaussien de ¢ = 1. La brillance de surface limite varie entre
p = 18.76 — 20.39 mag.arcsec™2 a cause des variations du temps d’exposition entre
les champs et de la variation intrinseque du fond de ciel qui est importante pour des
observations infrarouges au sol. La valeur de concentration calculée est tres sensible
a l'estimation du fond puisqu’une erreur sur cette valeur implique une variation
dans les isophotes limites et donc une fraction du flux de la galaxie peut étre perdue.
Afin d’estimer ’erreur introduite dans le calcul de C & cause de ces variations, nous
avons calculé les variations sur la valeur estimée pour des variations de la brillance
de surface de Ay = 1. La variation moyenne sur C étant petite (AC ~ 0.06) nous
avons décidé de ne pas appliquer de corrections particulieres. L’asymétrie de la
galaxie est calculée en prenant la valeur absolue de la différence entre 'image de
la galaxie et I'image tournée de 180° tout en appliquant une correction pour le
bruit (Eq. 2.4). Le calcul de I'asymétrie est, malgré tout, affecté par le bruit de
I'image ce qui fait que des galaxies faibles peuvent présenter une asymétrie élevée
méme apres correction. Afin de quantifier cet effet nous avons tracé 'asymétrie en
fonction de la magnitude pour un ensemble de 1000 galaxies simulées (Fig. 4.11).
On observe que la valeur calculée ne commence a étre affectée par le bruit que pour
des magnitudes plus faibles que 22.2 qui est au dessus de la limite de complétude
de I’échantillon étudié.
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F1G. 4.11 — Asymétrie en fonction de la magnitude pour 1000 galaxies simulées.
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4.3.2.3 Résultats

On compte 10 galaxies réelles dans la zone définie comme irréguliere, c’est-a-dire,
~ 12% de I’échantillon. L’erreur sur cette valeur peut étre estimée en regardant le
nombre d’objets simulés qui se situent dans cette zone irréguliere. On trouve en
effet 27 sur 1000 galaxies simulées ce qui nous permet de conclure que 12% =+ 2.7
des galaxies correspond a des galaxies irrégulieres.

4.3.3 Analyse des galaxies régulieres
4.3.3.1 Morphologies non-paramétriques

Etalonnage Comme pour le cas des galaxies irrégulieres, il est indispensable
d’étalonner le plan C/A avant de procéder a la classification non-paramétrique.
Il s’agit donc ici de trouver la frontiere optimale entre les galaxies & bulbe dominant
et celles dominées par un disque. L’avantage est que nous considérons maintenant
des galaxies en principe symétriques et qui peuvent donc étre simulées plus facile-
ment. Nous avons donc modélisé des galaxies avec des rapports B/T allant de 0 a 1
pour lesquelles la morphologie est donc connue et avons représenté les parametres de
concentration et asymétrie dans le plan (Fig. 4.12). Nous avons par la suite tracé la
frontiere linéaire séparant les deux populations de galaxies. L’approche adoptée ici
differe légerement de celle employée dans la littérature ou le tracé de la frontiere est
généralement réalisé a la main ce qui comporte une certaine part d’arbitraire et de
subjectif. Elle a été tracée en effet de maniere automatique a ’aide d’un type parti-
culier de « machines » d’apprentissage appelé machines a vecteurs support (SVM)4.
Ce type de machine cherche la frontiere optimale entre deux ou plusieurs familles
de points. Le lecteur pourra trouver une description détaillée du mode de fonction-
nement de celles-ci dans la deuxiéme partie de cette theése ot une nouvelle méthode
de classification non-paramétrique basée sur les SVM est présentée. Pour une com-
préhension correcte de ce chapitre il suffit cependant de retenir que 1’algorithme
retrouve la frontiere optimale (linéaire ou non) entre les populations en se basant
essentiellement sur des criteres de distance. Pour cette application en particulier
nous avons forcé une frontiere linéaire dans le but de pouvoir comparer plus facile-
ment avec les travaux précédents. Cette approche a été choisie, par rapport a une
approche classique car elle permet de réduire le nombre d’interventions subjectives ;
le tracé manuel peut en effet varier d’une personne a ’autre alors que cette approche
est completement reproductible.

Quantification des erreurs La méthode employée permet également de quan-
tifier les erreurs d’une maniere précise et objective. Une fois la frontiere tracée un

4SVM est la notation souvent employée pour ce type de machines, de langlais Support Vector
Machines
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F1G. 4.12 — Etalonnage du plan C/A. (a) Simulations, carrés vides : objets avec
B/T < 0.2, carrés remplis : objets avec B/T > 0.8. (b) Objets réels. La frontiere
entre les galaxies a bulbe dominant et celles a disque dominant a été tracée a ’aide
des SVM.
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deuxieme échantillon de 500 galaxies simulées pour lesquelles la morphologie est
donc connue a été simulé et classée avec la frontiere obtenue grace aux premieres
simulations. Nous avons ensuite comparé les morphologies simulées et les morpho-
logies estimées. Le tableau 4.2 illustre les résultats par intervalles de magnitude. On
atteint 70% d’identifications correctes jusqu’a une magnitude K = 21.

Magnitude Pourcentage de classifications correctes

K, <19 80%
K, <20 73%
K, <21 70%
K, <22 66%

TAB. 4.2 — Quantification des erreurs de la classification C-A.

4.3.3.2 Morphologies paramétriques

L’estimation paramétrique des morphologies a été réalisée avec le logiciel GIM2D.
Le principe de fonctionnement a été présenté au chapitre 2. Il est basé sur ’ajuste-
ment d’'un modele a la galaxie apres convolution par la FEP des observations. Une
description détaillée du logiciel est présentée en particulier dans Marleau & Simard
(1998); Simard et al. (2002)

Reconstruction de la FEP Une utilisation propre de GIM2D requiert une
bonne estimation de la FEP non bruitée et bien échantillonnée. Il existe des tech-
niques classiques pour reconstruire une FEP a partir d’étoiles du champ (Tiny Tim,
DAOPHOT). Cependant celles-ci ne peuvent pas étre utilisées dans notre cas pour
deux raisons principalement. Tout d’abord, la forme de la FEP d’optique adaptative
est tres spécifique. En effet, étant donné que le systéeme ne réalise qu’une correction
partielle des effets de la turbulence atmosphérique, la FEP est généralement formée
par un noyau de largeur fixée par la diffraction superposé sur un halo limité par
le seeing (c.f. chapitre 3). Deuxiémement, dans notre cas particulier, elle est sous-
echantillonée d’un facteur 2 (0.054” par pixel alors que 0.02" sont nécessaires pour
respecter les criteres de Nyquist).

Nous avons ainsi développé un algorithme simple qui permet d’obtenir une approxi-
mation de premier ordre de la FEP en utilisant des étoiles du champ. Pour cela
nous générons d’abord un modele de FEP constitué d’un noyau a la diffraction et
d’un halo gaussien :

o2

2 2
FEPy(z,y) =k |SR x A(z,y) + (1 — SR) x exp <—$ Ty >}

SR représente le rapport de Strehl, A(z,y) la fonction d’Airy bi-dimensionnelle,
o la dispersion de la gaussienne qui est corrélée avec le seeing et k£ un facteur de
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Fi1a. 4.13 — Exemple d’ajustement dans I’espace de Fourier. Carrés : Observations,
ligne continue : ajustement, ligne discontinue : FTO d’observations limitées par
le seeing, ligne en pointillés : FTO d’observations limitées par la diffraction. Les
observations d’optique adaptative se situent donc entre les deux.

normalisation. On construit donc cette FEP avec un échantillonnage de Shannon
(0.02" /pixel), elle est ensuite reéchantillonnée & la taille de pixel des observations
puis finalement on réalise une transformation de Fourier afin d’obtenir la fonction
de transfert optique (FTO). D’'un autre coté, pour chaque étoile détectée dans un
champ donné on réalise également une transformation de Fourier. Finalement, on
fait un ajustement a trois parametres libres (SR, o, k) entre le modele et les étoiles
dans I'espace de Fourier. Les parametres correspondant au meilleur ajustement sont
ensuite utilisés pour obtenir une estimation de la FEP avec un échantillonnage a
Shannon. Travailler dans ’espace de Fourier permet d’éliminer deux parametres
d’ajustement qui interviennent dans ’espace direct : I'estimation du niveau de fond
ainsi que les coordonnées du centre de la FEP. Ces parametres sont en effet particu-
lierement difficiles a estimer dans notre cas étant donné que la FWHM vaut moins
de 2 pixels. La figure 4.13 montre le résultat de ’ajustement pour une étoile dans
I’espace de Fourier. On peut observer que cette description simple & 3 parametres
suffit pour récupérer la forme générale de la FEP. Pour quelques étoiles cependant,
la procédure d’ajustement n’arrivait pas a converger correctement : nous avons donc
introduit pour ces cas, un deuxieme halo gaussien.

Analyse des erreurs Nous avons fait tourner GIM2D sur ’ensemble de 79 objets
détectés avec des magnitudes comprises entre Ky = 17 et K; = 22 en utilisant la
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FEP reconstruite avec la méthode exposée précédemment. L’ajustement a convergé
pour toutes les galaxies. Une inspection visuelle montre un bon accord entre les
modeles et les galaxies réelles ainsi que des résidus raisonnables (Tab. 4.3). Pour
les objets les plus faibles cependant, il devient beaucoup plus difficile d’estimer la
qualité de 'ajustement. En effet, les résidus peuvent étre trés bons méme en présence
de fortes dégénérescences qui peuvent produire un modele faux. Nous avons donc
décidé de réaliser une estimation systématique et objective des erreurs. Nous avons
pour cela effectué des simulations de 1000 galaxies synthétiques (c.f. § 4.3.1) avec
des parametres galactiques connus et plongé ces galaxies dans un fond réel afin de
reproduire au mieux les bruits de fond et de détection. Nous avons par la suite fait
tourner GIM2D sur ces galaxies simulées et examiné les erreurs sur les parametres
récupérés en fonction des parametres simulés. Etant donné que la méme FEP est
employée pour produire les simulations, les erreurs calculées ne contiennent pas des
erreurs éventuelles dues a une mauvaise estimation de celle-ci.

Original Modele Résidu

E-

. .

- . 'j.'-:.'":‘f i
A

i -

Fo o

- .

TAB. 4.3 — Exemple de résultats d’ajustement avec GIM2D. Gauche : images ori-
ginales, Milieu : modeles GIM2D, Droite : Résidus. La taille des images est de
1.7 x 1.7

Nous avons adopté, pour la représentation des erreurs, la méthode de Simard et al.
(2002) qui consiste & représenter des plans 2-D donnant les biais et les dispersions
pour un parametre donné en fonction de deux autres parametres. En effet, étant
donné que 'ajustement se réalise dans un espace complexe de 11 dimensions il est
impossible d’avoir une représentation des erreurs en fonction de tous les parametres
simultanément. Ces plans 2-D ne donnent par conséquent qu’une vision partielle de
I’espace de parametres. Puisque 'information principale que I’on souhaite récupérer
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est le type morphologique, nous avons centré nos analyses sur le parametre donnant
la fraction de bulbe (B/T) en fonction de deux parametres fondamentaux de la
galaxie : la luminosité et la taille. La luminosité est représentée par la magnitude
apparente et la taille par le rayon contenant la moitié du flux de la galaxie (rp;). Pour
chaque intervalle de « magnitude—ry; » on calcule donc la différence moyenne entre

AB/T — ZB/T—B/T,)
ABJT = =PI

la fraction de bulbe simulée et celle récupérée : qui donne

le biais et la racine carrée de la variance de la différence qui donne la dispersion :

cAB/T = Z(AB/]:}F__lAB/T)Q. Le tableau 4.4 montre les résultats obtenus.

Le constat principal, apres une premiere inspection des valeurs obtenues, est que
pour des magnitudes plus brillantes que Ks ~ 19 (AB ~ 21), la fraction de bulbe
est récupérée avec un bais presque nul (~ 0.02) et une dispersion de lordre de
20%. Cela est vrai méme pour les objets plus petits (—1 < log(rp;) < —0.75) et est
comparable aux résultats obtenus pour les objets les plus brillants avec le télescope
spatial (Simard et al., 2002).

Pour les objets plus faibles, nous constatons deux effets principalement :

— Un accroissement progressif du biais systématique qui passe a un niveau de 'ordre
de 20% spécialement pour les sources plus étendues (log(rp;) > —0.75). Ceci est
un effet bien connu de GIM2D (Simard et al., 2002). Les ailes d’un profil classique
de de Vaucouleurs se trouvent noyées dans le bruit ce qui provoque une sous esti-
mation systématique de la fraction de bulbe récupérée. A ceci peuvent s’ajouter
également des erreurs dans ’estimation du fond de ciel qui font également qu’une
partie du flux soit perdue.

— Deuxiemement, une légere augmentation de la dispersion qui atteint une valeur
de 30%. Ceci est simplement une conséquence d’une accentuation de la dégéné-
rescence lorsque le rapport S/B diminue.

Comparaison avec des données sol Afin de définir plus précisément les perfor-
mances de 'optique adaptative pour I’analyse morphologique de galaxies lointaines,
nous comparons nos observations avec des données sol non corrigées.

Nous avons donc comparé nos images avec des données en bande i limitées para le
seeing appartenant au CFHTLS (Canada France Hawai Telescope Legacy Survey,
c.f. chapitre 1). Un des champs profonds de ce relevé couvre en effet une partie 'aire
observée par COSMOS. Nous avons utilisé ici le « release » T0003 de mars 2006.
L’image i compte 20h d’intégration et la résolution moyenne est de 0.7 .

Nous avons donc sélectionné une galaxie classée disque par les deux méthodes de
classification avec une magnitude Kap = 20.5 et ¢ = 21.3, afin d’étre le plus sir
possible de son type morphologique et regardé cette méme galaxie sur les données
CFHTLS. Le profil radial moyen est obtenu sur une surface isophotale contenant
tous les pixels ayant un signal 30 au dessus du bruit. Ce seuil correspond a une



100 Chapitre 4. Morphologies avec OA

—1 < log(rp) < =0.75 | —0.75 < log(rp) < —0.5
Magnitude | AB/T ¢AB/T N | AB/T ¢AB/T N
[17—17.5] | -0.110  0.247  (19) | -0.034  0.140  (22)
[17.5— 18] | 0.165 0.088 (4) 0.037 0.277 (18)
[18 — 18.5] | —0.002  0.141  (19) | 0.020  0.262  (58)
[18.5—19] | -0.114  0.324  (14) | 0.021  0.309  (71)
[19 — 19.5] | —0.064 0.221 (20) | 0.212 0.266 (90)
[19.5 —20] | 0.100 0.259 (24) | 0.270 0.298 (110)
[20—20.5] | 0.105 0430  (36) | 0.163  0.332  (107)
[20.5—21] | 0.050 0476  (56) | 0.148  0.351  (81)

—0.5 < log(rp;) < —0.25 —0.25 < log(rp) <O
Magnitude | AB/T oAB/T N | AB/T o¢AB/T N
[17 —17.5] | —0.002 0.056 (4) | —-0.030 0.060 (8)
[17.5—18] | 0.027  0.157  (23) | 0.010  0.110 (11)
[18 —18.5] | 0.162  0.174  (72) | 0.226  0.155  (28)
[18.5 —19] | 0.213 0.196 (83) | 0.170 0.159 (30)
[19-19.5] | 0.192 0252 (51) | 0.145  0.027  (3)
[19.5-20] | 0.181 0258 (34) | 0.140  0.100  (6)
[20-20.5] | 0113 0281 (13) | NJA  N/A  (0)
[20.5—21] | 0194 0054 (3) | NJA  N/A (0

TAB. 4.4 — Analyse des erreurs dans 'estimation du rapport B/T en fonction de la
magnitude et la taille des galaxies. La taille de la galaxie est représentée par le rayon
contenant la moitié du flux (r,l). Les objets petits et brillants se trouvent en haut
a gauche et les faibles et grands en bas a droite. AB/T c’est la différence moyenne
entre la valeur de B/T simulée et la la valeur récupérée et cAB/T représente la
dispersion moyenne
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brillance de surface limite de p = 20 mag.arcsec™2 pour les images NACO et de
i = 25 mag.arcsec™2 pour les images MegaCam. Le niveau du fond de ciel est
estimé avec SExtractor.

Nous avons réalisé par la suite un ajustement par un profil de type de Vaucouleurs
et de type exponentiel (apres convolution par la FEP) afin d’estimer les capacités
des deux types d’observations pour distinguer les différents profils. La figure 4.14
montre les résultats des ajustements. Nous constatons que pour les observations
non corrigées il est plus difficile de faire la différence entre les deux types de profils
pour des distances proches du centre de la galaxie (~ 0.2") : le gain apporté par la
correction d’optique adaptative est donc clair.
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FiG. 4.14 — Comparaison du profil radial d’'une galaxie spirale observée depuis le sol ;
ajustement d’un profil de Vaucouleurs et d’un profil exponentiel. Gauche : NACO,

droite : MegaCam. La galaxie analysée est située & ~ 20" de 1’étoile guide.

Remarques sur les variations de la FEP Le modele de FEP employé précé-
demment permet d’obtenir une estimation simple de la réponse impulsionnelle. 11
ne tient pas en compte cependant d’importants effets liés a 1'utilisation de 'optique
adaptative. Comme il a été expliqué dans le chapitre précédent, la correction appor-
tée par cette technique n’est pas uniforme dans le champ, en particulier la qualité
décroit lorsque la distance a 1’étoile de référence augmente. On assiste en effet a un
élargissement de la largeur a mi-hauteur de la réponse impulsionnelle accompagnée
d’une élongation en direction de la source d’asservissement de la boucle. Une ana-
lyse plus rigoureuse de la FEP devrait donc tenir compte de ces variations : dans
le cas idéal on devrait estimer une FEP différente pour chaque galaxie du champ
en fonction de la distance de cette derniére a I’étoile guide et de sa position par
rapport a celle-ci.

Cresci et al. (2005); Cresci et al. (2006) ont proposé une approche qui consiste a
paramétriser les variations de la FEP dans le champ a ’aide de deux parametres :
I’élongation en direction de I’étoile guide et la largeur a mi-hauteur. L’idée est de
chercher une loi permettant de retrouver la forme de la FEP en fonction de la dis-
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tance a I’étoile de référence et de la position de la galaxie dans le champ. Pour cela,
il est nécessaire de disposer d’un échantillon d’étalonnage, c’est-a-dire des étoiles
situées a des positions différentes pour estimer les variations. Il peut s’agir par
exemple d’'un amas d’étoiles observé dans les mémes conditions que le champ pro-
fond de galaxies.

Malheureusement nous ne disposons pas d’un échantillon de ce type. La paramé-
trisation de la FEP devient donc particulierement difficile dans notre cas car tres
peu d’étoiles suffisamment brillantes pour permettre un étalonnage sont disponibles
dans les champs observés. En effet nous disposons au maximum de trois étoiles en
plus de I’étoile de référence dans certains champs mais dans d’autres aucune étoile
n’est disponible. En notre faveur nous avons le fait que le temps d’exposition est
important (~ 3h), par conséquent la qualité de la correction, comme on a pu le voir,
n’est pas maximale méme a proximité de ’étoile guide. Les variations de la FEP
devraient donc étre moins importantes que pour des poses plus courtes ou la cor-
rection est de tres haute qualité au centre et la dégradation est donc plus marquée.
Nous avons malgré cela réfléchi a des solutions pour pallier le probleme de la va-
riation. En particulier nous avons envisagé la possibilité d’estimer la FEP en méme
temps que les parametres galactiques. Autrement dit, rajouter des parametres libres
appartenant a la FEP dans le processus d’ajustement ; de cette maniere non seule-
ment on crée un modele de galaxie mais aussi un modele de FEP. Le probleme
majeur de cette approche est que ’espace de parametres est rendu encore plus
complexe : en plus des 11 parametres décrivant la galaxie il y aurait au moins 2
parametres pour décrire la FEP. La question qui vient a l’esprit est donc : le gain
apporté par une meilleure estimation de la FEP est-il suffisasamment important pour
compenser 1’éventuelle dégénérescence introduite par I’augmentation du nombre de
parametres 7

Avant donc de se lancer dans le processus de codage de cette nouvelle procédure
nous avons voulu estimer au premiere ordre le gain apporté. Nous avons pour cela
choisi un champ dans lequel on dispose d’un étoile brillante un peu éloignée du
centre et nous avons construit un modele de FEP sur le méme principe que celui
exposé dans le paragraphe 4.3.3.2 mais en rajoutant deux nouveaux parametres au
modele pour prendre en compte 1’éventuelle asymétrie de la FEP. Ainsi, du modele
a deux parametres présenté précédemment (rapport de Strehl, seeing) on passe a
un modele a quatre parametres :

— Le rapport de Strehl

— Le seeing ou largeur du halo gaussien dans la direction de ’axe x
— Le seeing ou largeur du halo gaussien dans la direction de 'axe y
— Un angle de rotation permettant d’orienter la FEP estimée

Nous avons donc réalisé un ajustement avec ce modele asymétrique sur une étoile
du champ STARI. La figure 4.15 illustre le résultat. On constate que la valeur du
rapport de Strehl estimée est cohérente avec celle obtenue avec le modele symétrique
et que l'on obtient comme espéré un léger allongement en direction de 1’étoile de
référence.
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i . . Modéle
Modele symc?inque az asymétrique & 4
parametres paramétres
*SR=18%
30"
*SR=18% seeing_x=0.32"
*seeing=0.34" *seeing_y=0.35"

rot_angle=-23°

F1a. 4.15 — Résultat de 'ajustement d’'un modele asymétrique de FEP a une étoile
réelle.

Il est maintenant question de déterminer si ce changement de FEP implique une
forte différence dans I'estimation des parametres galactiques. Nous avons donc exé-
cuté GIM2D une deuxieme fois sur ’ensemble des galaxies de ce champ avec cette
FEP asymétrique et comparé les parametres estimés avec ceux obtenus en employant
le modele symétrique. Les résultats sont illustrés dans la figure 4.16.

Nous constatons que les parametres obtenus avec les deux FEP sont de fagon géné-
rale en bon accord, en particulier pour le parametre B/T qui est celui présentant
le plus fort intérét pour notre étude. Il existe cependant 5 objets pour lesquels
la différence estimée est plus importante. Une inspection visuelle des ces galaxies
montre qu’il s’agit d’objets faibles, se situant donc dans la zone de moins bon fonc-
tionnement de GIM2D d’apres les simulations. Les objets brillants présentent une
cohérence dans les parametres estimés malgré la modification de la FEP.

Au vu des ces résultats nous avons décidé pour cette étude de ne pas continuer dans
I’élaboration d’un nouveau logiciel d’ajustement qui estimerait la FEP en méme
temps que les parametres de la galaxie. Pour les observations futures on envisage
cependant d’observer un amas d’étoiles pour étalonner proprement les variations.
Ce theme sera a nouveau abordé dans le chapitre 5 a travers une discussion sur la
déconvolution.
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Fi1G. 4.16 — Différences dans I’estimation de quelques parametres galactiques lorsque

un modele asymétrique de FEP est employé.
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4.4 Résultats

Les galaxies ont donc été classées en trois types morphologiques, i.e. galaxies a
disque dominant, galaxies & bulbe dominant et galaxies irrégulieres.

4.4.1 Statistiques globales

Un des résultats principaux est que 12+2.7% des galaxies analysées présentent une
morphologie de type irrégulier (10 sur 79). Pour le reste de ’échantillon, 1’analyse
paramétrique donne 12 (~ 26%) galaxies & bulbe dominant (B/T > 0.5) et 48
(~ 60%) galaxies a disque dominant. D’un autre c6té, 'analyse non paramétrique
trouve 15 (~ 19%) galaxies & bulbe dominant et 54 (~ 67%) galaxies & disque
dominant.

Afin de mieux comprendre les différences entre les deux classifications, nous avons
réalisé une comparaison galaxie par galaxie du type morphologique obtenu avec
GIM2D et avec la méthode concentration et asymétrie. La figure 4.17 montre ainsi la
probabilité pour qu'une galaxie soit classée de la méme facon par les deux méthodes :
pour chaque type morphologique de la classification C/A on regarde la fraction de
galaxies de chaque type GIM2D.

GIM2D
K<23 K<20
E E 0%
B/T<0.5 BT=0.5Irr B/T<0.5 B/T=0.5Irr
ﬁ ﬁ || 100%
B/T<0.2 B/T>0.8 Irr B/T<0.2 B/T>0.8 Irr

Fi1G. 4.17 — Comparaison des deux méthodes de classification : probabilité qu’une
galaxie soit classée pareil par GIM2D et C/A pour différents intervalles de magni-
tude (c.f texte pour plus de détails).

La probabilité pour qu'une galaxie disque C/A soit aussi un disque dans la classi-
fication paramétrique est de p = 0.81 par contre elle n’est que de p = 0.30 pour les
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galaxies bulbes. Pour les galaxies irrégulieres la probabilité est évidemment égale a
un puisqu’elles sont détectées avec la méme méthode.

Il peut y avoir plusieurs raisons a 'origine de ces différences. Premierement il peut
s’agir d’une conséquence du bas rapport S/B. En effet, comme il a été dit dans la sec-
tion 4.3.3.2, lorsque celui-ci diminue, GIM2D tend a sous estimer le flux provenant
du bulbe. Ceci pourrait expliquer qu'une fraction si importante de galaxies identi-
fiées comme bulbes par la méthode C/A soit considérées des disques par GIM2D.
Afin de vérifier cette hypothese, nous avons regardé cette méme correspondance
pour les galaxies plus brillantes de I’échantillon (K < 20). La fraction de galaxies
de type bulbe classés de méme facon par les deux méthodes augmente alors jusqu’a
p=0.7.

Deuxiemement, les différences peuvent provenir d’une différence dans la définition
des types entre les deux méthodes. En particulier, les galaxies avec une fraction B/T
proche de 0.5 peuvent causer des différences. Si I'on répete I’analyse en enlevant ces
objets (Fig. 4.17), 80% des bulbes C/A sont aussi classés en tant que bulbes par
GIM2D et 95% des disques.

La comparaison entre les deux méthodes permet en quelque sorte de quantifier
les erreurs dans la classification dans le sens ou il parait logique de penser que la
« vraie » valeur doit se trouver quelque part entre les deux estimations. On peut
donc estimer que le « mélange » morphologique dans notre échantillon est : 24%+4%
de galaxies & bulbe dominant, 64% & 4% de galaxies de type disque, et 12% 4= 2.7%
de galaxies irrégulieres.

Ces résultats constituent la premiere mesure de la contribution de chaque type
morphologique autour de z ~ 1 a partir de données dans l'infrarouge proche a
haute résolution angulaire.

4.4.2 Evolution morphologique

Un des intéréts de cette étude réside dans le fait que 'on dispose d’une estima-
tion des redshifts photométriques d’'un certain nombre d’objets grace aux données
multi-longueur d’onde du relevé COSMOS. Plus précisément 60 galaxies parmi les
79 détectées ont une estimation du redshift. L’échantillon est petit et il est par consé-
quent difficile de tirer de conclusions définitives, nous avons tout de méme voulu
réaliser une premiere étude de 1’évolution morphologique en fonction du redshift.
Etant donné le nombre limité d’objets, nous avons limité I’étude a deux intervalles
de redshift (z < 0.8 et z > 0.8) et avons tracé les fractions de chaque type morpho-
logique pour chaque intervalle. Nous avons utilisé ici les résultats de la classification
non-paramétrique afin de rester cohérents avec les comparaisons qui seront effec-
tuées dans la section 4.5 avec des données spatiales d’une part et parce qu’elle est
plus robuste jusqu’a des magnitudes plus faibles. Les résultats sont montrés dans
la figure 4.19.
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disque dominant bulbe dominant irréguliere

z=10.76 z=0.04

z =0.96 z =0.98 z2=1.28
by T
* s o
o du ..'-

z=1.09 z=1.37 z2=0.77

Fi1G. 4.18 — Exemples de classifications. Les tailles de I'images sont de 1.7 x 1.7

Nous avons tracé de méme, les estimations d’apres des mesures de fonctions de lu-
minosités par type spectral réalisées par Bolzonella et al. (2008) dans le cadre du
consortium VVDS. Les auteurs ont en effet établi les fonctions de luminosité dans la
bande K au repos, jusqu’a z ~ 1.5, a plusieurs intervalles de redshift et pour quatre
types spectraux définis par ajustement de spectres. Le premier type correspondant
a des spectres de galaxies précoces, les types deux et trois a des galaxies spirales
et le quatrieme type a des galaxies irrégulieres. En intégrant donc ces fonctions de
luminosités il est possible d’obtenir une estimation des densités de chaque type en
fonction du redshift comparable & nos mesures. Les types morphologiques ayant été
estimés différemment, il est intéressant d’analyser si les résultats sont compatibles.
Nous avons donc intégré les fonctions de Schechter en prenant comme limites d’inté-
gration les limites de complétude approximatives estimées dans le paragraphe 4.2.6
pour chaque intervalle de redshift. Nous avons de méme représenté comme référence
un cas de non-évolution depuis z ~ 0.2, c’est-a-dire, nous avons calculé les fractions
de chaque type a partir de la fonction de luminosité mesurée a z ~ 0.2.

On constate que les fractions estimées sont globalement compatibles, ce qui semble-
rait indiquer que l’estimation du type morphologique de maniére structurelle ou a
partir d’un spectre donnent des résultats cohérents. Cependant, nos deux points de
mesure sont compatibles de la méme maniere avec les prévisions du scénario non-
évolutif. Il est donc difficile de tirer des conclusions sures concernant I’évolution
des types morphologiques juste a partir de ces mesures. Notons cependant, que la
fraction petite de galaxies irrégulieres a grand z est obtenue également a partir de
I'intégration des fonctions de luminosité.
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F1G. 4.19 — Distribution en redshift des trois types morphologiques d’apres la classi-
fication non-paramétrique. L’échantillon a été divisé en deux intervalles de redshifts
(z < 0.8 et z > 0.8). Le redshift représenté est le redshift médian de chaque inter-
valle. Les histogrammes montrent les estimations d’apres les fonctions de luminosité
établies par Bolzonella et al. (2008) : en pointillés : pas d’évolution depuis z ~ 0.2
en trait interrompu : évolution suivant les mesures de Bolzonella et al. (2008). Noter
que I’échelle des redshifts commence a z = 0.2 car c’est a partir de ce redshift que
I’on dispose des données sur les fonctions de luminosité. Consulter le texte pour

plus de détails.
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4.5 Quantification des effets de k-correction morpholo-
gique

4.5.1 Comparaison globale

Nous avons également comparé nos résultats avec des données du télescope spatial
(HST) en bande i du relevé COSMOS. Soixante objets parmi les 79 analysés ont
une contre partie dans les images HST. Cette comparaison a comme but principal
I’estimation des effets de changement de bande dans la quantification de la mor-
phologie (k-correction morphologique, c.f. chapitre 2). En effet, lorsque 1’on observe
une galaxie & z ~ 1 en bande Ks, la bande équivalente au repos est autour de la
bande z alors que si elle est observée en bande I, la bande au repos est centrée dans
la bande B. Etant donné que les deux échantillons ont une tres haute résolution
angulaire et que l'on peut connaitre la morphologie pour les deux, ce sont d’excel-
lents candidats pour quantifier la k-correction. Nous avons donc classé ces objets
en utilisant la méthode de concentration et asymétrie (c.f. §. 4.3.3.1). Le plan C/A
a été étalonné de la méme facon que pour les données NACO. Le résultat de la
classification donne finalement : 32% + 1.6% de galaxies irrégulieres, 47% =+ 1.5%
de galaxies de type disque et 21% + 2.5% de galaxies de type bulbe. On observe un
certain nombre de différences dans les proportions de chaque type morphologique
dans la bande I et la bande Ks. En particulier, dans la bande I on trouve plus de
galaxies présentant une morphologie irréguliere. Si on regarde par ailleurs chaque
objet individuellement (Fig. 4.20) cette tendance est largement confirmée. Il existe
de grandes incertitudes de classement entre les irrégulieres en bande K et les disques
en bande I ainsi qu’entre les disques en bande I et les bulbes en bande K. La moi-
tié des galaxies dominées par un bulbe en bande K se retrouvent dominées par un
disque en bande I et plus de la moitié des disques en bande K sont classés comme
irrégulieres en bande I comme §’il existait une tendance a voir des types plus tardifs
lorsqu’on les observe vers des longueurs d’onde plus petites. Il faut tenir compte ce-
pendant, avant de tirer des conclusions définitives, du fait que ’analyse est faite sur
un petit nombre d’objets et que par conséquent des petites différences se traduisent
rapidement sur des grandes différences dans la figure 4.20.

Malgré tout, cette tendance est cohérente avec l'effet attendu : la bande I sonde en
effet des populations stellaires plus jeunes et par conséquent les régions de formation
stellaire peuvent faire apparaitre des inhomogénéités dans la galaxie qui la font
apparaitre sous une forme plus irréguliere. Une inspection visuelle révéle en effet
qu’une partie de ces galaxies classées comme irrégulieres dans la bande I sont en fait
des galaxies spirales bien résolues mais pas tout a fait symétriques (Tab. 4.5).



110 Chapitre 4. Morphologies avec OA

NACO ACS
type morph.  image  redshift image  type morph.

»

Disk dom. 1.090 Irr.
- I. |'
g ¥4
Irr. S 04223 Irr.
Disk dom. 0.6689 Irr.
- .
Bulge dom. 1.17460 Disk dom.
Disk dom. : 0.6689 % Irr.
LI T W Wiy
Disk dom. i I 08861 'ED-:.' Irr.

Disk dom. D 0.7394 I& Trr.

TAB. 4.5 — K correction morphologique : différences morphologiques entre les bandes
K (NACO) et I (HST). La taille des images est 1.7 x 1.7’
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Fic. 4.20 — Comparaison entre la bande K et la bande I : la figure montre la
probabilité pour qu’une galaxie soit classée de facon identique dans les deux bandes.
Les chiffres indiquent le nombre de galaxies.

4.5.2 Evolution morphologique

Ces différences sont-elles une manifestation des effets de k-correction ou s’agit-il
d’erreurs de classification des méthodes automatiques? Afin de mieux comprendre
cet effet, nous avons essayé de corriger des effets de changement de bande par
une méthode statistique. Si on arrivait en effet & « ramener » les morphologies des
deux échantillons dans un filtre commun (k-corriger), les deux résultats devraient
étre identiques si les différences proviennent uniquement des effets de k-correction.
Brinchmann et al. (1998) ont proposé une méthode qui consiste a simuler des ga-
laxies en utilisant des spectres réalistes, les redshifter et regarder le nombre d’objets
qui changent de classe morphologique. On peut alors définir un coefficient donnant
la fraction d’objets qui passent d’une classe X a une classe Y :

Nx_,
XY (4.3)

Dyyv —
XY NX

Il existe alors une relation entre le nombre d’objets observés dans une classe donnée
et le nombre d’objets appartenant réellement a cette classe :

N¢*=Nx+> NyDyx —Nx» Dxy (4.4)

Brinchmann et al. (1998) ont obtenu les coefficients permettant de passer de la
bande I observée a la bande R au repos pour des données HST. Etant donné que
le filtre utilisé pour leurs observations (F814W) est le méme que le notre, on peut
employer leurs coefficients pour obtenir les morphologies R au repos de nos données
spatiales pour pouvoir les comparer aux morphologies obtenues en bande Ks. La
bande R n’est pas tout a fait la bande au repos a z ~ 1 correspondant aux ob-
servations K mais devrait s’en rapprocher en premiére approximation. Ainsi, une
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fois le facteur de correction appliqué, il est possible de comparer les distributions
morphologiques corrigées avec celles observées avec NACO non corrigées.

Nous avons donc tracé a nouveau tracé 1’évolution morphologique sur deux inter-
valles de redshift (z < 0.8 et z > 0.8) en incluant cette fois la classification en bande
I « k-corrigée ». La figure 4.21 montre les résultats :

— A bas redshift (z < 0.8) Paccord entre les distributions en bande I corrigées et en
bande K non corrigées est raisonnable. Cela semble indiquer qu’a ces redshifts,
les effets de k-correction ne sont pas tres importants.

— A plus grand redshift la distribution en bande K estime une fraction plus impor-
tante de galaxies de type elliptique et nettement moins de galaxies irrégulieres.
La fraction de galaxies irrégulieres obtenues avec la bande Ks semble étre plus
en accord avec les mesures des fonctions de luminosités quoique l'incertitude est
grande. Cela peut étre du au fait que les coefficients calculés par Brinchmann
et al. (1998) sont plus susceptibles de contenir des erreurs a grand z. En effet,
étant donné que le calcul est basé sur un ajustement de spectres il est assez pro-
bable que les incertitudes deviennent plus importantes. Il se peut aussi que ce soit
une conséquence de la taille réduite de ’échantillon : des erreurs sur une petite
fraction peuvent en effet induire des différences importantes sur les distributions
globales. La résolution de ce point nécessiterait d'une augmentation significative
de I’échantillon.

4.6 Conclusions de 1’étude

J’ai présenté ’analyse morphologique de 79 galaxies dans l'infrarouge proche ob-

servées avec optique adaptative avec une résolution angulaire moyenne de 0.1".

Grace a des simulations intensives, nous avons pu montrer que malgré les difficultés

techniques, en particulier pour 'estimation de la FEP, I'optique adaptative permet

d’obtenir des morphologies de galaxies & z ~ 1 d’une maniere automatique, avec un
bon degré de confiance, bien adaptée donc a des grands relevés de galaxies :

— Les parametres galactiques peuvent étre estimés par ajustement d’un modele
analytique avec des erreurs plus petites que 20% jusqu’a une magnitude de Ky =
19. Cela est comparable aux résultats obtenus sur des données spatiales.

— Une morphologie plus qualitative a I’aide de méthodes non paramétriques clas-
siques peut étre obtenue jusqu'a Ky = 21 avec au moins 70% d’identifications
correctes.

Cela a permis donc d’obtenir, pour la premiere fois, une estimation de la distribution

morphologique entre z = 0.6 et z = 1.2 a partir de données dans l'infrarouge proche

a haute résolution angulaire. Le mélange morphologique global est : 64% + 4% de

galaxies tardives, 24% + 4% de galaxies précoces et 12% + 2.7% de galaxies irrégu-

lieres. La fraction élevée de galaxies irrégulieres (12% +2.7%) bien supérieure a celle



4.6. Conclusions de I’étude 113

1 T T T I T T T I T T T I T T T I T T T I T T T
[ DISQUES 1
08 - -
T S N e T ]
[ [ ]
04 - J
02 | ]
O : 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 ]
0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
1 T T T I T T T I T T T I T T T I T T T I T T T ]
B BULBES .
0.8 |- .
£ B
£ [ ]
3 06f ]
5 [ .
< 04} ]
02 f———— I ;F'J%t: -
O . 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1
0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
1 T T T I T T T I T T T I T T T I T T T I T T T ]
B IRREGULIERES T
0.8 |- .
0.6 i
0.4 | ]
T S e ]
02 | L @ .
T N =S
0 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 l--x-i--;--
0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
ZPHOT

F1a. 4.21 — Distribution en redshift des trois types morphologiques. On représente
également les données notre échantillon observé avec ACS (carrés). Les données
ACS sont corrigées pour étre vues dans la bande R au repos. Les données NACO
sont dans la bande Ks sans correction. Le redshift représenté est le redshift médian
de chaque intervalle.
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que l'on trouve dans I’Univers local confirme que le nombre de galaxies irrégulieres
augmente significativement avec le redshift. Nous avons abordé I’étude de 1’évolution
morphologique en comparant aux mesures a partir des fonctions de luminosité. Nos
mesures sont globalement compatibles avec celles obtenues a partir des fonctions
de luminosité par type spectral, cependant, I’échantillon est encore trop petit pour
pouvoir tirer des conclusions robustes sur I’évolution des populations de galaxies
elliptiques et spirales.

Un point crucial de cette étude résidait dans la quantification des effets de k-
correction. Nous avons pour cela comparé les résultats des classifications aux clas-
sifications obtenues sur les mémes objets dans le visible (HST). Encore une fois, le
nombre limité d’objets nous empéche de tirer des conclusions définitives. Il semble-
rait que les distributions visibles et infrarouges sont cohérentes pour ’échantillon a
z < 0.8. A plus grand z, les différences persistent méme apres application des coeffi-
cients de correction, en particulier pour la population de galaxies irréguliéres, moins
représentée dans la classification infrarouge. S’agit-il d’erreurs de classification ou
d’erreurs dans les facteurs de correction appliqués qui refletent donc des effets de
k-correction ?

La réponse a ces questions ouvertes passe donc nécessairement par I’observation d’un
échantillon statistiquement plus représentatif. Nous avons ainsi proposé a ’ESO un
programme d’observations plus systématique du champ COSMOS. Les caractéris-
tiques principales de ce programme sont présentées dans le chapitre 6.
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Abstract : Adaptive optics enables a better estimation of the morphological para-
meters of distant galaxies compared to seeing limited observations as shown in the
previous chapter. In this chapter we explore the pssibility of increasing the image
quality by means of deconvolution. I describe the basic principles of deconvolution
followed by some preliminary results on the NACO fields.

Resumen : Hemos tratado de demostrar en el capitulo anterior, que el uso de la
Optica adaptativa permite una mejora significativa de la calidad de la estimacion
de los parametros morfolégicos de las galaxias distantes. En el siguiente capitulo
se investiga la posibilidad del empleo de técnicas de deconvolucién para tratar de
mejorar la calidad de la imagen. Se describen en un primer lugar los principios ba-
sicos de la deconvolucién y se muestran algunos resultados preliminares sobre las
galaxias observadas.

L’optique adaptative permet d’améliorer la qualité de I’estimation de la morphologie
comme il a été présenté dans le chapitre précédent. La résolution angulaire obtenue
est, en effet, nettement supérieure a celle obtenue sans correction et la qualité de
I’estimation des parametres galactiques est comparable, dans certains domaines de
brillance, a celle obtenue sur des données spatiales. Dans ce chapitre on explore
la technique de déconvolution pour essayer d’améliorer un peu plus la qualité de
I'image. Je décris donc dans un premier temps les principes de base de la déconvo-
lution puis les résultats obtenus pour nos images de galaxies lointaines.
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5.1 Principe

Rappelons 'expression de I'image au foyer d’un télescope :
I(r) = (O* H)(r)+ N(r) (5.1)

ou O représente 'objet, H la FEP de I'instrument et N le bruit de mesure. Comme
nous ’avons vu dans les chapitres précédents, en présence d’atmosphere les fré-
quences plus grandes que \/rg se trouvent fortement atténuées. L’optique adapta-
tive permet de récupérer une partie de 'information en se rapprochant de la FEP
théorique du télescope qui a une fréquence de coupure a A\/D. La déconvolution
quant a elle, essaye de faire un pas de plus en accédant a ’objet avant convolution a
travers 'inversion de I’équation 5.1. Ce processus n’a pas pour but de récupérer des
informations au dela de la fréquence de coupure du télescope puisque celles-ci sont
completement absentes de 'image mais plutot de rétablir 'information de maniere
uniforme dans tout le domaine spectral jusqu’a la fréquence de coupure, comme si
la FTO était une fonction porte uniforme. En effet, méme avec une correction par-
faite, la FTO du télescope n’est pas distribuée uniformément dans tout le domaine
spectral, les hautes fréquences étant plus atténuées que les basses fréquences. La
déconvolution redistribue I'information dans toutes les fréquences permettant ainsi
une augmentation du contraste de I'image.

Avant de poursuivre avec I’exposé, je réponds a une question que le lecteur pourra
se poser a ce stade : s’il est possible de remonter a I’objet en inversant ’équation 5.1
pourquoi utiliser alors 'optique adaptative? En fait, comme je le montrerai par la
suite, le probleme d’inversion est complexe, en particulier a cause de la présence du
bruit inconnu. Il appartient & la famille des problemes « mal posés » qui n’a pas
de solution unique ou qui demande des hypotheses supplémentaires. La restitution
des fréquences intermédiaires est d’autant plus facile que la perte d’information est
petite.

La déconvolution se présente donc ici comme un complément de I'optique adapta-
tive : la correction apportée par la deuxieme permet d’améliorer les performances de
la premiere. Nous nous interrogeons donc sur le fait de si I’application de la décon-
volution & nos images de galaxies lointaines présentées dans le chapitre précédent
peut apporter un gain dans la détermination de la morphologie.

5.2 Meéthodes de déconvolution

L’objectif principal est donc d’inverser I’équation 5.1. Dans l’espace de Fourier,
la convolution devient une multiplication. Le probleme d’inversion semble donc
simple : il suffirait de diviser la transformée de Fourier de I'image par celle de la
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FEP et en revenant dans I’espace réel, on obtiendrait la FEP de ’objet. Cela produit
malheureusement une image extrémement bruitée. En effet, étant donné que la FEP
prend des valeurs tres petites aux hautes fréquences, la division implique une tres
forte amplification du bruit.

5.2.1 Maximum de vraisemblance

Il est donc indispensable de prendre en compte la statistique du bruit dans le proces-
sus de minimisation. Les méthodes classiques employées en astronomie sont de type
probabiliste, c’est a dire qu’on essaye de trouver ’objet qui maximise la probabilité
d’avoir observé cette image ou ce qui revient au méme on maximise la probabilité
de I'image connaissant l’objet (mazimum de vraisemblance) :

Ony = arg mazxo Pr(1/0) (5.2)

ce qui est équivalent a minimiser ’anti-logarithme de cette probabilité :

Eyy = —In[Pr(1/O)] (5.3)

Pour résoudre le probleme, il faut donc supposer une statistique de bruit. Pour un
bruit gaussien par exemple, la solution revient a une simple inversion. Dans le cas
d’un bruit de Poisson, une solution fut proposée par Lucy (1974). Cette solution
a cependant tendance également a amplifier le bruit. Afin de réduire ces effets, la
minimisation est arrétée avant convergence par un critére plus ou moins arbitraire.

5.2.2 Maximum a posteriori

Une autre fagon de pallier le probleme est une approche bayesienne proposée par
Ridolfi & Idier (2001). Dans ce cadre, on essaye de maximiser la probabilité de
lobjet connaissant l'image observée (maximum a posteriori, MAP) :

Onrap = arg mazoPr(0O/I) (5.4)

La formule de Bayes permet d’estimer cette probabilité en introduisant un & priori
sur 'objet :
Pr(I/0O) x Pr(0)

Pr(O/I) = Prl)

(5.5)

Etant donné que la probabilité de I'image vis-a-vis de 'objet est constante, le critére
a minimiser devient :

Eyrap = Eyy + Epm'm« = fln[Pr(I/O) — ln[PT(O)H (5.6)
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Le terme Epyio, est appelé terme de régularisation et donne en fait une ou plusieurs
contraintes a I’objet, empéchant ainsi 'amplification du bruit aux hautes fréquences.
1l existe plusieurs types de régularisations que 1’on peut appliquer. La régularisation
quadratique considere que 'objet est gaussien est que la différence entre ce dernier
et sa moyenne est stationnaire :

By - ;¥ I7F(0) (0 5

ol Sp est la densité spectrale de 'objet. Celle-ci peut étre modélisée avec peu de
parametres (Conan et al., 1998) :

K

%0 = T/ fop

(5.8)

ou fp est inversement proportionnelle & I’étendue spatiale de 'objet et p caractérise
la douceur de 'objet. Finalement on ajoute souvent un parametre (u) permettant
d’ajuster le poids accordé a la régularisation :

Eniap = Eyv + 10 X Erg (5.9)

Ainsi, si u est trop grand 1’a priori sur 'objet domine et on reconstruit un objet
trop lisse et au contraire si u est trop petit, on retrouve le cas de I'estimateur par
maximum de vraisemblance qui peut fournir un objet trop bruité. Avec une telle
modélisation les sauts brusques qui pourraient se trouver dans 'objet ne sont pas
bien reproduits cependant.

Pour faire face a ce type d’objets ayant de forts sauts en densité, on introduit
un autre type de régularisation. Un objet peut étre en effet doux localement mais
avoir des sursauts d’intensité aux bords ou a I'inverse. La méthode de régularisation
L1-L2 (Green, 1990; Mugnier et al., 2001, 2004) permet justement de pénaliser les
gradients faibles d’intensité entre les pixels (dus au bruit probablement) tout en
restaurant les forts gradients :

AO AO

Erips = Mm[T —In(1+ T)] (5.10)

ol AO est le gradient de 'objet par rapport a la dimension spatiale.

Dans cette expression, si AO est petit (variations faibles dans I'image), le second
terme domine et pénalise fortement les gradients d’intensité (aprés un développe-
ment a lordre 2, il devient un critere quadratique). L’objet tend donc a devenir
lisse. Si au contraire le gradient est grand, ’expression se rapproche d’une forme
linéaire permettant de restaurer les forts contrastes.

La difficulté majeure de ce type de méthode est I’ajustement des deux parametres
J et p. Le parametre 0 permet justement d’ajuster le passage entre les 2 régimes (li-
néaire et quadratique) et p mesure le poids accordé a la régularisation comme pour
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la régularisation quadratique simple. Un mauvais ajustement de ces parametres
peut donc mener a un objet trop lissé (si u est trop grand par exemple) ou trop
bruité (si § est trop petit).

Une contrainte additionnelle, appelée contrainte de positivité peut étre rajoutée.
En effet, I'objet est caractérisé tout simplement par une distribution d’intensité;
toutes les valeurs doivent donc étre positives. L’introduction de cette information
complémentaire facilite en effet la minimisation.

5.2.3 Déconvolution myope

En pratique, la FEP des observations n’est pas connue avec exactitude (c’est spécia-
lement le cas pour nos observations). Une erreur dans I'estimation de celle-ci peut
malheureusement induire des erreurs importantes dans I’estimation de ’objet. Une
solution passe par estimer conjointement la galaxie et les parametres de la FEP.
C’est le principe de la déconvolution aveugle proposé par un certain nombre d’au-
teurs (Ayers & Dainty, 1988; Lane, 1996; Thiebaut & Conan, 1995). L’inconvénient
de cette approche est I’augmentation non négligeable du nombre d’inconnues.

Une approche intermédiaire a été proposée par (e.g. Conan et al., 1998) qui consiste
a rajouter un troisieme terme de régularisation portant sur la FEP dans ’approche
Bayesienne :

Pr(I/O,H) x Pr(O) x Pr(H)

Pr(I)

ou H désigne la FEP. Cette facon d’aborder le probleme est appelée déconvolution

Pr(O/H,I) =

(5.11)

myope.

5.3 Application au champ NACO

Nous avons réalisé un travail préliminaire afin de déterminer les gains éventuels

d’une déconvolution sur les images NACO. Tout d’abord insistons sur le fait que

la déconvolution sur nos images est un travail particulierement difficile & cause de
plusieurs aspects :

— D’une part, il s’agit d’objets petits avec un rapport S/B faible. L’identification
des bords de 'objet n’est donc pas évidente.

— De plus, la déconvolution requiert une bonne estimation de la FEP pour inver-
ser proprement I’équation 5.1. Ce point est spécialement délicat dans notre cas,
comme il a été expliqué dans le chapitre précédent, ol la FEP est variable dans
le champ.

— Finalement, nos données sont sous-echantillonées de presque un facteur deux (c.f.
chapitre 4). Des effets d’aliasing peuvent donc poser des problémes importants
lors de I'inversion de 1’équation 5.1

Nous avons voulu tout de méme réaliser une étude préliminaire afin de quantifier

ces difficultés plus proprement. Nous avons pour cela employé le logiciel MAAD
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disponible en ligne!' développé par Eric Thiébaut.

En utilisant comme estimation de la FEP celle reconstruite par la méthode exposée
dans le chapitre 4, nous avons réalisé une déconvolution d’un des champs observés
(STAR1). Celle-ci a été effectuée par la méthode de maximum a posteriori avec une
régularisation L1-L2 et une contrainte de positivité.

Les résultats pour trois objets sont montrés dans la figure 5.1. J’aimerais insister a
ce stade sur le fait qu’il ne s’agit ici que de résultats au premier ordre. Les images
montrent effectivement un léger gain en résolution, les contours apparaissant plus
contrastés de maniere générale. Dans la premiere galaxie on devine méme un struc-
ture de type bras spiral qui n’apparait pas dans I'image avant déconvolution.

820 840 860 880 900 920 940 820 840 860 880 900 920 940

300 350 400 450 300 350 400 450

950 950

900 900

850 850

800 800

750 750

700 700
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Fig. 5.1 — Exemple de déconvolution par maximum a postériori de trois objets
du champ. Colonne de droite : Galaxie avant déconvolution. Colonne de gauche :
Galaxie apres déconvolution.

Il peut s’agir cependant d’artefacts de déconvolution, c’est-a-dire de structures qui
sont crées artificiellement & cause des a priori introduits sur 1'objet. Afin d’enlever
cette ambiguité, une étude plus poussée est requise. En particulier une estimation
plus fine de la FEP serait nécessaire. Ce point est extrémement compliqué pour

"http://isis.iap.fr:8080/MAAD/
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nos observations ou nous ne disposons que de tres peu d’étoiles dans le champ (c.f.
chapitre 4).
Nous avons malgré tout envisagé une telle possibilité, en deux temps :

1. Paramétrer les variations de la FEP par une loi simple & partir d’un ajuste-
ment d’un modele asymétrique comme celui présenté dans le chapitre précé-
dent. L’idée est relativement simple : il suffit d’ajuster ce modele asymétrique
sur I’ensemble des étoiles du champ afin d’essayer de trouver une loi simple
qui donne I’élargissement de la largeur & mi hauteur en fonction de la distance.
L’application de cette loi par la suite, permet donc d’obtenir une estimation
de la FEP dans tout le champ. Pour les champs ou il n’y aurait pas d’étoiles
on appliquerait la loi obtenue a partir des autres champs quitte a I'ajuster
finement dans la deuxieme étape.

2. Réaliser une déconvolution myope, c’est-a-dire estimer simultanément la FEP
et I'objet par une approche Bayesienne avec un critere de régularisation.

Apres réflexion et suite a un certain nombre de discussions avec des spécialistes de la
déconvolution, nous avons décidé cependant d’arréter le travail a ce stade. En effet
la raison principale est le rapport entre le gain que la déconvolution pourra apporter
au travail morphologique et I'effort que celle-ci requiert pour ce type d’observations
en particulier. Tout d’abord interrogeons nous sur le but scientifique de ces données.
Comme il a été exposé auparavant, il s’agit d’effectuer une étude statistique sur la
morphologie. Ce qui nous intéresse est finalement une vision globale et non pas un
objet en particulier. La déconvolution peut en effet permettre de faire apparaitre
certains détails (comme les bras spiraux dans ’exemple ci-dessus) et peut étre tres
utile pour une étude détaillée d’'une galaxie unique. Notre objectif est cependant de
réaliser une étude automatique et statistique. Dans I'idéal on voudrait refaire toute
I’analyse morphologique présentée dans le chapitre 4 sur les images déconvoluées.
Le risque d’introduire des artefacts de déconvolution (vue la difficulté du probléeme)
qui peuvent biaiser ’estimation morphologique est important. De plus, étant donné
le bas rapport S/B des objets, le gain attendu de la déconvolution (d’apres 'avis
des spécialistes consultés) ne devrait pas étre tres important.

5.4 Sommaire et conclusions

Nous avons exploré dans ce chapitre la possibilité de déconvoluer les images de
galaxies lointaines observées avec optique adaptative. Le but étant de gagner en
contraste. La déconvolution est particulierement difficile ici puisque les objets sont
faibles, la FEP est mal connue et les données son sous-échantillonnées. Le probleme
évoqué récemment a la réunion scientifique SPTE de Marseille (2008) a été reconnu
par tous les participants comme tres difficile et demandant un gros effort a la fois
théorique et sur 'obtention de données secondaires facilitant la reconstruction de
la FEP (e.g. profils de Cn?, covariance de ’analyseur de surface d’onde).
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Nous avons malgré tout réalisé une déconvolution sur I'un des champs par la mé-

thode de maximum a posteriori avec une régularisation L1-L2 afin d’obtenir un

premier retour. Nous obtenons un léger gain sur quelques objets apres une inspec-

tion visuelle. Artefacts ? Gain réel 7 Un travail plus poussé requiert une estimation

propre de la FEP et une quantification des effets de sous-échantillonage. Nous avons

réfléchi a plusieurs fagons d’aborder le probleme. Cependant, finalement nous avons

décidé d’arréter le travail a ce stade a cause de plusieurs raisons :

— On ne s’attend pas a avoir un gain trés important étant donné la difficulté du
probleme ;

— 1II existe un risque d’introduire des artefacts susceptibles de nuire ’estimation
morphologique.
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Abstract : We describe a Large Programme proposal which has been submitted
to ESO. The main goal is to study the build-up of the Hubble sequence using the
morphological information offered by AO imaging in the K-band. The proposal amis
at observing ~ 800 objects in a ~ 70(")? area in the COSMOS field. At the moment
of writing this report, the proposal is not yet accepted despite the optimistic com-
ments from the OPC. The proposal can be found in appendix C

Resumen : El presente capitulo describe un programa de observaciones propuesto
a la ESO durante el transcurso de la tesis doctoral. El objetivo principal es el es-
tudio de la construccién de la secuencia de Hubble mediante el analisis morfolégico
de ~ 800 galaxias contenidas en un 4rea de ~ 70(’)? observadas en la banda K con
Optica adaptativa.

L’exploitation des données du programme pilote nous a permis d’étalonner les per-
formances de I'optique adaptative pour étudier la morphologie de galaxies a grand
redshift. Nous avons vu en effet que malgré les difficultés techniques, on atteint une
résolution nettement supérieure qu’avec des télescopes terrestres sans correction et
que la qualité de la morphologie obtenue est comparable (jusqu'a Kap—21) a celle
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obtenue avec le télescope spatial. Dans ce contexte, nous avons décidé de proposer
un programme d’observation plus large, visant a étudier la construction de la sé-
quence de Hubble au cours du temps. Le programme s’inscrit dans le cadre d’un
Large Programme ESO dont je suis le « chercheur principal » et est le résultat de
la collaboration entre 10 instituts de recherche de 5 pays européens (c.f. annexe C).
La proposition a été envoyée a 'ESO mais malgré les commentaires tres positifs
du comité de sélection elle n’a pas été acceptée. Il est en particulier demandé de
vérifier les performances obtenues avec une étoile laser.

Etant donné cependant que la préparation de ce programme d’observations a occupé
une partie non négligeable de mon travail et qu’il va étre probablement soumis une
nouvelle fois, il m’a semblé important de décrire brievement les caractéristiques
principales de celui-ci. Pour plus de détails, consulter 'annexe C contenant une
copie de la proposition envoyée.

6.1 Construction de la séquence de Hubble depuis z ~ 1
a ’aide d’observations d’OA avec étoile laser

6.1.1 Caractéristiques principales du programme

L’objectif principal du programme et d’observer une aire de ~ 70()* dans les champs
COSMOS avec le systeme d’optique adaptative NAOS/CONICA du VLT asservi
par une étoile laser dans la bande K (2.12um) afin d’obtenir des données sur
~ 800 objets. Comme il a été dit dans les chapitres précédents, ce programme
présente un double intérét. D’une part, les observations dans le proche infrarouge
permettent de sonder des populations stellaires vieilles autour de z ~ 1 et on est
donc moins sensibles aux effets de k-correction morphologique. D’autre part, la tres
haute résolution angulaire obtenue (~ 0.1") permet une étude de la morphologie
avec une qualité comparable avec celle du télescope spatial dans le visible comme il
I’a été prouvé a l'aide du programme pilote. Le fait d’utiliser une étoile laser est une
nouveauté importante par rapport au programme pilote et comme je le montrerai
par la suite (§ 6.1.5), elle présente un certain nombre d’intéréts. Etant donné que les
champs observés appartiennent au relevé COSMOS nous aurons acces aux redshifts
photométriques de tous nos objets mais aussi & un certain nombre de redshifts
spectroscopiques (zCOSMOS). Ceci permettra donc d’analyser pour la premiere
fois, I’évolution des comptages, des luminosités, des fonctions de corrélation ainsi
que d’autres estimateurs d’évolution pour les 3 types morphologiques principaux
(elliptique, spiral, irrégulier) sur au moins deux intervalles de redshift a partir de
données infrarouges a tres haute résolution angulaire.
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6.1.2 Objectifs scientifiques

On espere donc obtenir de 1’ordre de 800 objets avec une résolution moyenne de 0.1
allant jusqu’a un redshift de z ~ 1.5 et une profondeur de Ky < 22. Il s’agit donc
d’un gain d’un facteur 10 en nombre d’objets. En combinant les morphologies obte-
nues sur ces objets avec les redshifts du relevé COSMOS, on essayera de répondre
a quelques unes des questions soulevées lors du chapitre introductif.

— Quand les galaxies ont-elles formé leurs étoiles ? Comme on I’a vu, histoire de la
formation des galaxies elliptiques en particulier pose toujours des probléemes. Ce
sont-elles formées apres un épisode violent de formation stellaire a des redshifts
trés élevés ou alors évoluent-elles par fusion de plus petites entités ? L’étude de
I’évolution de la fonction de luminosité par type morphologique (e.g. Ilbert et al.,
2006) est un outil puissant pour essayer de répondre a ces questions puisqu’elle
permet de suivre I’évolution de chaque population. Aujourd’hui, il est admis que
I’activité de formation stellaire dépend de la masse de la galaxie ; les galaxies plus
massives formant des étoiles plus rapidement (downsizing). Cependant, la plupart
de ces travaux sont basés sur I’étude de morphologies dans le visible (avec HST)
ou en employant des couleurs. Les résultats pourraient étre affectés par des effets
de k-correction morphologique que ’on peut limiter en obtenant les morphologies
dans le proche infrarouge.

— Comment évolue le tauzr de fusion ? Dans un scénario de formation de structures
hiérarchique (c.f. chapitre 1), les fusions de galaxies sont censées jouer un role
clef dans I’évolution de celles-ci. Cependant, d’un point de vue observationnel,
les effets des fusions sur I’assemblage de la masse et la formation stellaire n’est
toujours pas bien éclairci. Les études précédentes, encore une fois basées pour la
plupart sur des morphologies HST, obtiennent des résultats incertains (Conselice,
2003; LeFevre et al., 2000). Des données en infrarouge a tres haute résolution vont
donc permettre de sélectionner les paires de galaxies en fusion sans étre biaisé par
la présence de zones de formation stellaire, plus visibles dans les bandes bleues.

— Ou les galazies acquiérent-elles leur morphologie ? 1’environnement, comme on
I’a dit a plusieurs reprises dans ce manuscrit, a une influence importante sur
I’évolution des galaxies. La présence de plus de galaxies elliptiques dans les zones
plus denses de I'Univers semble indiquer que I’évolution se fait plus rapidement
dans ces zones (e.g. Meneux et al., 2006). Encore une fois ces études sont basées
sur une sélection morphologique utilisant des couleurs ce qui peut introduire des
biais.

6.1.3 Des outils préts

Le travail réalisé pendant la these m’a permis de mettre en place les outils nécessaires
pour une exploitation rapide des données. Ainsi, le plan de travail s’organise en deux
étapes :
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1. Analyse morphologique : On analysera les objets plus brillants (K<19)
avec une décomposition bulbe/disque puisque le travail sur le programme pi-
lote a permis de prouver que, pour ces objets, I’erreur dans la détermination du
rapport B/T est de 'ordre de 20% (c.f. chapitre 4). Pour les objets plus faibles
on réalisera une étude non-parmétrique en employant une méthode améliorée
développée pendant ma these (GalSVM) que je présenterai dans le deuxieme
partie de ce manuscrit. Cela permettra d’obtenir le type morphologique avec
au moins un taux de réussite de I'ordre de ~ 80%.

2. Grandeurs statistiques : Les galaxies vont étre ensuite séparées en deux
intervalles de redshift. Pour chaque intervalle de « redshift — type morpholo-
gique » on mesurera la fonction de luminosité en utilisant les codes développés
dans le cadre du consortium VVDS. D’apres Zucca et al. (2006) il faut au
moins 30 objets par intervalle pour une estimation correcte des fonctions de
luminosité. Cela contraint donc le temps d’exposition nécessaire pour mener
a bout ce programme (c.f. annexe C).

6.1.4 Du neuf par rapport & NICMOS ?

L’objectif principal du programme est d’obtenir des morphologies en infrarouge
proche a tres haute résolution. Est-il possible de réaliser ce travail depuis ’espace
actuellement ? Le télescope spatial Hubble est en effet équipé d’une caméra infra-
rouge (NICMOS) et un relevé est en train d’étre réalisé dans le cadre du consortium
COSMOS en bande H (1.6um). On peut donc se demander si le programme pré-
senté ici apportera un gain significatif par rapport a ce relevé.

Les images NICMOS ont une taille de pixel de 0.1" et une résolution moyenne de
0.28". Les donnés du programme pilote ont un pixel deux fois plus petit (0.054”)
et une résolution moyenne deux fois meilleure (~ 0.17). De plus, la procédure de
reconstruction de la FEP présentée dans le chapitre 4 permet d’obtenir une FEP
avec une taille de pixel de 0.027 . Comme on peut 'apprécier dans la figure 6.1
ceci représente un gain crucial puisque d’apres les données du programme pilote, la
plupart des objets ont un rayon caractéristique plus petit que 0.3".

6.1.5 Une nouvelle approche, 1’étoile laser

La stratégie d’observation du programme incorpore une nouveauté importante par
rapport au programme pilote : I'utilisation d’une étoile laser pour asservir la boucle
d’optique adaptative. Dans le chapitre 3 on a vu que la correction par optique
adaptative nécessite d’une source brillante de référence afin de mesurer les aberra-
tions du front d’onde. Ce dernier point pose un probléme en particulier pour des
applications cosmologiques car les champs observés sont souvent pauvres en étoiles
brillantes, ce qui limite donc fortement le choix des objets observables. Afin de
pallier ce probleme Foy et Labeyrie ont proposé en 1985 l'utilisation d’une étoile
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F1G. 6.1 — Gauche : Distribution des rayons contenant la moitié du flux pour les 79
objets analysés dans le programme pilote. Droite : Comparaison des profils radiaux
des FEP de NICMOS et de NACO.

laser. Le principe consiste a exciter les atomes de la couche de sodium située a une
altitude de ~ 90km dans 'atmosphere a I’aide d’un laser afin de créer une source
d’asservissement artificielle. Cela permet de s’affranchir du besoin d’avoir une étoile
assez brillante dans le champ. Il faut malgré tout la présence d’une étoile naturelle,
méme si plus faible, pour mesurer un mode d’aberration (le tip-tilt) qui n’est pas
mesurable avec une source artificielle.

Un systeme d’étoile laser est disponible depuis 2006 au VLT. Nous avons donc décidé
de I'utiliser pour nos observations pour quatre raisons fondamentalement :

— L’étoile laser émettant dans le visible uniquement, elle n’est pas visible sur les
images scientifiques. Il n’y a donc pas d’aire perdue a cause de ’étoile guide
saturée comme dans les premieres observations (c.f. Fig. 4.5). Cela diminue donc
le temps d’exposition nécessaire pour obtenir le méme nombre d’objets.

— Le fait de ne pas sélectionner les champs autour d’étoiles tres brillantes permettra
stirement d’obtenir plus de redshifts spectroscopiques étant donné que les zones
proches de ces étoiles sont souvent masquées dans un relevé spectroscopique.

— La FEP obtenue ainsi que la correction sera plus homogene dans ’ensemble des
champs puisque la source d’asservissement reste inchangée.

— Finalement, la résolution obtenue, d’apres les simulations, devrait étre tres simi-
laire ou méme meilleure qu’en employant une étoile guide naturelle (Fig. 6.1).
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6.1.6 Reéactions aux premieres soumissions

Le programme a été soumis trois fois. Dans tous les cas les réactions du comité ont
été positives :

"There is a clear need for morphological information for galaxies well above z=1,
and the panel recognises this and feel that the goals of the project are valuable and
the COSMOS field is clearly the right field to study in view of the supporting infor-
mation. This proposal also aims to make good use of the adaptive optics imaging
facilities at ESO.”

Les questions posées concernent essentiellement le gain par rapport a NICMOS.
Une comparaison plus exhaustive sera donc menée avant la prochaine soumission
afin de comparer correctement les FEP obtenues avec les deux instruments.

6.2 Nouveaux enjeux de 'optique adaptative

Comme nous avons pu le voir, I'utilisation de I'optique adaptative classique pour
I'observation de grands champs cosmologiques est une application extréme de la
technique. La plus grande limitation est sans doute 1’étroitesse du champ isolpla-
nétique et donc l'impossibilité de pouvoir observer des grands champs avec une
correction uniforme. L’utilisation de télescopes au sol pour ’observation de galaxies
lointaines est, malgré cela, une priorité et un des objectifs principaux de la nouvelle
génération de télescopes (Extremely Large Telescopes ou ELTs) ayant plusieurs di-
zaines de metres de diametre.

De nombreux travaux visant a développer de nouvelles techniques d’OA grand

champ sont donc en cours. Globalement deux nouveaux concepts ont émergé :

— L’optique adaptative multiconjuguée (MCAO, Multi Conjugate Adaptive Optics).
Ce concept a été proposé pour la premiere fois par Dicke (1975) et repris par Be-
ckers (1988). L’idée principale est d’utiliser plusieurs étoiles d’analyse dans le
champ afin d’accéder a une connaissance du volume de turbulence plus complete.
Plusieurs miroirs déformables sont alors utilisés pour corriger la turbulence (Tal-
lon et al., 1992; Fusco et al., 2000). Le principe est illustré dans la figure 6.2. Les
systemes actuellement en cours d’élaboration visent & obtenir une correction uni-
forme et proche de la limite de diffraction sur des champs de 1 a 2 minutes d’angle
en utilisant de 2 & 3 miroirs déformables. Le probleme majeur de cette technique
est probablement la nécessité d’'un nombre important d’étoiles brillantes ce qui
est, encore une fois, rare dans les champs d’intérét cosmologique. L’utilisation
d’une constellation d’étoiles laser est une solution envisageable qui commence a
fournir des résultats prometteurs (Lloyd et al., 2006). Récemment un démons-
trateur a été installé au VLT (MAD, Marchetti et al., 2003) et proposé a la
communauté pour réaliser des tests de performances.

— L’optique adaptative multi-objet (MOAQO, Mulit Object Adaptive Optics). Cette
technique a été congue spécifiquement pour des applications cosmologiques (Puech
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F1G. 6.2 — Illustration du concept d’optique adaptative multi conjuguée (MCAO).
[Source : ESO]

et al., 2006). L’idée de base est que dans les relevés de galaxies il est nécessaire,
certes, d’observer des grands champs, cependant on ne s’intéresse qu’aux objets
du champ et non pas au champ en entier. Il suffit donc de corriger les zones autour
des objets d’intérét scientifique. Pour cela il faut qu’il y ait des étoiles brillantes
relativement proches de chaque galaxie a analyser ce qui pose encore une fois un
probléme mais 'utilisation d’étoiles lasers est envisageable. La figure 6.3 illustre

cette technique.
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Conclusions de la premiere
partie

J’ai voulu montrer dans la premiere partie de cette these que l'optique adaptative
peut étre employée pour analyser des morphologies de galaxies lointaines dans 1’in-
frarouge proche. Grace a ’analyse sur un échantillon de 79 galaxies réelles obtenu a
partir de mesures profondes avec le systéme NACO du VLT, j’ai pu montrer que des
performances similaires & des données spatiales dans le visible (HST/ACS) peuvent
étre obtenues au moins pour les objets plus brillants que Kap = 21. J’ai obtenu
ainsi la premieére estimation quantitative de I’évolution morphologique en trois types
a partir de 'imagerie infrarouge. Cependant, il existe encore de nombreuses limi-
tations, la principale étant probablement la taille des champs observables. De nos
jours, réaliser une étude sur un échantillon représentatif en utilisant des données
d’optique adaptative requiert donc un nombre important d’heures d’observations
et un travail complexe de réduction. Les nouvelles techniques d’optique adaptative
en cours de développement (en particulier MOAO) et 'avénement des télescopes
extrémement grands, vont probablement résoudre le probleme. Aujourd’hui, les res-
sources disponibles a 1’échelle planétaire étant assez limitées, un tel programme se
heurte a une concurrence tres forte. J’ai voulu, tout de méme, réaliser une étude
plus complete pendant la durée de ma these sous forme d'un ESO Large Programme
mais ceci n’a encore été malheureusement pas possible.

L’obtention de morphologies de galaxies a grand redshift dans l'infrarouge reste
malgré tout un besoin important pour les études d’évolution de galaxies. Les dif-
ficultés rencontrées a I’heure d’obtenir du temps d’observation pour obtenir un
échantillon a haute résolution angulaire m’ont mené & me poser la question : est-il
possible d’obtenir une information morphologique a partir de données limitées par
le seeing 7 En effet, des relevés profonds en infrarouge proche limités par le seeing
mais dans de tres bons sites et couvrant une aire du ciel importante sont disponibles
actuellement. J’ai donc commencé une réflexion sur des améliorations éventuelles
aux techniques d’estimation morphologique afin de les appliquer a des données a
plus basse résolution angulaire. Les résultats de ces recherches sont présentés dans
la deuxieme partie de cette these.
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Morphologies automatiques non
paramétriques sur des données
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Morphologies non
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Abstract : This chapter is a complement for chapter 2 in which non-parametric
methods are described. I focus here more precisely on the main limitations of these
methods in order to better understand the new elements that will be presented in
the following chapters.

Resumen : Se trata de un capitulo introductorio que ha de ser visto como un
complemento al capitulo 2 en el que se presentan las caracteristicas principales de
los métodos no paramétricos de estimacién de morfologia. Se presentan pues aqui
las limitaciones principales de este tipo de métodos con el fin de mejorar la com-
prension de las mejoras aportadas, que seran presentadas en los capitulos siguientes.

Dans le deuxieme chapitre j’ai décrit les méthodes non paramétriques pour estimer
les morphologies de galaxies lointaines. Celles-ci se basent sur la mesure de para-
metres corrélés avec le type morphologique de la galaxie. J’ai voulu apporter un
certain nombre d’améliorations a ces méthodes afin de les rendre plus générales et
de pouvoir les appliquer a des données limitées par le seeing. Elles seront présentées
dans les chapitres qui suivent. Il me semble cependant nécessaire, pour mieux les
comprendre, de revoir d’abord précisément 1’état d’art de ces méthodes et leurs
principales limitations.
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7.1 Survol historique

Comme il a été dit, Abraham et al. (1994) et Abraham et al. (1996) définirent
deux parametres, concentration et asymétrie, qui présentent une forte corrélation
avec le type morphologique de la séquence de Hubble. Ils montréerent qu'une re-
présentation sur un plan (le plan C/A) de ces deux parametres permet de définir
différentes zones peuplées par des types morphologiques différents. Les galaxies el-
liptiques sont concentrées et symétriques et se retrouvent donc en bas a droite du
plan C/A alors que les galaxies plus tardives sont moins concentrées et plus asymé-
triques et tombent donc en haut a gauche.

Le probleme principal de ce type de parametres est leur dépendance avec les condi-
tions d’observation et avec le redshift (c.f. chapitre 2). De nombreux auteurs ont
donc apporté des modifications afin de les rendre plus robustes (e.g. Brinchmann
et al., 1998; Wu, 1999; Bershady et al., 2000; Conselice et al., 2000).

De plus, d’autres parametres ont également été proposés, chacun apportant des in-
formations légerement différentes sur la galaxie : le parametre de smoothness (S)
introduit par Conselice et al. (2003) et qui a donné lieu a une classification a trois
parametres appelée CAS, le coefficient de gini (Abraham et al., 2003) et le My
(Lotz et al., 2004). Tous ces parameétres ont été définis dans le chapitre 2.

7.2 Plus de deux parametres ?

Chacun de ces parametres apporte une information différente concernant la ga-
laxie. Une question intéressante est de savoir si I'utilisation simultanée de tous ces
parametres peut, dans certaines conditions, améliorer les performances de la clas-
sification. Répondre a cette question n’est malheureusement pas possible avec les
techniques actuelles. En effet dans les approches classiques, les zones dans ’espace
de parametres sont définies en tracant des frontiéres linéaires manuellement. Cette
tache est simple sur le plan C/A original & deux dimensions, devient un peu plus
complexe dans 'espace CAS & 3 dimensions et impossible si on augmente encore
le nombre de parameétres. Bershady et al. (2000) ont réalisé la premiere tentative
d’analyse multi-dimensionnelle dans un espace a 4 dimensions contentant la concen-
tration, I'asymétrie ainsi que des informations de couleur et de luminosité. Ils trou-
verent des corrélations entre ces parametres et définirent six plans bi-dimensionnels
sur lesquels ils réaliserent la classification finale. Leur approche utilise donc I'in-
formation des 4 parametres mais la classification finale continue & se faire en 2D.
Plus récemment dans le cadre du consortium COSMOS, Scarlata et al. (2006) ont
proposé un systeme de classification multi-dimensionnel en réalisant une analyse
par composantes principales dans un espace a 5 dimensions. Le systéme est ce-
pendant construit spécifiquement pour étre appliqué a des données du télescope
spatial.
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7.3 Etalonnage de I’espace de parametres ?

Un autre point fondamental est ’étalonnage de I’espace de parameétres. On a vu en
effet que les valeurs des parametres dépendent, entre autres, des conditions d’obser-
vation. Autrement dit, il n’existe pas des seuils absolus qui puissent nous permettre
d’affirmer : « si la concentration est plus grande que ce seuil, alors il s’agit toujours
d’une galaxie elliptique ». Il est donc treés important, avant de réaliser une classifi-
cation, d’étalonner I’espace pour cette application en particulier.

L’approche classique consiste a réaliser I’étalonnage en utilisant un échantillon lo-
cal pour lequel on connait bien le type morphologique et garder les mémes fron-
tieres pour classer I’échantillon lointain (Abraham et al., 1996). Cette approche ne
tient évidemment pas compte ni des variations a cause de la longueur d’onde (k-
correction) ni des conditions spécifiques des observations & analyser.

Une autre approche consiste a sélectionner directement une fraction de ’échantillon
a classer et réaliser un classement a l'oeil (Menanteau et al., 2006; Scarlata et al.,
2006). Cette approche prend en compte les conditions d’observation mais requiert
cependant une résolution angulaire élevée ainsi qu'un bon rapport S/B. Cela est
donc envisageable pour des observations spatiales mais devient plus compliqué pour
des observations a plus basse résolution. De plus, méme pour les données spatiales,
I’étalonnage se fait le plus souvent sur les objets plus brillants ce qui n’est pas tout
a fait adapté a I’échantillon total et peut donc introduire un biais.

7.4 Frontieres optimales et estimation des erreurs ?

Dans toutes les approches classiques énoncées ci-dessus, les frontieres sont généra-
lement tracées manuellement et de fagon linéaire (droite ou plan). Le tracé manuel
implique un c6té subjectif non reproductible, deux personnes différentes pouvant
tracer des frontieres différentes menant a des classifications différentes également.
On peut alors se demander s’il n’y aurait pas un moyen de s’assurer que les fron-
tieres tracées soient optimales. De plus, en quelle mesure pouvons-nous étre certains
que la frontiere linéaire est la mieux adaptée 7 Est-il possible d’améliorer les perfor-
mances en employant des frontieres non linéaires ?

Dans les chapitres qui suivent, je décris les améliorations apportées aux méthodes
classiques non-paramétriques dans le but de réduire les limitations exposées. En
particulier, j’ai utilisé un type de machines d’apprentissage, les machines da vecteurs
support pour tracer les frontieres et un échantillon local de galaxies adapté aux
conditions d’observations pour réaliser 1’étalonnage. Le chapitre suivant est dédié
a la description de quelques propriétés principales de ces machines. Par la suite, je
présente le fonctionnement global de la méthode de classification. Les deux derniers
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chapitres illustrent quelques applications astrophysiques sur des galaxies de champ
et dans des amas.
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Abstract : I present here some properties of support vector machines that will be
employed in the following chapters. They are basically a particular kind of learning
machine which find the optimal boundaries to separate a number of distributions.

Resumen : Se presentan a continuacion las propiedades bésicas de las support vec-
tor machines que seran empleadas en los capitulos siguientes. Se trata bésicamente
de un tipo particular de maquinas de aprendizaje que busca las fréonteras éptimas
entre varias distribuciones de puntos.

Le propos de ce chapitre est d’introduire les notions de base concernant une fa-
mille particuliere de machines d’apprentissage appelées machines a vecteurs sup-
port (SVM de I'anglais Support Vector Machines) qui seront utilisées par la suite.
Elles furent introduites pour la premiere fois dans les années 70 (Vapnik, 1979)
mais ce n’est que récemment qu’elles ont commencé a prendre de 'ampleur dans
de nombreux domaines d’application. Il ne s’agit ici que d’un court exposé afin de
permettre au lecteur de comprendre la suite du manuscrit. Pour une revue formelle,
le lecteur intéressé pourra consulter les références Vapnik (1995); Burges (1998);
Gunn (1998) ainsi que celles qui seront indiquées au fur et & mesure.
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Tout le long de I'exposé, les variables en gras représenteront des grandeurs vecto-
rielles.

8.1 Machines d’apprentissage : définition

De maniere générale, I’objectif des machines d’apprentissage est d’apprendre a clas-
ser des objets a partir d’une série de mesures sur ceux-ci. L’apprentissage se fait en
employant un échantillon d’apprentissage dont on connait la classe et les mesures.
La machine doit étre ensuite capable de classer un échantillon dont on ne connait
que les mesures.

Toute classification effectuée a I’aide des machines d’apprentissage se structure donc
en deux étapes, une premiere étape dite d’apprentissage ou la machine est entrainée
pour résoudre un probleme donné, et une deuxieme étape de classification propre-
ment dite ou la machine classe un échantillon inconnu.

Un échantillon d’apprentissage doit donc étre composé de :

1. Un vecteur de mesures : x; € R", 1 =1,...,[;

2. Une classe associée a chaque mesure y; que 1’on connait avec certitude

Celui-ci peut correspondre par exemple a un échantillon de galaxies dont on connait

de maniere fiable le type morphologique (y; =[spirale, elliptique, irréguliere]) et dont
on a mesuré les parametres morphologiques présentés dans le chapitre 2 (x;=[C,A,S,G]).
On suppose alors qu’il existe une distribution de probabilités P(x,y) qui associe
une classe probable y a partir des mesures x. Une machine d’apprentissage est donc
définie comme une famille de fonctions f(x, ), x; — y; permettant le passage de
I’espace de mesures a ’espace des classes. Le choix d’une valeur de « pour un cas
particulier donne lieu a ce que ’on appelle une machine entrainée.

8.2 Les machines a vecteurs support

Les machines a vecteurs support sont une famille particuliere de machines d’appren-
tissage dont I'approche consiste a essayer de trouver les frontieres optimales entre
plusieurs nuages de points dans ’espace des mesures.

Afin de simplifier la présentation des caractéristiques principales, on se limitera au
cas ol il n’y a que deux classes : {x;, 9}, = 1,...,0 y; € {—1,1},x; € R? sans que
cela implique une perte de généralité. On appelle alors classe positive le cas y = 1
et classe négative le cas y = —1.
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8.2.1 Machines linéaires, données séparables
8.2.1.1 Entrainement

Commengons d’abord par le cas le plus simple, c’est-a-dire des machines linéaires
entrainées sur des données séparables (Fig. 8.1). Cela signifie simplement qu’il existe
un hyperplan séparant les objets appartenant a I'une ou a l'autre classe que 'on
appelle hyperplan séparateur. Le but de ’algorithme est de trouver cet hyperplan.
Ainsi, les points x situés sur ce plan vérifient I’équation :

wx+b=0 (8.1)

w étant le vecteur normal & 'hyperplan, |b|/||w] la distance perpendiculaire de
I’hyperplan a lorigine et || w || la norme Euclidienne de w. On note alors d (d_)
les distances entre I’hyperplan et le point de la classe positive (négative) plus proche
de celui-ci et on définit alors la marge comme d4 + d_. Pour ce cas ou les données
sont séparables, I’algorithme cherche simplement I’hyperplan qui maximise la marge.
On peut I’écrire de la fagon suivante :

X;.wW+b>+1 siy, =+1

8.2
xw+b< -1 siy, =-1 (8.2)
Le systeme d’équations peut étre combiné en une seule famille d’inégalités :

Considérons maintenant les points pour lesquels 1’égalité dans I’équation 8.2 est
vérifiée (pour que ces points existent, il suffit de choisir le bon facteur de norma-
lisation pour w et b). Ces points sont donc sur I'hyperplan H; : x;.w + b = 1 ou
Hy : x3.w + b = —1. Par conséquent, dy = d_ = 1/|[|w]| et la marge vaut tout
simplement : 2/||w]||.

Pour trouver I'hyperplan séparateur, il suffit donc de minimiser ||w||? soumis aux
contraintes 8.3. Dans la pratique, cette minimisation peut se faire en employant
des multiplicateurs de Lagrange : oy, ¢ = 1,...,[. Les détails de son développement
ne sont pas indispensables a la compréhension des principes de fonctionnement
des machines et ne sont donc pas exposés dans ce chapitre de présentation. On se
limitera a rappeler 'expression du Lagrangien qu’il faut minimiser par rapport a w
et b, en imposant que toutes les dérivées par rapport aux coefficients «; s’annulent

et que tous les coefficents restent positifs :

l l
ming o [Lp = 3wl =Y awi(xiw +b) + Y ail
i=1 i=1 (8.4)

=4

Lp _
da =0

I3
o; >

)
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Il est possible de prouver que cela revient a résoudre ce que ’on appelle le pro-
bleme dual (Fletcher, 1987), c’est-a-dire maximiser le Lagrangien par rapport aux
coefficients «; en imposant que les dérivées par rapport a w et b s’annulent. Cela

w = Z QYiX4
;
Z a;y; =0
i

implique alors que :

(8.5)

En remplagant ces conditions dans ’expression du Lagrangien (Eq. 8.4), on obtient
I’expression du Lagrangien dual.

1
LD = Zai — 5 Zaiajyiiji.xj (8.6)
? [2¥)

Il est important de noter pour la suite, que le Lagrangien dual ne dépend des vec-
teurs de mesures qu’a travers des produits scalaires : x;.xj. Ceci sera utilisé pour
introduire des séparateurs non linéaires dans le paragraphe 8.2.3.

Fi1G. 8.1 — Illustration du cas linéaire avec des données séparables en deux dimen-
sions. Les points encerclés sont les vecteurs de support.

8.2.1.2 Classification

Une fois la machine entrainée, c’est-a-dire une fois 'hyperplan optimal pour un
probleme donné connu, l'utilisation de celle-ci pour classer un nouvel échantillon
est simple. Il suffit d’identifier de quel co6té de la frontiere est le point que I'on
veut classer : la classe d’un vecteur x est simplement : f(z) = signe(w.x + b). Le
processus de classement est donc extrémement rapide.
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8.2.2 Machines linéaires, données non-séparables

Si les données ne sont pas séparables par une surface linéaire (Fig. 8.2), ce qui est
souvent le cas pour des données réelles, les inéquations 8.2 n’ont pas de solution.
Comment peut-on alors étendre la formulation du paragraphe précédent a ce cas plus
général 7 Cortes & Vapnik (1995) ont proposé d’introduire des variables positives
&,i1=1,--- 1 afin d’autoriser des erreurs de classification dans I’échantillon d’en-
trainement. Ainsi, les équations définissant I’hyperplan optimal deviennent :

XwW+b>+1-¢& siy; =+1
xpwH+b< —1+¢& siy, =-—1 (8.7)
& > 0V

Pour qu’une erreur intervienne il faut alors que §; soit supérieure a 1, donc »_¢&;
est une borne supérieure du nombre d’erreurs dans 1’échantillon d’entrainement. Le
résultat est que la fonction & minimiser est maintenant : ||w||?/2 +T(>_ &), avec T
représentant un parametre choisi par I'utilisateur. Plus T est grand, plus le poids
donné aux erreurs est important.

Fic. 8.2 — Illustration du cas linéaire avec des données non séparables.

8.2.3 Machines non linéaires, données non-séparables

On est souvent confrontés, lorsqu’il s’agit de classer un échantillon réel, & des pro-
blemes qui sont loin d’étre séparables par des frontieres linéaires. Le fait d’autoriser
des erreurs, comme il a été exposé au paragraphe précédent, confere une solution
aux problemes mais ne veut pas dire que la qualité de la classification soit accep-
table. L’une des caractéristiques majeures des machines a vecteur support est qu’il
est possible de généraliser davantage le probleme au cas ou la surface séparatrice
n’est plus linéaire. Il s’agit d’'un probleme plus complexe puisqu’on ne cherche plus
a tracer un hyperplan dont ’expression mathématique est simple mais une hyper-
surface quelconque.
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Boser et al. (1992) ont montré cependant qu’en utilisant une vieille approche pré-
sentée dans Aizerman et al. (1964), il est possible de contourner le probleme d’une
maniere élégante et simple. L’idée consiste a projeter les mesures dans un nouvel
espace Euclidien de plus grande dimension. Un hyperplan dans ce nouvel espace
peut devenir une hypersurface dans ’espace d’origine.

Pour cela il suffit de remarquer que dans le processus de minimisation avec des
multiplicateurs de Lagrange, les vecteurs de données n’interviennent qu’a travers
des produits scalaires de la forme : x;.x; (équation 8.6). Ainsi, il est possible de dé-

finir une fonction ® effectuant le passage de ’espace des mesures a un autre espace
H :

d:RY— H (8.8)

L’algorithme d’entrainement ne dépend alors des mesures que par 'intermédiaire de
produits scalaires dans H de la forme : ®(x;).®(x;). S'il existait alors une fonction
noyau K telle que :

K(Xi.Xj) = (I)(Xi).q)(Xj) (89)

il suffirait d’utiliser cette fonction pour résoudre le probleme de minimisation sans
nécessairement connaitre la fonction ®. En remplacant tout simplement x;.x; par
K (x4,%;) dans I’équation 8.6, on produit une machine vivant dans un espace de
plus grande dimension (méme infini), et ceci sans rendre plus complexe 1’algorithme
d’entrainement.

Mais cette machine est-elle utilisable facilement une fois entrainée ? Autrement dit,
durant la phase de classification, comment peut-on déterminer de quel c6té de 1'hy-
persurface se situent les points 7 En effet, il semblerait qu’il faut fatalement connaitre
I’expression du vecteur normal w dans ’espace H. Par chance, encore une fois, la
classification peut se faire en ne faisant intervenir que des produits scalaires entre
les vecteurs de support et le vecteur de mesures :

Ns N
f(x) = Z iy ®(si).(x) + b = Z iy K (si, ;) + b (8.10)
i=1 i=1

ou s; sont les vecteurs de support. Par conséquent, il n’est pas nécessaire de connaitre
explicitement la fonction .
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F1G. 8.3 — Illustration du cas non linéaire avec des données non séparables en deux
dimensions.

A la vue de ces explications, il peut paraitre compliqué de trouver des fonctions
satisfaisant les critéres nécessaires. Pour mieux l'illustrer, posons donc un exemple
simple. Supposons que les données vivent dans R? et que I'on choisit K (x1.%35) =
(xi.x;)2. Il est alors facile de trouver un espace H et une fonction ® allant de R? vers
H telle que (x;.xj)* = ®(x).®@(y). On peut choisir par exemple H = R? et :

O(x) = | V2r129 (8.11)

Les questions qui viennent & l’esprit sont donc : existe-t-il toujours une paire {H, ®}
ayant les propriétés nécessaires 7 Quelles sont les fonctions utilisables ?

La réponse a la premiere question est donnée par la condition de Mercer (Vapnik,
1995; Courant & D., 1953). Par la suite, on admet que ces fonctions existent.

Quant aux fonctions utilisables, il existe en particulier trois types de fonctions em-
ployées classiquement :

Noyau polynomial : K(x,y)=(xy+1)P
Noyau sigmoide : K(x,y) = tanh(kx.y — 9)
Noyau RBF (/emphRadial Basis Function) : K(x,y) = e~ IxI* /252

Lequel de ces noyaux est-il recommandable d’employer ? La réponse dépend des
mesures et de la relation existant entre les mesures et les classes associées. Malheu-
reusement, cette relation est rarement connue. Il est difficile de connaitre en avance
la forme optimale que devrait avoir la frontiere. La grande majorité des auteurs
recommandent 'utilisation des noyaux RBF comme la cas le plus général. Ce choix
est basé sur plusieurs raisons.

D’une part, Keerthi & Lin (2003) ont prouvé que le cas linéaire est un cas particu-
lier de celui-ci, impliquant que si les données sont mieux séparées par une frontiere
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linéaire, on devrait la retrouver en employant un noyau RBF. De méme, le noyau
sigmoide peut finalement se comporter comme un noyau RBF pour un certain choix
de parametres (Lin & C.J., 2003). D’autre part, le noyau RBF est complétement dé-
crit par un seul parameétre o, ce qui simplifie le choix en comparaison avec le noyau
sigmoide qui en emploie deux. Finalement, d’un point de vue purement numérique,
I’'utilisation de celui-ci pose moins de problemes comparé aux noyaux polynomiaux
qui peuvent prendre des valeurs non bornées pour certaines valeurs de p.

8.3 Remarques sur ’entrainement et le réglage des pa-
rametres

Comme il a été expliqué ci-dessus, les SVM peuvent donc étre généralisés pour ré-
soudre des problemes non-séparables et non-linéaires. Pour ce faire, nous avons du
cependant rajouter plusieurs parametres par rapport au cas de base linéairement
séparable. En effet, pour faire face & des cas séparables, il a fallu introduire le pa-
rametre de tolérance T (Eq. 8.7), et pour autoriser des frontieres non-linéaires nous
avons introduit le concept de noyau qui incorpore également des parametres. Le
noyau RBF par exemple est paramétrisé par . Donc, avant de réaliser le travail
d’entrainement proprement dit, il est nécessaire de fixer ces parametres. Comment
cela peut étre fait? Il existe plusieurs manieres d’aborder le probleme. La plus
simple, bien qu’elle ne soit pas optimale du point de vue du temps de calcul, est
appelée méthode par wvalidation croisée. 1l s’agit simplement d’une recherche systé-
matique ; on sépare ainsi I’échantillon d’entrainement en plusieurs sous-échantillons
puis chacun de ces sous-échantillons est utilisé pour valider un entrainement réalisé
avec le reste des points. La qualité de la wvalidation croisée est obtenue comme la
moyenne de toutes les prédictions.

Afin de fixer les parametres (T,0) on réalise donc des validation croisées avec toutes
les combinaisons possibles de valeurs dans une grille fixée par 1'utilisateur. On garde
alors la combinaison donnant la qualité de la validation croisée la plus élevée. C’est
ensuite ce choix de parametres qui est utilisé pour entrainer I’échantillon total.

8.4 Probabilités

Une machine entrainée pour un probléeme particulier offre donc en sortie une prédic-
tion strictement binaire : ’objet appartient ou non a une classe donnée. Cependant,
il peut parfois s’avérer plus intéressant d’avoir une information plus nuancée. Autre-
ment dit, une estimation d’une probabilité d’appartenance a une classe en fonction
de la position de l'objet dans I’espace de parametres :

pi = ply = i|x) (8.12)
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De nombreux auteurs ont proposé des méthodes pour résoudre ce probleme. Pro-
bablement, la technique la plus répandue est celle imaginée par Platt (1999) et
améliorée par la suite par Wu et al. (2004). Ils démontrent en effet que la probabi-
lité peut étre paramétrée par une loi de la forme :

1
~ 1+exp(Af + B)

Py =1[f) (8.13)
ou f est défini dans 8.10. Les parametres A et B sont déterminés par un ajustement
sur ’échantillon d’entrainement.

De cette maniere, une fois les parametres connus, il est possible d’appliquer cette
loi sur I’échantillon a classer et d’associer ainsi non seulement une classe d’appar-
tenance, mais aussi une probabilité.

8.5 Bilan

Les machines a vecteur support sont une classe particuliere de machines d’apprentis-
sage offrant une interprétation géométrique directe : elles trouvent la frontiere opti-
male entre plusieurs nuages de points dans un espace n-dimensionnel. Un processus
de classification standard peut se décomposer en quatre étapes principales :

1. Choix du noyau (dans ce qui suit le noyau c’est le noyau RBF qui sera em-

ployé) ;
2. Choix des meilleurs parametres (T,0) (par validation croisée) ;
3. Entrainement de la machine avec les parametres sélectionnés ;

4. Test.

A la sortie de la classification, nous obtenons pour chaque objet, une classe estimée
et une probabilité d’appartenance a cette classe.
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Abstract : We present a new non-parametric method to quantify morphologies
of galaxies based on support vector machines. The method which can be seen as a
generalization of the classical C/A classification but with an unlimited number of
dimensions and non-linear boundaries between decision regions, is fully automated

and thus particularly well adapted to large cosmological surveys. The source code is
available for download at : http://www.lesia.obspm.fr/ huertas/galsvm.html.
To test the method, we use a seeing limited near-infrared (K band, 2, 16um) sample


http://www.lesia.obspm.fr/~huertas/galsvm.html
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observed with WIRCam at CFHT at a median redshift of z ~ 0.8. The machine is
trained with a simulated sample built from a local visually classified sample from
the SDSS, chosen in the high-redshift sample’s rest-frame (i band, 0.77um) and
artificially redshifted to match the observing conditions. We use a 12-dimensional
volume, including 5 morphological parameters, and other characteristics of galaxies
such as luminosity and redshift. A fraction of the simulated sample is used to test
the machine and assess its accuracy.

We show that a qualitative separation in two main morphological types (late type
and early type) can be obtained with an error lower than 20% up to the comple-
teness limit of the sample (K AB ~ 22), which is more than 2 times better that
what would be obtained with a classical C/A classification on the same sample
and indeed comparable to space data. The method is optimized to solve a speci-
fic problem, offering an objective and automated estimate of errors that enables a
straightforward comparison with other surveys. Selecting the training sample in the
high-redshift sample rest-frame makes the results free from wavelength dependent
effects and hence its interpretation in terms of evolution easier.

The results shown here have been published in A&A (Huertas-Company et al.,
2008). The paper is presented in appendix E.

Resumen : Se presenta un método nuevo no paramétrico de estimacién morfolé-
gica basado en maquinas de vector soporte. Dicho método puede ser analizado como
una generalizacion de los métodos clasicos basados en la concentracién y la asime-
tria a n dimensiones y con fronteras no lineales. El cédigo fuente es publico y puede
ser descargado en la direccién : http://www.lesia.obspm.fr/ huertas/galsvm.
html.

Para probar el método se he empleado una muestra de galaxias en la banda Ks ob-
servadas con el CFHT situada a un redshift medio de z ~ 0.8. Se entrena la méquina
mediante una muestra local del SDSS adaptada para reproducir las condiciones ob-
servacionales e instrumentales de la muestra que se desea analizar. La clasificacion
se realiza en un espacio de 12 dimensiones que incluye parametros morfologicos asi
como otras caracteristicas de las galaxias. Una parte de la muestra simulada se em-
plea para el andlisis de errores.

Se logra una separacién en dos tipos con un error inferior al 20% hasta KAB ~ 22.
Los resultados han dado lugar a una publicacién en A&A (Huertas-Company et al.,
2008). El contenido integro del articulo puede ser consultado en el anexo E.

Lorsqu’ Abraham et al. (1994); Abraham et al. (1996) ont proposé leur méthode de
classification basée sur les positions des galaxies dans le plan C/A; ils ont montré,
en utilisant un échantillon d’étalonnage, qu’il existe une bonne séparation entre
les trois types morphologiques grace a des séparateurs linéaires. Autrement dit, ils
ont essayé de maximiser les marges entre trois populations dans un espace a deux
dimensions en utilisant des noyaux linéaires. C’est exactement le travail réalisé par


http://www.lesia.obspm.fr/~huertas/galsvm.html
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les SVM dans le cas linéaire séparable (c.f. § 8.2.1). De ce point de vue, les machins
a vecteur support, représentent une généralisation directe vers un classement non-
paramétrique avec plus de dimensions et des frontieres non-linéaires. Ce chapitre
présente le résultat de ces recherches qui ont donné lieu a une publication dans
A&A : (Huertas-Company et al., 2008)

D’autres auteurs (e.g. Brinchmann et al., 1998) ont prouvé que le probleme de
classifications de galaxies par des méthodes non-paramétriques est loin d’étre un
probléeme linéairement séparable du fait des importantes contaminations dans le
plan C/A. Nous avons donc décidé d’employer, dans les paragraphes qui suivent,
les machines a vecteurs support les plus générales, c’est-a-dire non-linéaires, avec
un noyau RBF.

Pour I'utilisation des SVM, nous avons employé la libraire libSVM (Chang & Lin,
2001) disponible gratuitement.

9.1 Validation sur un échantillon bien résolu

Dans un premier temps, afin de vérifier que les SVM marchent correctement pour
la classification de galaxies, nous avons réalisé un premier test sur un échantillon
bien résolu. Nous avons pour cela utilisé un échantillon de ~ 500 galaxies du Sloan
Digital Sky Survey (SDSS, chapitre 1) en bande i dont la morphologie est bien
connue car les galaxies ont été classées a l'oeil par plusieurs personnes (Tasca &
White, 2005). Les galaxies sont donc des galaxies proches, bien résolues et avec un
bon rapport S/B. Dans ces conditions, les méthodes C/A classiques ont des bonnes
performances. Le but est donc de vérifier que ’on peut obtenir au moins les mémes
performances en employant des machines a vecteurs support.

9.1.1 C/A classique et SVM 2-D

Nous avons donc mesuré les parametres de concentration et asymétrie sur I’ensemble
de I’échantillon (c.f. § 2.2.1.2) puis représenté les valeurs dans un plan afin de réaliser
une classification en deux types (elliptique/spirale). D’un c6té, nous avons tracé
une frontiere linéaire a ’oeil comme dans les travaux précédents, puis d’'un autre
cOté, nous avons employé une machine SVM a deux dimensions. Les résultats sont
présentés dans la figure 9.1.

On constate tout d’abord que les frontieres obtenues sont différentes étant donné
que les SVM ne produisent pas de séparateurs linéaires. Cependant, les perfor-
mances obtenues sont tout a fait consistantes. En effet, la complétude (fraction de
galaxies pour lesquelles la morphologie est estimée correctement) et la contamina-
tion (fraction de galaxies mal classées) sont essentiellement les mémes pour les deux
méthodes (c.f. Tab. 9.1).

Afin de confirmer ce raisonnement, mais également pour vérifier qu’il n’y a pas
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F1G. 9.1 — Comparaison d’une classification C/A classique (gauche) et d’une clas-
sification par SVM (droite) sur le méme échantillon. Les triangles représentent des
galaxies classées a 'oeil comme tardives (late-type) et les cercles des galaxies pré-
coces (early-type). Les chiffres montrent les probabilités qu'une galaxies classée au-
tomatiquement ait le méme type morphologique qu’a I’oeil.

de biais additionnels, nous avons réalisé également une comparaison entre les deux
méthodes galaxie par galaxie. On trouve que 98% (94%) des galaxies classées ellip-
tiques (spirales) par une méthode le sont aussi par la deuxieme.

Nous pouvons donc conclure que pour un échantillon bien résolu, tracer les frontieres
avec des SVM ou a la main est équivalent. L’avantage principal de I’emploi des SVM
étant cependant que le tracé se fait de maniere automatique et optimale pour réduire
les contaminations. Qu’en est-il si on augmente le nombre de parametres? Y a t-il
un gain significatif pour cet échantillon ?

9.1.2 C/A classique et SVM 4-D

En effet, un des avantages majeurs de 'utilisation de SVM est qu'un nombre de di-
mensions théoriquement illimité peut étre employé. Il est donc intéressant de regar-
der si cela apporte un gain lorsque 1’échantillon est bien résolu et que les méthodes
a deux dimensions marchent déja correctement. Pour ce faire, nous avons donc en-
trainé une machine a quatre parametres : concentration, asymétrie, smoothness et
gini. Les résultats sont résumés dans le tableau 9.1. On constate qu’il n’y a pas
un gain significatif. Nous avons confirmation que, lorsqu’il s’agit d’un échantillon
bien résolu et ayant un bon rapport S/B, les méthodes classiques a4 deux dimen-
sions marchent correctement et I’apport de dimensions additionnelles ne permet pas
d’améliorer la qualité.
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9.2 Application a des galaxies lointaines observées avec
des télescopes terrestres

Si I'on observe des objets a grand redshift avec un télescope au sol, le rapport S/B
décroit, ils deviennent mal résolus et, par conséquent, plus symétriques et moins
concentrés (e.g. Conselice et al., 2000). La séparation dans le plan C/A devient
moins claire et le tracé des frontieres difficile. C’est pour cela que des données spa-
tiales sont généralement employées (c.f. premiere partie). Quand il s’agit de données
prises au sol, les classifications se font généralement en employant des couleurs (e.g.
Zucca et al., 2006). 11 est bien connu cependant (c.f. § 2.2.1.3) que les classifications
basées exclusivement sur des couleurs peuvent présenter d’importantes contamina-
tions a cause de la présence par exemple de galaxies elliptiques bleues qui n’existent
pratiquement pas dans 1’Univers local. Une classification morphologique structu-
relle est donc souhaitable d’autant plus qu'un nombre croissant de données sol est
disponible a la communauté.

Dans les paragraphes qui suivent, nous nous interrogerons sur le fait suivant : les
possibilités offertes par les machines a vecteurs support, telles que 1'utilisation d’un
grand nombre de dimensions ou I’emploi de frontieres non linéaires, peuvent-elles
permettre d’obtenir un gain dans la classification de galaxies lointaines observées
depuis le sol 7



TaAB. 9.1 — Comparaison des performances de trois méthodes (C/A classique, SVM & deux dimensions et SVM & 4 dimensions) sur
un échantillon local bien résolu. Le tableau montre pour chaque méthode les relations entre le type visuel et le type automatique.

C/A classique SVM C/A
Early-Type Late-Type | Early-Type Late-Type

SVM 4-D
Early-Type Late-Type

0.80 (254)  0.09 (17) | 0.79 (256)  0.08 (15) | 0.79 (251)  0.10 (20)
0.20 (65)  0.91 (172) | 0.21 (72)  0.92 (166) | 0.21 (67)  0.90 (171)

Visual Early-Type
Visual Late-Type

TAB. 9.2 — Comparaison des performances de classification sur I’échantillon WIRCam avec trois méthodes différentes : C/A classique,
C/A SVM et SVM a 12 dimensions. Le nombre d’objets dans chaque intervalle est indiqué entre parentheses.

C/A classique
Early-Type Late-Type

SVM C/A
Early-Type Late-Type

SVM 12-D
Early-Type Late-Type

0.59 (96)  0.51 (321) | 0.57 (304) 0.45 (113) | 0.75 (365)  0.18 (52)
0.41 (65)  0.49 (309) | 0.43 (236) 0.55 (138) | 0.25 (149)  0.82 (225)

Visual Early-Type
Visual Late-Type
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9.2.1

Description de la méthode

La méthode proposée pour répondre a cette question peut étre décomposée en quatre
étapes principales (Fig. 9.2) :

F

Dans
ment.

TRAINING
SAMPLE
Local
Sample with
known visual
morphology
Measure —
parameters: SAMPLE | —»  Accuracy
AE,C,G,M20,S... ~ \
REAL CLASSIFED
SAMPLE SAMPLE

1G. 9.2 — Etapes de la méthode de classification morphologique proposée.

. Construction de I’échantillon d’entrainement : I’étalonnage est réalisé

a partir d’un échantillon local dont on connait la morphologie qui est ensuite
adapté pour reproduir les conditions d’observation (bruit de fond et résolu-
tion), et les propriétés physiques (magnitude, redshift) de I’échantillon & grand
redshift a analyser. Ceci est décrit dans le détail dans le paragraphe 9.2.3.

. Mesure des parametres morphologiques sur I’échantillon d’entraine-

ment : on obtient les mesures de ces parametres en utilisant les expressions
décrites dans le chapitre 2. Comme on le verra par la suite, d’autres para-
metres non-morphologiques pouvant étre corrélés avec le type de la galaxie
peuvent étre également inclus.

Entrainement d’une machine a vecteurs support sur une fraction de
I’échantillon d’entrainement et utilisation la fraction restante pour estimer les
erreurs de classification.

. Classification de 1’échantillon réel en utilisant la machine entrainée pré-

cédemment.

les paragraphes qui suivent, on décrit chacune des ces étapes plus précisé-
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9.2.2 L’échantillon réel

Afin d’illustrer la méthode concretement, nous avons utilisé des données dans 1’in-
frarouge proche (bande Ks, 2.12um) obtenues avec la caméra WIRCam (Thibault
et al., 2003) installée au CFHT. Le champ observé fait partie du Canada France
Hawaii Legacy Survey (CFHTLS) et est centré dans le champ COSMOS (Scoville
& COSMOS Team, 2005). Une description détaillée de ces données sera faite dans
le chapitre 10 qui décrit I'exploitation scientifique. Dans ce chapitre, nous avons
utilisé un région de 10" x 10" dans le seul but d’illustrer la méthode. Il est utile de
noter cependant, pour une compréhension correcte de ce qui suit, que les galaxies
sont situées & un redshift photométrique moyen de ~ 0.8 (Ilbert et al., 2006), que
I’échantillon est complet jusqu’a Kap ~ 23 et que la résolution moyenne des images
est de FWHM ~ 0.7 (Fig. 9.3).

o - o0 7
o 01F ° =
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© L e
g 0.001 .
Z ]
I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 ]
16 18 20 22 24

Redshift

Fic. 9.3 — Distributions de magnitude réelles et simulées. Ligne continue : distribu-
tion réelle, ligne en pointillés : distribution simulée.
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9.2.3 L’étalonnage

L’étalonnage de I'espace de parametres est donc fait a ’aide d’un échantillon local.
Concretement, nous avons employé le méme échantillon que dans le paragraphe 9.1 :
1472 objets du SDSS en bande i. L’objectif est de construire un échantillon d’éta-
lonnage le plus proche possible de I’échantillon réel, mais pour lequel la morphologie
est connue sans ambiguité. Afin de réduire les effets de k-correction, I’échantillon
est choisi dans la bande i qui correspond en premiere approximation a la bande au
repos pour un échantillon a z ~ 1 en bande Ks. Il est possible également de raffiner
ceci en utilisant plusieurs bandes en fonction du redshift, comme je le montrerai par
la suite (c.f. § 10.4.1).

On génere ensuite une paire aléatoire de (magnitude, redshift) suivant une distribu-
tion de probabilités identique aux distributions de magnitude et redshift réelles. Ceci
a pour but de générer un échantillon synthétique qui ait les mémes distributions
en redshift et magnitude que I’échantillon réel (Fig. 9.3). Dans un deuxieme temps,
une fois que chaque galaxie de ’échantillon local a une paire de valeurs associées,
on proceéde en quatre étapes (Fig. 9.4) :

1. Tout d’abord, les étoiles d’avant plan sont supprimées en employant la carte
de segmentation de SExtractor. Les zones ou des étoiles sont détectées sont
remplacées par un bruit aléatoire ayant la méme moyenne et variance que le
bruit de 'image.

2. La résolution est dégradée. On ramene le pixel a la taille angulaire qu’il aurait
a grand redshift et on convolue par une gaussienne de largeur angulaire égale
au seeing des observations.

3. Troisiemement, 'image de la galaxie est rééchantillonnée pour que la galaxie
acquiere la taille angulaire attendue avec la taille de pixel des observations a
grand redshift (dans ce cas 0.15 ). Dans cette étape, I'intensité est également
mise a I’échelle pour que la galaxie ait la magnitude qui lui a été assignée. On
introduit une contrainte supplémentaire : la valeur moyenne du fond de 'image
créée doit étre au moins un facteur 3 inférieure a la valeur du fond réel afin
d’éviter que le bruit de I'image original domine. Cela a pour conséquence que
les objets trop brillants (typiquement Ks < 17) ne peuvent pas étre simulés
car le facteur d’échelle & appliquer s’avere étre trop petit pour arriver a réduire
le niveau du fond (c.f. Fig. 9.3).

4. L’image ainsi simulée est plongée dans le vrai fond de I'image.

En résumé, I’échantillon simulé reproduit les conditions physiques (magnitude, red-
shift) ainsi que les conditions d’observation (bruit de fond, résolution). De plus, il
est choisi dans la bande correspondant a la bande au repos de ’échantillon & grand
redshift réduisant ainsi les effets de k-correction.
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100" 100" 100"

75"

Fia. 9.4 — Nlustration des différentes étapes de la construction de I’échantillon d’en-
trainement. 1 : Image originale, 2 : Suppression des étoiles d’avant plan, 3 : Image
apres convolution, 4 : Image rééchantillonnée, 5 : Image finale « plongée » dans le
champ réel.

9.2.4 Mesure des parametres de classification

Une fois ’échantillon d’entrainement construit, on mesure des parametres mor-
phologiques sur celui-ci. On mesure en particulier les 5 parametres décrits dans le
chapitre 2, a savoir : la concentration, I’asymétrie, le gini, la smoothness et le Msg.
De plus, comme il a été décrit dans les chapitres précédents, les valeurs obtenues
pour ces parametres peuvent dépendre de la taille, de la luminosité ou du redshift
de la galaxie (Brinchmann et al., 1998; Bershady et al., 2000). Par conséquent, I'in-
clusion de ces parametres dans l’espace de classification devrait aider la machine
a identifier des biais éventuels. Nous avons donc mesuré 7 parametres additionnels
que l'on a classés en quatre catégories :

— Forme : Uellipticité de la galaxie mesurée par SExtractor (rapport entre le petit et
le grand axe des ellipses isophotales de la galaxie) et le parametre CLASS_STAR
de SExtractor également qui permet de séparer les étoiles des galaxies. Etant
donné qu’il peut varier entre 0 et 1, il peut étre vu comme une mesure de la
compacité de la galaxie.

— Talille : dans la taille, on inclut ’aire isophotale de la galaxie ainsi que le rayon
pétrosien (c.f. chapitre 2).

— Luminosité : la magnitude et la brillance de surface sont utilisées en tant qu’in-
dicateurs de luminosité.

— Distance : la mesure de distance est donnée par le redshift photométrique.
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9.2.5 Résultats

Afin de tester la méthode, nous avons réalisé un certain nombre de tests décrits
dans les paragraphes qui suivent. Dans tous les cas, la méme procédure est adoptée :
I’entrainement de la machine se fait avec un échantillon de 500 galaxies de catalogue
simulé, et le reste de 1’échantillon (échantillon de test, i.e. ~ 1000 galaxies) est
employé pour mesurer la qualité des classifications. La classification est limitée a
deux classes (tardives et précoces); d'une part, parce que I’échantillon local utilisé
présente trés peu de galaxies irrégulieres, et d’autre part, parce que la qualité des
images permettrait difficilement de réaliser une classement plus fin. De plus, dans
la plupart des études statistiques, il est largement suffisant de séparer les galaxies
en deux grandes classes. Cela n’implique cependant pas une perte de généralité de
la méthode. Le méme type d’analyse peut étre réalisé avec un nombre de classes
plus important.

9.2.5.1 C/A classique vs. 2-D SVM

Est-il possible de classer cet échantillon avec une approche C/A classique ?

Nous avons représenté dans le plan C/A les objets les plus brillants de I’échantillon
d’entrainement (K, < 20) pour lesquels le type morphologique est connu, et nous
avons essayé de tracer une frontiere linéaire afin de séparer les deux populations.
Comme prévu, les deux distributions sont maintenant difficilement séparables et le
tracé de la ligne droite devient extrémement difficile. Cela est confirmé par les per-
formances obtenues lorsque tout I’échantillon est classé (Tab. 9.2) : les complétudes
et les contaminations sont essentiellement les mémes que celles obtenues avec un
classement aléatoire (autour de ~ 50%). L’approche classique ne peut donc pas étre
utilisée pour classer cet échantillon.

Qu’en est-il d’une classification avec une machine a vecteurs support a 2 dimensions
(C et A)? Le fait d’utiliser des frontiéres non-linéaires apporte t-il un gain ? Les ré-
sultats sont montrés également dans le tableau 9.2. On constate un léger gain, mais
les performances sont toujours compatibles avec une classification aléatoire.

9.2.5.2 n-D vs. 2-D

Peut-on améliorer la qualité de la classification en augmentant le nombre de para-
metres 7 Pour répondre a cette question, nous avons entrainé une machine a deux
dimensions (C et A) qui doit globalement donner les mémes performances qu'une
classification C/A (d’apres ce qui a été vu dans le paragraphe 9.1) puis une ma-
chine a 12 dimensions avec tous les parametres décrits dans le paragraphe 9.2.4. Les
résultats de la comparaison sont représentés dans le tableau 9.2. On constate que
I'inclusion de tous les parametres résulte en un gain tres significatif. En effet, alors
qu’une classification a deux parametres est presque aléatoire, celle a 12 dimensions
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a un taux de réussite de ’ordre de 80%.

Afin de vérifier la robustesse de cet effet, nous avons étudié la qualité des classi-
fications en fonction de trois propriétés principales des galaxies : la luminosité, la
distance et l'aire isophotale (Fig. 9.5). Pour ce faire, des objets sont rajoutés au
fur et a mesure, et on calcule a chaque fois la fraction globale de galaxies classées
correctement puis celle par type morphologique, c’est a dire le nombre d’elliptiques
classées en tant qu’elliptiques et le nombre de spirales identifiées comme spirales
(NEHE5 NSHS)-

Plusieurs conclusions peuvent étre tirées de cette comparaison :

— L’utilisation de plus de deux parametres fait augmenter la qualité globale de la
classification dans tout le domaine de variation des magnitudes, redshift et des
surfaces. En effet, dans le cas a deux dimensions, le taux de réussite moyen est
autour de ~ 60% et décroit jusqu'a ~ 50%, ce qui implique une forte contamina-
tion dans le plan C/A, en accord avec les résultats du paragraphe 9.2.5.1. Dans
le cas & 12 dimensions cependant, le taux de réussite se situe autour de 80%, ce
qui est comparable & celui obtenu avec des données spatiales (Menanteau et al.,
2006).

— Le gain se traduit également dans les performances propres a chaque type morpho-
logique. Dans le cas a deux dimensions, la réponse de la machine est asymétrique :
les galaxies elliptiques sont classées avec un taux de réussite de ~ 65% alors que
pour les galaxies spirales celui-ci descend a ~ 50%. Ceci implique une sures-
timation des galaxies elliptiques; une fraction importante des galaxies spirales
est classée comme elliptique. Lorsque 12 dimensions sont employées, la réponse
devient symétrique.

9.2.5.3 Comment fixer le nombre de parameétres ?

A la vue des ces résultats on peut se demander s’il existe un nombre de parametres
optimal 7 Autrement dit, tous ces parametres sont-ils nécessaires? Ou alors, y a
t-il des parametres susceptibles d’introduire des biais dans la classification voire de
dégrader la qualité de celle-ci?

Afin d’y répondre, nous avons réalisé un test simple qui consiste a entrainer plu-
sieurs machines avec un nombre de parametres croissant. On commence par une
machine & deux dimensions (C et A) et on rajoute successivement des parametres.
Pour chaque machine, on étudie les performances sur I’échantillon de test. Le résul-
tat est montré dans la figure 9.6.

On constate d’une part que tous les parametres n’apportent pas la méme quantité
d’informations. Les parametres de type morphologique et de forme suffisent prati-
quement pour obtenir la qualité maximale. En particulier, le coefficient gini ainsi
que lellipticité semblent avoir un poids important. D’autre part, le taux de réus-
site est une fonction monotone croissante du nombre de parametres. Information
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F1G. 9.5 — Performances cumulées des classifications pour une machine & 2D (colonne
de gauche) et a 12D (colonne de droite) en fonction de la magnitude (a et b), de
Paire (c et d) et du redshift (e et f). Un échantillon de ~ 1000 galaxies est employé
pour réaliser les tests. Les lignes continues représentent les performances globales
(nombre de galaxies classées correctement) et les lignes discontinues les fractions
d’elliptiques et de spirales classées correctement. Les images montrent une galaxie
typique dans un intervalle de magnitude, redshift ou aire donné.
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particulierement importante puisqu’elle implique que l’inclusion d’un nombre trop
important de parametres ne résulte pas en une dégénérescence. De plus, cela n’im-
plique pas non plus une augmentation significative du temps de calcul.

On verra cependant dans le chapitre 10 que lorsque 'on classe des objets réels et
non pas des simulés, certains parametres sont susceptibles d’introduire des biais s’ils
ne sont pas représentatifs de la distribution réelle.

1 —t1 777

MORPHOLOGY SHAPE SIZE LUMINOSITY DISTANCH

——{J—— Giobal correct
——O—1— Gilobal errors

.......... --- Late type correct
_—— — - Late type errorp
——--—+-- Early type corr¢ct
————1 - Early type errofs

Results

=

C/A Gini Smooth M20 Ellip ST_CL Area Petro.rad.  Mag. M.S.B z
Parameters

F1G. 9.6 — Résultats des classifications en fonction du nombre de parameétres em-
ployés. Le premier point correspond & une classification C/A et chaque point cor-
respond & un nouveau parametre ajouté.

9.2.5.4 Influence de I’échantillon d’entrainement

Un autre point important est l'influence de 1’échantillon d’entrainement. En ef-
fet, la méthode décrite ici est basée sur un échantillon qui essaye de reproduire le
plus fidelement possible les propriétés physiques et instrumentales de I’échantillon
a analyser. Jusqu’a quel point est-ce important 7 Peut-on employer un échantillon
d’entrainement méme s’il n’est pas tout a fait adapté au probleme a résoudre ?
Nous avons simulé un échantillon reproduisant les conditions d’observation des don-
nées NACO de la premiere partie puis entrainé une machine qui a été utilisée pour
classer ’échantillon WIRCam. Les résultats sont montrés dans le tableau 9.3. La
qualité globale de la classification décroit jusqu’a ~ 62% si le modele NACO est
employé. On en conclut donc que 'adaptation de I’échantillon d’entrainement aux
données est fondamentale. Ce point sera a nouveau abordé lors de 'exploitation
scientifique des données WIRCam dans le chapitre 10.
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TAB. 9.3 — Effet sur les classifications apres une modification de I’échantillon d’en-
tralnement.

Modele WIRCam | Modele NACO

Global 0.83 0.62
Ng_.E 0.81 0.96
Ns_.g 0.84 0.24

9.2.6 Quelques mots sur le mélange morphologique

Il est intéressant également de se demander quelle est 'influence de la distribution
morphologique dans I’échantillon d’entrainement. Il est bien connu en effet, que
le nombre de galaxies spirales est supérieur a celui des galaxies elliptiques dans
I’Univers local. Ceci veut-il dire que I’échantillon d’entrainement doit refléter cet
aspect 7 Y-a-t-il une distribution optimale ? De maniere générale, les SVM essayent
de minimiser les erreurs, ¢’est-a-dire réduire au maximum le nombre d’identifications
incorrectes dans I’échantillon d’entrainement. Cela peut poser des problemes si les
objets de chaque classe ne sont pas représentés équitablement en nombre. En effet,
supposons un cas extréme dans lequel ’échantillon d’entrainement contiendrait 95%
de galaxies spirales contre seulement 5% de galaxies elliptiques. Dans ce cas, le
processus d’optimisation d’erreurs peut mener a prendre la décision suivante : si je
dis que toutes les galazxies sont systématiquement spirales, alors je ne me trompe que
dans 5% des cas, obtenant ainsi un tauzr de réussite de 95%. La classification d’un
échantillon réel avec une machine entrainée de telle facon conduira inévitablement
a un échantillon ne contenant que des galaxies spirales.

Ce mécanisme est un probléme bien connu des SVM lorsque 'on essaye de classer
des données non équilibrées (unbalanced data en anglais). Certains auteurs (e.g.
Osuna et al., 1997) ont alors proposé d’utiliser des poids ou pénalités différents
pour chacune des classes afin qu’une erreur dans la classe moins représentée soit
plus pénalisée. La fonction & minimiser devenant alors : |jw|?/2 + Tl(z &) +

yi=1

Ts( Z &;). La technique de minimisation reste essentiellement la méme, mais il

yi=—1
est nécessaire maintenant de choisir des pénalités différentes pour chaque classe,

ce qui complexifie inévitablement le probleme. C’est pour cette raison que nous
avons décidé d’employer systématiquement un échantillon d’entrainement contenant
le méme nombre d’objets de chaque classe. Il peut cependant s’avérer intéressant
d’explorer cette voie en particulier pour classer des galaxies irrégulieres. Celles-ci
étant généralement beaucoup moins représentées que les galaxies régulieres, il est
difficile de trouver un échantillon d’entrainement qui soit équilibré. Cela fait partie
des travaux en cours au moment de la rédaction de ce manuscrit.
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9.3 Mise a disposition du code

Le code permettant d’appliquer les différentes étapes de cette méthode a un échan-
tillon de galaxies lointaines a été mis a la disposition de la communauté scientifique
sous le nom de GalSVM. Un site internet dédié & ce propos & été développé!, depuis
lequel le code peut étre téléchargé. Un manuel d’utilisation ainsi qu’une documen-
tation de chacune des fonctions composant le code ont été également développés
(c.f. annexe D).

TRAINING
SAMPLE

Measure
parameters:

AECGM20S...

The libre d uses the free library

The method is full d in a submitted o
to ABA CLASSIFED
SAMPLE

FiG. 9.7 — Interface du site internet permettant de télécharger le code source de
GalSVM.

9.4 Bilans et conclusions

J’ai présenté une nouvelle méthode pour I’analyse morphologique d’échantillons cos-
mologiques basée sur I'utilisation de machines a vecteur support. Elle peut étre vue
comme une généralisation des méthodes non-paramétriques classiques mais avec
un nombre illimité de dimensions et des frontieres non-linéaires. La méthode est
spécialement concue pour étre appliqué a des relevés de galaxies puisqu’elle est
completement automatique et permet une estimation objective et reproductible des
erreurs de classement. Le fait d’employer un échantillon d’entralnement dans la
bande au repos de I’échantillon & grand redshift a analyser rend le résultat plus
robuste face aux effets de k-correction permettant une interprétation plus directe

"http://wuw.lesia.obspm.fr/ huertas/galsvm.html
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en termes évolutifs.
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Evolution morphologique de
galaxies depuis z ~ 2 dans le

champ COSMOS
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Abstract : We use the method presented in the previous chapter to classify
~ 50000 galaxies in the COSMOS area. Galaxies are observed in the near-infrared
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at a median redshift of z ~ 0.8 with a median FWHM of 0.8" using WIRCam at
CFHT. These data are particularly important because K-band data have the ad-
vantage of probing old stellar populations in the rest-frame for z < 2 enabling a
determination of galaxy morphological types unaffected by recent star formation.
We use a 10-dimensional volume, including 5 morphological parameters, and other
caracteristics of galaxies such as luminosity and redshift. The obtained classification
is used to investigate the redshift distributions and number counts per morphologi-
cal type up to z ~ 2 and to compare to the results obtained with HST/ACS in the
I-band on the same objects from other works in order to quantify the morphological
k-correction effects.

We associate to every galaxy with Ks < 21.5 and z < 2 a probability between 0
and 1 of being late-type or early-type. We use this value to assess the accuracy of
our classification as a function of physical parameters of the galaxy and to correct
from classification errors. The classification is found to be reliable up to z ~ 2. The
mean probability is p ~ 0.8. It decreases with redshift and with size, especially for
the early-type population but remains above p ~ 0.7.

We observe an increase of the early-type population from z ~ 2 (~20%) to the
present (~30%) probably reflecting a progressive building up of the red sequence
from late-type objects. The classification is globally in good agreement with the one
obtained using HST/ACS for z < 1. Above z ~ 1, the I-band classification tends to
find less early-type galaxies than the Ks-band one by a factor ~1.5 which might be
a consequence of morphological k-correction effects. We argue therefore that studies
based on I-band HST/ACS classifications at z > 1 could be underestimating the
elliptical population.

These results are described in a paper that will be soon submitted to A&A and
which is included in appendix E.

Resumen : A continuacién se usa el método expuesto en el capitulo anterior para
clasificar ~ 50000 galaxias en el area de COSMOS. Las galaxias han sido observadas
en el infrarrojo cercano con WIRCam (CFHT) y se sitiian a un redshift medio de
~ 0.8. Dichos datos son de particular interés puesto que la banda K permite captar
la emisién proveniente de estrellas viejas y ofrece pues una morfologia galactica poco
afectada por episodios recientes de formacién estelar. Se emplea un espacio de 10
dimensiones para el andlisis morfolégico. La clasificacién obtenida se emplea a conti-
nuacién para analizar las cuentas por tipo morfolégico asi como las distribuciones
en funcion del desplazamiento al rojo de cada tipo hasta z ~ 2. Los resultados son
comparados con los obtenidos mediante el telescopio espacial en el éptico con el fin
de estimar los efectos de la k-correcciéon morfolégica. Asociamos a cada galaxia con
Ks < 21.5 y z < 2 una probabilidad comprendida entre 0 y 1 de ser de tipo tem-
prana o tardia. Se usa dicha medida para establecer la fiabilidad de la clasificaciéon
en funcién de pardmetros fisicos de las galaxias. La probabilidad media hasta z ~ 2
es de p ~ 0.8. Se observa un decrecimiento a medida que el redshift aumenta pero
la probabilidad se mantiene en torno a p ~ 0.7.

Se observa un aumento de la poblacién de galaxias elipticas desde z ~ 2 hasta nues-
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tros dias, reflejo probable de la construccién de la secuencia roja a partir de galaxias
tardias. La clasificacion presenta globalmente un buen acuerdo con la obtenida con
el HST en la banda I hasta z ~ 1. Por encima de z ~ 1, cuando las cAmaras épticas
del telescopio espacial empiezan a captar la emisién ultravioleta, la clasificacién en
la banda K tiende a encontrar 1.5 veces més de galaxias elipticas.

Los resultados aqui expuestos han dado lugar a una publicacién que sera enviada a
A&A y que puede ser consultada en el anexo E.

La méthode présentée dans les chapitres précédents a été employée pour étudier
I’évolution des morphologies des galaxies dans le champ COSMOS (Cosmic Evolu-
tion Survey, Scoville & COSMOS Team, 2005). Ce chapitre décrit les résultats de
ces recherches. Dans un premier temps je présente les caractéristiques principales
du relevé puis dans un deuxiéme temps le travail réalisé sur les données WIRCam
en particulier. Les résultats ont donné lieu & un article qui a été soumis a A&A et
qui peut étre consulté en annexe. Les magnitudes seront exprimées dans le systeme
AB tout le long du chapitre.

10.1 Le relevé COSMOS

10.1.1 Description générale

COSMOS est un relevé cosmologique pensé spécifiquement pour étudier 1’évolution
couplée entre les structures a grande échelle et les baryons dans I'Univers (e.g. ga-
laxies, formation stellaire, role des noyaux actifs). Il s’agit principalement de aire
la plus grande jamais observée par le télescope spatial Hubble ( ~2deg? avec une
profondeur de I4p = 28 mag pour les sources ponctuelles). L’observation d’une si
grande surface permet de sonder des volumes suffisamment grands dans 1’Univers
primordial pour réduire de facon significative les effets de variance cosmique.

Le champ étant dans le plan équatorial (AD=10 :00 :28.6, DEC=+02 :12 :21.0), il
est accessible a pratiquement tous les instruments au sol. Par conséquent, un suivi
extensif (spectroscopie et imagerie) en plusieurs longueurs d’onde (des rayons X a
I'infrarouge lointain) est également réalisé (c.f. § 10.1.2 pour plus de détails).
Comme il a été exposé dans les chapitres d’introduction, I’approche multi-longueur
d’onde est le seul moyen de s’affranchir des effets dus au redshift lorsque ’on sonde
des époques cosmiques différentes mais aussi d’étudier simultanément tous les ob-
jets de nature tres diversifiée mais dont 1’évolution semble étre fortement couplée
(populations stellaires jeunes et vieilles, starbursts, AGN...). C’est indispensable
également pour obtenir les redhsifts des objets et par conséquent ’époque dans la-
quelle il se situent.

Certaines données sont toujours entrain d’étre acquises. L’avancement des observa-
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tions peut étre consulté sur le site officiel du relevé!.

FiG. 10.1 — Le champ COSMOS comparé a la taille de la lune dans le ciel ainsi qu’a
d’autres relevés récents. [Source : http://hubblesite.org]

10.1.2 Données multi-longueur d’onde

En plus de 'imagerie avec le télescope spatial Hubble, le champ COSMOS est suivi

par un grand nombre d’instruments :

— Imagerie sol : Les télescopes Subaru, CFHT, UKIRT, NOAO ont permis d’ob-
tenir des données photométriques en 12 bandes, de la bande U a la bande Ks,
de 2 millions d’objets et par conséquent les redshifts photométriques de 860 000
objets (Mobasher et al., 2007). Il s’agit justement de données issues du CFHT
qui seront étudiées tout le long de ce chapitre.

— Spectroscopie sol : Un programme spectroscopique au VLT (z-COSMOS) vise
a obtenir les redshifts de ~30000 objets jusqu’a z ~ 3 (Lilly et al., 2007). De plus,
un deuxiéme programme centré sur ’étude des noyaux actifs est entrain d’étre
conduit avec Magellan/IMACS (Impey et al., 2007).

— Espace : Le satellite XMM a réalisé un relevé en rayons X de tout le champ
(Hasinger et al., 2007) et le satellite GALEX dans l'ultraviolet. Spitzer a réalisé
également des observations dans l'infrarouge moyen et lointain (Sanders et al.,
2007).

10.1.3 Principaux objectifs scientifiques

Le relevé trace ’évolution des structures tout le long d’une période couvrant 75%
de ’age de I'Univers. La figure 10.2 montre le volume comobile sondé en fonction du

"http://www.astro.caltech.edu/ cosmos/
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redshift. 1l est intéressant de constater que le relevé plus large réalisé dans I’Univers
local, le SDSS (c.f. chapitre 1), sonde un volume de l'ordre de 3 x 107h~3Mpc3?
a z < 0.1. Le relevé COSMOS sonde donc des volumes équivalents dans 1’Univers
primordial.

COSMOS Volumes
T
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Vol (z =0 = 2)
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" avel/(az = 0.1)
o
o
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105 E

1
0.1 1.0 10.0

FiG. 10.2 — Volumes sondés par le relevé COSMOS entre les redshifts 0 et z et dans
une « coquille » d’épaisseur Az = 0.1. [Source : Scoville & COSMOS Team (2005)]

En combinant toutes les données disponibles, le relevé devrait donc pouvoir aborder
certains des problemes soulevés lors des chapitres d’introduction, a savoir :

— Distributions des masses et des luminosités des premieres galaxies ente z = 3 et
z=256
Evolution des noyaux actifs et leur role dans ’évolution des galaxies

Reconstruction de la distribution de matiere noire dans I’Univers jusqu’a z < 1.5
— Evolution morphologique des galaxies, des taux de fusion et de forma-
tion stellaire jusqu’a z =6

10.2 Motivations du travail

Les résultats présentés dans ce chapitre sont centrés sur le dernier point et en parti-
culier sur I’évolution de la morphologie des galaxies. En effet, les travaux précédents,
utilisent des morphologies estimées dans le visible. Comme il a été exposé dans les
chapitres précédents cela peut provoquer des biais a des redshifts élevés a cause
des effets de k-correction. Grace aux données multi-longueur d’onde disponibles, le
champ COSMOS est donc un champ idéal pour mesurer ces effets. La morphologie
visible est disponible grace aux données spatiales. Des données au sol, obtenues avec
Iinstrument WIRCam (Thibault et al., 2003) au CFHT sur les mémes objets dans

2h=0.7
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Fic. 10.3 — Région de 3" x 2 de I'image réduite. Les cercles jaunes indiquent les
étoiles, les roses les objets masqués, les cercles bleus sont les galaxies et les cercles
rouges les galaxies pour lesquelles la morphologie a été estimée (c.f. texte pour plus
de détails.)

Iinfrarouge proche sont disponibles quoiqu’avec une résolution angulaire nettement
inférieure.

L’application de la méthode présentée dans le chapitre précédent, permet d’estimer,
pour la premiere fois de facon quantitative, la morphologie de galaxies de champ
au dela de z ~ 1 dans l'infrarouge et de la comparer directement aux morphologies
HST afin de quantifier les différences dues au changement de longueur d’onde.

10.3 Les données

10.3.1 Description

Les données analysées ont donc été observées au CFHT avec la caméra WIRCam en
bande Ky (2.12um). Elles couvrent tout le champ COSMOS, i.e. 1.4 et corres-
pondent également au champ D2 du relevé CFHTLS. La réduction des images a été
réalisée avec la pipeline Térapix®. La taille du pixel sur I'image finale est de 0.15"
et la largeur & mi-hauteur moyenne des étoiles est de 0.7 . La figure 10.3 montre
une section de 'image finale. Une description plus détaillée des données ainsi que
des techniques de réduction employées peut étre trouvée dans McCracken & The
COSMOS Team (2008).

Shttp ://terapix.iap.fr
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10.3.2 Nettoyage

Tous les objets ayant un signal 1.50 aux dessus du niveau du ciel sur 3 pixels
contigus ont été détectés en employant SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996). Une
opération de nettoyage afin d’éliminer les fausses détections a été réalisée par la
suite en suivant une méthode analogue a celle décrite dans le chapitre 4, c’est-a-dire
en utilisant le plan MU_MAX-MAG_AUTO. En plus de ce travail de nettoyage,
certains objets ont da étre masqués car ils étaient sur des zones de I'image ou
le bruit est considérablement plus élevé que dans le reste. Les objets étant pres
d’étoiles brillantes (K < 15) ont été également masqués.

Finalement 282 122 sources ont été retenues sur ’ensemble du champ.

10.3.3 Séparation étoiles/galaxies

Parmi les sources retenues dans I’étape de nettoyage, on trouve des étoiles ainsi
que des galaxies. Afin de les séparer nous avons employé un certain nombre de
parametres photométriques :

— le parametre CLASS_STAR de SExtractor qui est une mesure de la compacité de
I'objet. Plus ce parametre est proche de 1, plus la probabilité pour que ce soit
une étoile est élevée.

— le parametre MU_CLASS, c’est-a-dire la position dans le plan MU_MAX-MAG_AUTO.
Comme il a été exposé dans le chapitre 4, les positions des objets dans le plan
permettent également de séparer les étoiles des galaxies. La séparation est en
générale correcte pour les objets les plus brillants et devient plus difficile lorsque
la magnitude augmente.

— le type spectral résultant de l’ajustement de spectres lors de l'estimation des
redshifts photométriques (c.f. annexe A).

— le redshift photométrique proprement dit. Sauf erreur dans ’estimation, les étoiles
doivent avoir un redshift nul ou proche de zéro.

Nous avons donc combiné tous ces parametres afin de séparer les étoiles des galaxies :

Pour les objets plus brillants que K3 = 20, en plus du paramétre MU_CLASS, nous

avons considéré que ces objets étaient des étoiles lorsque CLASS_STAR > 0.95

avec un redshift photométrique plus petit que 0.05 ou lorsque le type spectral es-

timé correspondait & celui d’une étoile. Pour les objets plus faibles, le parametre

MU_CLASS n’a pas été utilisé.

L’échantillon final contient 27343 étoiles ou sources ponctuelles et 254779 ga-

laxies.

10.3.4 Redshifts photométriques

Les redshifts photométriques de 198 684 objets ont été estimés a ’aide du code Le
Phare (Ilbert et al., 2006), dans le cadre du consortium COSMOS, en employant
un certain nombre de mesures photométriques issues des filtres disponibles dans
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le champ COSMOS. Plus de détails peuvent étre trouvés dans l'annexe A. La fi-
gure 10.4 illustre la distribution jusqu’a z = 2. Comme on peut I'apprécier, le pic
de la distribution se situe autour de z ~ 1. Etant donné que 1’objectif principal de
ce travail est d’obtenir ’évolution des morphologies, 'estimation du redshift pour
chaque objet est fondamentale. Nous avons donc restreint 1’analyse morphologique
aux objets possédant une estimation de redshift.

b

FiG. 10.4 — Distribution des redshift photométriques. Les barres d’erreurs sont pois-
soniennes.

10.3.5 Le catalogue morphologique final

En plus de la contrainte des redshifts photométriques nous avons rajouté deux
autres contraintes pour sélectionner le catalogue final sur lequel réaliser 1’étude
morphologique :

— Seul les objets ayant une magnitude plus brillante que K = 21.5 ont été retenus.
Cette décision est basée sur une inspection visuelle ainsi que sur les simulations
réalisées dans le chapitre précédent. En effet, les galaxies plus faibles présentent
un rapport S/B bas (S/B ~ 5) et sont trop petits (~larcesc?) pour estimer la
morphologie de maniere fiable.

— Nous avons également sélectionné uniquement les objets ayant un redshift plus
petit que z = 2. En effet, avec les bandes photométriques employées, la fiabilité
des redshifts photométriques décroit fortement au dessus de z = 2. Nous avons
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donc décidé d’enlever ces objets de I’échantillon d’analyse.
Cette sélection résulte dans un catalogue final de 44 089 galaxies. La limite de com-
plétude de I’échantillon étant significativement plus loin que la limite imposée (Mc-
Cracken & The COSMOS Team, 2008), I’échantillon coupé a Ky < 21.5 est complet,
c’est-a-dire, tous les objets plus brillants que cette magnitude sont détectés.
Afin de quantifier cependant les effets de sélection plus précisément, nous avons si-
mulé 1000 galaxies ayant des rapports bulbe/disque distribués uniformément entre
0 et 1 (c.f. chapitre 4), plongé ceux-ci dans un fond réel et essayé de les détecter
avec SExtractor. Les résultats sont représentés dans la figure 10.5. On confirme qu’a
K, = 21.5 I’échantillon est complet pour tous les types morphologiques.
Nous avons également analysé la complétude en fonction de la taille des galaxies.
Nous avons pour cela simulé des disques (Fig. 10.6 a) et des bulbes pures (Fig. 10.6 b)
ayant des tailles caractéristiques allant jusqu’a 1.5 . On constate une dépendance
de la complétude avec la taille, les galaxies plus étendues étant détectées avec plus
de difficultés. Malgré tout, la complétude pour les bulbes est pratiquement de 100%
pour toutes les tailles considérées jusqu'a Ks = 21.5 et les disques sont complets a
90% a Ks=21.5et rg=14".

24- [ 1.00
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22 ¢ 4l 0.67
g
g 21 0.50
20F 4 0.33
19F 4 0.17
18 I I I I 0.00
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
B/T

Fiac. 10.5 — Complétude pour les sources étendues d’apres les simulations analy-
tiques de galaxies.

10.4 Analyse morphologique

L’estimation des morphologies (en deux types) a donc été réalisée avec le code
GalSVM (Huertas-Company et al., 2008) présenté dans le chapitre précédent. Le
processus de classification se déroule en quatre étapes principales que 1’on rappelle
ici brievement. Plus de détails peuvent étre trouvés au chapitre 9.

1. Construction de I’échantillon d’entrainement & partir d’un échantillon local

2. Mesure des parametres morphologiques
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(a) (b)

F1G. 10.6 — Complétude en fonction de la taille des galaxies disque (a) et bulbe (b)
d’apres les simulations de 5000 galaxies plongées dans les images réelles. La taille
est représentée par 1’échelle caractéristique des disques (r4) et le rayon effectif des
bulbes (r¢).

3. Entrainement d’une machine a vecteurs support

4. Classification de 1’échantillon réel avec la machine entrainée

10.4.1 L’échantillon d’entrainement

Dans le chapitre précédent, nous avons vu que ’adaptation de 1’échantillon d’en-
trainement a 1’échantillon réel est fondamentale pour obtenir une qualité de classi-
fication raisonnable. Nous avons vu en effet que celui-ci doit reproduire au mieux
les conditions physiques et observationnelles. Le processus suivi ici pour générer
I’échantillon est essentiellement le méme que j’ai décrit précédemment. Nous avons
donc employé le méme échantillon local provenant du SDSS (1319 objets) mais au
lieu d’employer une seule bande photométrique nous avons cette fois utilisé 2 bandes
(z et 1) en fonction du redshift associé a la galaxie : la bande la plus proche de la lon-
gueur d’onde au repos pour ce redshift donné est employée. Quatre cents cinquante
objets ont été utilisés pour I’entrainement et les 869 restants pour les tests.

10.4.2 Classification

Le rapport morphologique dans I’échantillon d’entrainement est fixé a 50/50, ¢’est-a-
dire 50% de galaxies elliptiques et 50% de galaxies spirales. Comme il a été expliqué
dans le chapitre précédent, ce mélange permet d’optimiser les performances sans se
soucier des problemes liés a des distributions non symétriques.

La classification finale est faite dans un espace a 10 parametres : 6 parametres
morphologiques (asymétrie, concentration, gini, My, smoothness), un parametre
de distance (redshift), un parametre de forme (ellipticité) et deux parametres de
luminosité (magnitude et brillance de surface).
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10.4.3 Remarques sur l’influence du nombre de parametres

Nous avons vu dans le chapitre précédent, que 'inclusion de parametres addition-
nels ne provoque jamais une baisse de la qualité de la classification. En essayant de
classer I’échantillon réel cependant, nous avons pu repérer un effet nouveau. Cer-
tains parametres peuvent en effet introduire des biais s’ils ne sont pas représentatifs
de la distribution réelle. C’est le cas en particulier de la magnitude. Il s’est avéré
que l'inclusion de celle-ci peut provoquer un changement important des résultats
obtenus. Alors que l'inclusion successive des autres parametres semble faire conver-
ger les résultats, lorsque la magnitude est prise en compte la classification donne
un fort exces de galaxies elliptiques faibles a grand redshift. Cependant, les tests de
performances a partir de I’échantillon simulé donnent des performances meilleures
lorsque la magnitude est intégrée. Cela veut-il dire que I'exces est réel 7 Afin de
vérifier cela, nous avons regardé la distribution en magnitudes par type morpholo-
gique de ’échantillon classé avec 9 parameétres. On peut constater que les deux types
de galaxies ont des distributions bien différentes surtout a des faibles magnitudes.
Nous avons donc régénéré un nouvel échantillon d’entrainement mais cette fois en
reproduisant ces différences dans la distribution des magnitudes. On s’apercoit alors
que la classification a 10 parametres ne donne plus 'exces d’elliptiques. Cela semble
indiquer par conséquent que si ’échantillon n’est pas représentatif de la réalité, la
classification finale peut se voir affectée. Cet effet ne peut pas étre repéré sur les
simulations puisque, par construction, I’échantillon de test et d’entrainement sont
identiques.

Etant donné que la simulation des tailles caractéristiques des objets peut ne pas
étre réaliste de méme (nous avons juste reproduit les tailles de 1'Univers local sans
tenir compte de possibles effets évolutifs), nous avons décidé de ne pas inclure les
2 parametres de taille qui ont été utilisés pour les simulations du chapitre précé-
dent.

10.4.4 Catalogue de sortie et qualité des classifications

A chaque objet du catalogue final on associe donc un type morphologique (tardif
ou précoce) ainsi qu’une probabilité d’appartenance & cette classe entre 0.5 et 1.
Etant donné qu'’il s’agit d’un probléme & deux classes on a toujours p(galarie =
elliptique) = 1 — p(galaxie = spirale).

La qualité de la classification a I’aide de I’échantillon de test a été présentée en partie
lors du chapitre précédent. Nous discutons ici un élément nouveau : la probabilité en
tant qu’estimateur de fiabilité. Le tableau 10.1 montre I’évolution du taux de réussite
en fonction de plusieurs seuils de probabilité. On s’apercoit facilement que la valeur
de la probabilité est fortement corrélée avec le nombre d’identifications correctes :
le taux de réussite augmente nettement lorsque le seuil de probabilité augmente.
En effet, si on ne garde que les galaxies ayant une probabilité entre 0.5 et 0.6 le
taux de réussite n’est que de 58% alors que pour les objets ayant une probabilité
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supérieure & p = 0.8, le classement est & 90% stir. Les contaminations sont de ’ordre

de 20% pour I’échantillon complet (p>0.5), en accord avec les résultats du chapitre

précédent.

Ces relations entre la probabilité et le taux de réussite justifient ’emploi de la

probabilité comme estimateur de la fiabilité des classifications dans I’échantillon réel.

Nous avons, pour ce faire, représenté des cartes bi-dimensionnelles de la probabilité

moyenne pour différents intervalles de magnitude, taille et redshift. Les résultats

sont montrés dans la figure 10.7. L’étude de ces cartes permet d’extraire un certain
nombre de conclusions relevantes :

— Globalement, les galaxies tardives présentent des valeurs de probabilité plus éle-
vées pour tous les intervalles de magnitude, taille ou redshif explorés. Cet effet
peut probablement s’expliquer & cause de 1'utilisation de I’ellipticité dans ’espace
des parametres. En effet, les galaxies présentant une forte ellipticité sont normale-
ment classées comme tardives avec une forte probabilité, faisant ainsi augmenter
la probabilité moyenne.

— La taille joue un role important comme attendu dans la détermination des deux
types morphologiques. Les objets petits (rpqr < 0.6") ont des probabilités de
classement de I'ordre de p ~ 0.7 alors que lorsque la taille augmente (rpqr > 0.6)
la probabilité croit au dela p ~ 0.8 (Fig. 10.7 c,d,e,f).

— Il existe également une dépendance vis a vis du redshift de la galaxie, spécialement
pour les galaxies précoces : au dessous de z ~ 1 la probabilité est de p ~ 0.75
avec un nombre important d’objets au dessus de p ~ 0.8 . Les galaxies ellip-
tiques a z > 1 sont classées avec une probabilité moyenne de ’ordre de p ~ 0.7
(Fig. 10.7 a,b,c,d).

— Finalement, le role de la magnitude est également important. Les galaxies plus
faibles que K ~ 20 la probabilité moyenne pour les galaxies elliptiques est de
lordre de p ~ 0.7 (Fig. 10.7 a,b,e,f). Etonnement cette tendance n’est pas pré-
sente pour les galaxies tardives. Cela est probablement un reflet de la maniere
de produire I’échantillon d’entrainement. En effet, comme il a été dit précédem-
ment, les distributions de magnitude employées sont différentes en fonction du
type morphologique concerné. Ainsi, aux faibles luminosités, les galaxies spirales
sont dominantes et donc la machine a tendance a les classer avec une probabilité
élevée.



TAB. 10.1 — Qualité des classifications obtenues en fonction du parametre probabilité d’apres I’échantillon de test simulé. Le tableau
montre le nombre de classifications correctes dans un intervalle de probabilités [ Pin, Pmaz]. Les nombres entre parentheéses indiquent
le nombre d’objets par intervalles. Haut : galaxies précoces, bas : galaxies tardives.

Praz — | 0.5 ] 0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9 0.95 1.0
Pmin l
0.5 ~ | 0.56 (45) | 0.55 (63) | 0.53 (82) | 0.6 (111) | 0.66 (157) | 0.7 (195) | 0.73 (236) | 0.76 (315) | 0.78 (352)
0.55 - - 0.58 (46) | 0.56 (65) | 0.62 (94) | 0.68 (140) | 0.72 (178) | 0.76 (219) | 0.80(298) | 0.82 (335)
0.6 - - - 0.52 (37) | 0.62 (66) | 0.70 (112) | 0.74 (150) | 0.78 (191) | 0.83(270) | 0.84 (307)
0.65 - - - - 0.63 (48) | 0.75 (94) | 0.78 (132) | 0.82 (173) | 0.87(252) | 0.87 (289)
0.7 - - - - - 0.85 (75) | 0.86 (113) | 0.9 (154) | 0.92(233) | 0.92 (270)
075 | — | - - - - - - 0.89 (84) | 0.92 (125) | 0.94(204) | 0.94 (241)
0.8 - - - - - - - 0.93 (79) | 0.96(158) | 0.94 (195)
0.85 - - - - - - - - 0.98(120) | 0.96 (157)
0.9 - - - - - - - - - 0.95 (116)
Praz — | 0.5 | 0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9 0.95 1.0
Pmin l
0.5 ~ | 0.58 (39) | 0.62 (68) | 0.62 (82) | 0.64 (114) | 0.67 (155) | 0.7 (189) | 0.72 (224) | 0.74 (271) | 0.75 (309)
0.55 - - 0.68 (53) | 0.66 (67) | 0.68 (99) | 0.70 (140) | 0.73 (174) | 0.74 (209) | 0.76(256) | 0.77 (294)
0.6 - - - 0.68 (46) | 0.70 (87) | 0.70 (116) | 0.74 (150) | 0.75 (185) | 0.78 (232) | 0.78 (270)
0.65 - - - - 0.74 (73) | 0.75 (94) | 0.75 (121) | 0.76 (156) | 0.78 (203) | 0.79 (241)
0.7 - - - - - 0.85 (75) | 0.78 (107) | 0.78 (142) | 0.81(189) | 0.82 (227)
075 | - | - - - - - - 0.80 (75) | 0.80 (110) | 0.83 (157) | 0.83 (195)
0.8 - - - - - - - 0.84 (69) | 0.86(116) | 0.86 (154)
0.85 = - - - = = - - 0.85 (82) | 0.85 (120)
0.9 - - - - - - - - - 0.87 (85)
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Comment peut-on prendre en compte ces différentes tendances pour réaliser des
études statistiques de morphologies ? Intuitivement, le plus simple, semblerait de
réaliser des seuils de probabilité et de ne garder ainsi que les objets ayant une pro-
babilité minimale fixée en fonction de la fiabilité recherchée. Cependant, introduit-on
des biais si on ne retient, pour une analyse scientifique, que les objets ayant une
probabilité supérieure a un seuil donné? Afin de répondre a cette question, nous
avons regardé la complétude de I’échantillon réel en fonction de la probabilité et
de quatre parametres : la magnitude, la taille, le redshift et le type morphologique
(Fig. 10.8). Evidemment, plus le seuil de probabilité devient élevé, moins d’objets
sont retenus. Cependant, ce qui est important a analyser est la tendance des courbes
de complétude, c’est-a-dire, s’il n’y a pas de biais, on s’attend a ce que ces courbes
soient « plates » en fonction de tous les parametres : « tous les objets sont perdus
de la méme maniere ». La figure 10.8 montre que ce n’est pas tout a fait le cas. En
particulier il existe un biais important en fonction de la taille et du type morpho-
logique ; les objets plus grands ont en effet, de facon générale, une probabilité plus
élevée et sont donc retenus en priorité lorsque ’on applique un seuil de probabilité.
Le biais plus important est cependant vis a vis des morphologies : comme on vient
de le voir, les galaxies spirales ont des probabilités plus élevées et sont donc rete-
nues en priorité. Un seuil en probabilité résulte donc en un échantillon biaisé envers
des systemes tardifs. On en déduit donc, que pour une analyse statistique globale
de I’évolution des morphologies, la réalisation de coupes arbitraires en probabilité
n’est pas adaptée. Des techniques pour l’estimation des erreurs doivent donc étre
développées pour ce type d’analyse comme nous le verrons par la suite. Des seuils
en probabilité peuvent étre cependant employés pour des applications ponctuelles
ou une tres forte précision dans I’estimation morphologique est souhaitée.

10.5 Résultats et discussions

10.5.1 Estimations des statistiques globales

Peut-on utiliser I'information contenue dans les probabilités pour estimer plus pré-
cisément le nombre d’objets dans chaque classe ainsi que les erreurs associées?
Considérons que nous avons N galaxies ayant une probabilité p, d’appartenir a une
classe A (elliptique ou spirale dans notre cas), nous avons défini deux fonctions pour
estimer le nombre d’objets appartenant a cette classe donnée :
Le premier (estimateur par comptages), est approche la plus intuitive et consiste
tout simplement a compter le nombre d’objets ayant une probabilité supérieure a
0.5. Cela peut s’exprimer mathématiquement en employant une fonction Zj, telle
que :

{ 0 sipr<0.5

Z = .
1 sipr>0.5

Ainsi, le nombre d’objets dans la classe A est donné par Ny = > Z. Cet es-
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Fia. 10.7 — Cartes bi-dimensionnelles des probabilités moyennes dans I’échantillon
réel en fonction de la magnitude, la taille et le redshift des galaxies. La taille est
représentée par le rayon de moitié de luminosité (rpq; f). Les courbes montrent les
projections en fonction d’un seul parametre. Les barres d’erreurs tracent la disper-
sion de la distribution de probabilités. Dans la colonne de gauche sont représentées
les galaxies précoces et dans la colonne de droite les galaxies tardives.
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F1c. 10.8 — Complétude en fonction du redshift (a), de la magnitude (b), de la
taille (c) et du type morphologique (d) pour différents seuils de probabilité. Ligne
en pointillés : p > 0.6, ligne discontinue : p > 0.7, ligne discontinue avec un point :
p > 0.8, ligne discontinue avec 3 points : p > 0.9. Les barres d’erreurs tracent la
racine carrée du nombre d’objets.
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timateur n’utilise donc pas l'information des probabilités. Une galaxie ayant une
probabilité p = 0.51 est traitée de la méme maniére qu’une autre ayant une pro-
babilité p = 0.99 : elle est tout simplement ajoutée a la classe correspondante.
Dans le paragraphe précédent nous avons vu que la probabilité est cependant un
bon indicateur de la qualité de la classification. Est-il possible de 'intégrer dans les
comptages ? Nous avons pour cela défini la variable aléatoire suivante (l’estimateur
par probabilité) :

Vi — 0 avec une probabilité 1 — py
71 1 avec une probabilité p;

Il devient possible alors d’estimer le nombre d’objets dans la classe A & partir de
lespérance mathématique de cette variable : E(Y) = Y E(Yy) = >_ pk. De cette
fagon, une galaxie ayant une probabilité p = 0.51 compte comme 0.51 dans la
classe A mais aussi comme 0.49 dans la classe B. L’information probabilistique est
ainsi integrée. De plus, la définition de la variable aléatoire Yj permet également
d’estimer les erreurs a 1-o en calculant la racine carrée de la variance :Var(Y) =
E(X?) - B(X)? = Y pr(1 - pr)-

Plus le nombre d’objets ayant une probabilité proche de 0.5 est important, plus
les différences entre les deux estimateurs deviennent grandes. En effet, dans le cas
idéal ol tous les objets auraient une probabilité de 1, les deux estimateurs donne-
raient la méme valeur. Au contraire, si tous les objets avaient une probabilité de
0.5, lestimateur par probabilité donneraient la moitié d’objets que l’estimateur par
comptages. La comparaison des deux méthodes est donc également une maniere de
mesurer la qualité de la classification & partir de I’échantillon réel dans le sens ou
s’il existe beaucoup de différences entre les deux c’est un signe que les objets sont
classés avec une faible probabilité.

Nous avons donc utilisé ces deux estimateurs pour obtenir le nombre global de
galaxies de chaque type morphologique dans I’échantillon de 44 089 objets. L ’esti-
mateur par comptages donne :

— 33291 galaxies de type tardif soit ~75% de ’échantillon.
— 10798 galaxies de type précoce soit ~25% de I’échantillon.

D’un autre coté, ’estimateur par probabilités donne :

— 30711.7 + 80 galaxies de type tardif soit ~70% de ’échantillon.
— 13376.3 + 80 galaxies de type précoce soit ~30% de ’échantillon.

On constate ainsi des différences entre les deux estimateurs comme prévu. Les ten-
dances sont cependant les mémes et globalement les deux estimations sont en bon
accord indiquant que la classification est solide. Nous pouvons alors nous deman-
der : ou ces différences se concentrent-elles 7 Sont-elles uniformément réparties pour
toutes les galaxies?
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10.5.2 Comptages par type morphologique

La figure 10.9 montre les comptages de galaxies par type morphologique. Comme
attendu, les galaxies elliptiques dominent parmi les galaxies plus brillantes alors
que les galaxies spirales dominent a des luminosités plus faibles. L’effet de la prise
en compte des probabilités est surtout appréciable dans la population d’elliptiques
faibles (K's > 20). En particulier, le nombre de galaxies elliptiques faibles augmente
avec [’estimateur par probabilité. Cela reflete qu’aux faibles luminosités, les galaxies
elliptiques sont classées avec des probabilités plus faibles comme nous avons pu le
voir dans les cartes de probabilité (Fig. 10.7). L’utilisation des probabilités permet
ainsi de corriger les comptages en ajoutant des objets qui tombent du coté spiral
mais présentant une probabilité non négligeable d’étre elliptique.
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Fia. 10.9 — Comptages de galaxies par type morphologique pour les 44 089 galaxies
analysées. Les courbes continues représentent les résultats obtenus avec [’estimateur
par probabilités et les courbes en pointillés ceux estimés a partir de [’estimateur par
comptages. L’épaisseur des courbes représente la dispersion calculée a partir de la
distribution de probabilités. Les courbes rouges correspondent aux galaxies précoces
et les courbes bleues aux galaxies tardives. Les barres d’érreurs montrent la racine
carrée du nombre d’objets.



10.6. Autour des effets de k-correction morphologique 191

10.5.3 Evolution morphologique

La figure 10.10 illustre I’évolution du mélange morphologique depuis z ~ 2. Les deux
estimateurs détectent une augmentation de la fraction de galaxies elliptiques, ce-
pendant 'effet est moins important lorsque I'information probabiliste est exploitée.
En effet, avec lestimateur par probabilité, nous comptons 20% de galaxies précoces
a z ~ 2 pour ~ 30% dans I'Univers local. L’estimateur par comptages prédit une
fraction de 15% a z ~ 1.5. L’inclusion de la probabilité semble donc permettre de
corriger de 'incomplétude des galaxies elliptiques a z ~ 1.5.

Cette variation de la population de galaxies précoces est un effet relativement bien
connu qui a pu étre mis en évidence a travers I’analyse de morphologies grace a des
données du télescope spatial (e.g. Brinchmann et al., 1998; Cassata et al., 2005). On
aurait pu penser cependant que cet effet pouvait étre biaisé a cause justement des
effets de k-correction qui font que, a grand redshift, on sur-estime le nombre de ga-
laxies de type tardif en sondant I’émission UV des galaxies. Le fait que I'on continue
a détecter cette tendance & partir de données dans I'infrarouge proche qui sondent
donc des populations stellaires plus vieilles semble indiquer qu’il s’agit d’un effet
réel et non pas d’'une conséquence du changement de bande. Cependant, la fraction
trouvée ici & z ~ 1.5 est supérieure a celle mesurée par Cassata et al. (2005). Ces
différences peuvent-elles étre conséquence du changement de bande ?

C’est un point crucial de cette étude et la raison principale pour laquelle on réa-
lise des analyses morphologiques dans 'infrarouge proche. Nous prétons donc une
attention particuliere dans les sections qui suivent.

10.6 Autour des effets de k-correction morphologique

Dans les paragraphes précédents nous avons obtenu une classification morphologique
mesurée dans l'infrarouge proche. L’intégration de la probabilité dans les comptages
statistiques permet de corriger, dans la mesure du possible, des éventuelles erreurs
de classification. Un point fondamental est maintenant de comprendre les différences
existantes avec des morphologies estimées dans le visible. Pour cela, nous avons com-
paré le catalogue morphologique obtenu ci-dessus avec un autre catalogue obtenu
d’une maniere indépendante sur les mémes objets observés avec le télescope spatial
en bande I (caméra ACS). La méthode employée pour classer 1’échantillon ACS
est décrite dans Tasca & The COSMOS Team (2008). Le lecteur intéressé pourra
consulter les détails dans la référence indiquée. Parmi les 44 089 objets de notre
catalogue, 34 165 ont une contrepartie dans le catalogue HST. Les objets restants
étaient trop faibles sur les images HST pour estimer une morphologie fiable.

Les proportions de chaque type morphologique sont globalement en bon accord :

— 10458.8 galaxies précoces et 23 706.2 galaxies tardives avec WIRCam
— 9163 galaxies précoces et 25002 galaxies tardives avec ACS
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Fia. 10.10 — Distribution des morphologies en fonction du redshift pour les 44 089
galaxies analysées. Les courbes continues représentent les résultats obtenus avec
lestimateur par probabilités et les courbes en pointillés ceux estimés a partir de
Uestimateur par comptages. L’épaisseur des courbes représente la dispersion calculée
a partir de la distribution de probabilités. Les courbes rouges correspondent aux
galaxies précoces et les courbes bleues aux galaxies tardives. Les barres d’érreurs
montrent la racine carrée du nombre d’objets.
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On s’intéresse par la suite a la localisation précise de ces différences en fonction du
redshift.

10.6.1 Comparaison galaxie par galaxie

La figure 10.11 montre les probabilités pour qu'une galaxie classée précoce (tardive)
dans la bande I soit classée précoce (tardive) également dans la bande Ks en fonction
du redshift.

Nous constatons que globalement I’identification des galaxies tardives ne présente
pas trop d’ambiguité : une galaxie tardive dans la bande I est en effet tardive dans
la bande Ks avec une probabilité moyenne de 0.9 jusqu’a z ~ 2.

Pour les galaxies précoces cependant, la correspondance dépend du redshift. En
dessous de z ~ 1 une galaxie précoce dans la bande I I’est aussi dans la bande
K avec une probabilité moyenne p ~ 0.7. A z > 1, les différences entre les deux
classements deviennent plus importantes et la probabilité diminue jusqu’a p ~ 0.4 &
z ~ 1.5. A ces redshifts, le filtre I commence a sonder le flux UV des galaxies et par
conséquent la morphologie obtenue est essentiellement déterminée par la lumiere
provenant de populations stellaires jeunes. L’effet observé est donc probablement
une k-correction morphologique : les galaxies elliptiques ont tendance a se déplacer
vers des types morphologiques plus tardifs lorsqu’elles sont observées dans la bande
L.

Quelles sont alors les différences entre une sélection morphologique dans la bande I
et dans la bande Ks?

10.6.2 Evolutions morphologiques comparées

La figure 10.12 montre 1’évolution des types morphologiques en fonction de z esti-
més dans les deux filtres analysés. Les distributions des galaxies tardives présentent
un bon accord comme attendu d’apres ’analyse du paragraphe précédent. Un test
de Kolomogorov-Smirnoff (KS-test) révele en effet que les deux fonctions sont is-
sues de la méme statistique avec une probabilité de 96%. Les galaxies elliptiques
présentent plus de différences en particulier a des redshifts élevés. L’accord entre
les deux distributions est fort & z < 1 (97%) mais décroit nettement au dessus de
z ~ 1 pour se situer a 67%. Nous constatons en particulier un exces de galaxies
elliptiques d’un facteur ~ 1.5 dans la bande Ks. Malgré le fait que, d’apres les si-
mulations effectuées, a ces redshifts la classification infrarouge est moins fiable, la
différence est significative et persiste apres correction des erreurs. Il semble donc
que la k-correction morphologique aurait pour effet une sous estimation du nombre
de galaxies elliptiques a grand z lorsque les mesures sont effectuées a partir de la
bande I du télescope spatial.

Ces résultats doivent étre cependant confirmés par une analyse détaillée de la po-
pulation de galaxies elliptiques a z ~ 1.5 en étudiant, entre autres, le taux de
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FiG. 10.11 — Comparaison galaxie par galaxie. Courbe rouge : Probabilité moyenne
pour qu’une galaxie classée précoce dans la bande I soit classée pareil dans la bande
Ks. Courbe bleue : Probabilité moyenne pour qu'une galaxie classée tardive dans
la bande I soit classée pareil dans la bande Ks. Les barres d’erreurs donnent la
dispersion de la distribution de probabilités.
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formation stellaire et leurs masses. Ce travail est en cours de développement lors de
la rédaction de ce manuscrit.

10.7 Conclusions et perspectives

Nous avons présenté ’analyse morphologique dans l'infrarouge proche de 44 089
galaxies dans le champ COSMOS. Les morphologies ont été estimées avec le code
non-paramétrique présenté dans le chapitre précédent dans un volume a 10 dimen-
sions avec des frontieres non-linéaires.

Le catalogue final constitué offre pour chaque galaxie, un type morphologique et
une probabilité d’appartenance a la classe donnée. Nous avons démontré que la
probabilité est fortement corrélée au taux de réussite et représente donc un bon
estimateur de la qualité des classifications.

La classification obtenue a été employée pour réaliser des comptages par type mor-
phologique et étudier I’évolution de morphologies en fonction du redhift depuis
z ~ 2. Les résultats ont été par la suite comparés a ceux obtenues a partir de
mesures réalisées avec des données du télescope spatial dans la bande I afin de
quantifier les effets de k-correction morphologique.

Les conclusions principales de cette étude sont exposées ci-dessous :

En ce qui concerne la fiabilité de la classification obtenue :

(i) D’apres Péchantillon de test simulé, le taux de réussite moyen est de l'ordre
de ~80% pour ’échantillon complet. Les contaminations sont par conséquent
de Pordre de ~20% pour les deux types morphologiques.

(ii) La probabilité résultante de la classification s’avere étre un bon estimateur
de la qualité de la classification a cause de se forte corrélation avec le taux
de réussite. Les objets ayant une probabilité supérieure a 0.8 sont en effet
identifiés avec 90% de fiabilité.

(iii) L’étude donc de la distribution des probabilités en fonction de la magnitude,
la taille et le redshift des galaxies permet de conclure que les objets identifiés
avec plus de difficultés sont les galaxies elliptiques faibles (K > 20), petites
(log(rharf) < —0.2) situées & z > 1. Cependant, méme pour cette classe d’ob-
jets, la probabilité moyenne est autour de ~0.7.

(iv) Nous avons montré de méme que réaliser des seuils de probabilité afin d’essayer
d’améliorer la fiabilité de ’échantillon résulte en un échantillon biaisé vers les
types morphologiques tardifs. Nous avons cependant proposé un moyen de
prendre en compte 'information probabiliste dans les analyses statistiques.

En ce qui concerne la distribution morphologique de 1’échantillon étudié :
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F1G. 10.12 — Distribution des morphologies en fonction du redshift pour les 34 165
galaxies analysées observées dans la bande Ks (courbe continue) et dans la bande
I (courbe en pointillés). L’épaisseur des courbes représente la dispersion calculée
a partir de la distribution de probabilités. Les courbes rouges correspondent aux
galaxies précoces et les courbes bleues aux galaxies tardives. Les barres d’érreurs
montrent la racine carrée du nombre d’objets.
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(i) La distribution morphologique globale est de 30 711.7+80 (~70%) de galaxies
tardives et 13376.3+£80 (~30%) de galaxies précoces. Ces résultats prennent
en compte les erreurs de classification a l’aide du parametre de probabilité.
La population de galaxies est donc dominée par les galaxies tardives depuis
z~ 2.

(ii) Nos observons une augmentation du nombre de galaxies elliptiques depuis
z ~ 2. Il y a, dans notre échantillon, ~30% de galaxies elliptiques & z ~ 0.5
alors que la fraction & z ~ 1.5 est de ~20%. Cet effet persiste méme apres
I’application des corrections pour la possible perte de galaxies elliptiques a
grand z et permet ainsi de confirmer un résultat obtenu dans des travaux
précédents avec des données du télescope spatial. Ce résultat est probablement
un reflet de la construction progressive de la séquence rouge a partir de galaxies
tardives.

Finalement, la comparaison des morphologies obtenues avec celles estimées sur les
mémes objets observés avec HST dans la bande I, révele un certain nombre de
résultats intéressants :

(i) Les distributions morphologiques globales sont similaires. Nous comptons 25 002
galaxies tardives et 9163 galaxies précoces dans la bande I et 23 706 galaxies
tardives pour 10458 galaxies précoces dans la bande Ks.

(ii) Une galaxie classée tardive dans la bande I a une probabilité moyenne de
p ~ 0.9 d’étre classée tardive également dans la bande Ks pour tout le domaine
de redshift analysé.

(iii) La correspondance pour les galaxies elliptiques dépend du redshift : en dessous
de z ~ 1, une galaxie classée elliptique dans la bande I, est classée elliptique
dans la bande Ks avec une probabilité de p ~ 0.7. Au dessus de z ~ 1, lorsque
le filtre I commence a sonder le spectre UV de la galaxie, la probabilité décroit
jusqu’a p ~ 0.4 a z ~ 1.5.

(iv) La comparaison des distributions morphologiques en fonction du redshift ré-
vele également une dépendance vis a vis de z : en dessous de z ~ 1, les deux
distributions sont similaires. Le test KS estime a 97% la probabilité pour
que les deux distributions soient issues de la méme statistique. Au dessus de
z ~ 1, la classification dans la bande I trouve un nombre de galaxies ellip-
tiques inférieur d’un facteur ~1.5 au nombre estimé dans la bande K. Cela est
probablement un reflet des effets de k-correction morphologique. Les études
basées sur des observations du télescope spatial dans la bande I & ces redshifts
risquent par conséquent de sous estimer la fraction de galaxies précoces.

Les résultats exposés ci-dessus ouvrent un grand nombre de possibilités pour pour-
suivre I'analyse. Ces tendances doivent étre en effet vérifiées par une étude appro-
fondie de la population de galaxies elliptiques a z ~ 1.5. Les données multi-longueur
d’onde du relevé COSMOS permettent d’étudier leurs masses et leurs histoires de
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formation stellaire. Ce travail est en cours de développement au moment de la ré-
daction de ce manuscrit. De plus, la classification présentée peut étre également
utilisée pour analyser des indicateurs statistiques comparables aux modeles d’évo-
lution comme les fonctions de luminosité par type, I’évolution des tailles de chaque
type morphologique ou la relation entre la morphologie et la densité en fonction du
redshift.
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Abstract : In this chapter I present some ongoing works at the moment of wri-
ting this report. First, I am using GalSVM in the framework of the ALHAMBRA
consortium to analyze morphologies of field galaxies up to z ~ 1. The main goal
is to use all the available filters (20) to obtain rest-frame morphologies. Once the
survey will be complete, there will be 20000 available galaxies. I present here a



202 Chapitre 11. Autres applications

preliminar analysis on 376 galaxies. Since the mean angular resolution is not very
high (typically around ~1") the first task has been to find the limits of the morpho-
logical classification. We find that objects further than z ~ 1 cannot be analyzed. A
more precise quantification is on-going. We show however some preliminar scientific
results : one of the major interests of these data is indeed that they enable a pre-
cise comparison of the morphological type with the spectral type. Our first results
show that ~80% of the early-type population has a spectral type of elliptical or
Sa galaxies and that ~70% of the late type galaxies are classified as Sab or Scd
according to the spectral type. There are therefore some interesting contaminations
which have to be analyzed.

Second, I am studying the morphologies in clusters at z ~ 0.5 observed with Me-
gaCam at CFHT and the relation between morphology and environment. I present
here the analysis of the morphologies in MS 1621.54+2640 in the r band. We obtain
the color-magnitude relation and the radius-morphology relation and compare to
some published results obtained with the HST. The first results are in good agree-
ment : we indeed find that the color-magnitude relation is in place at z ~ 0.5 for this
cluster and a clear correlation between the morphological mixing and the distance
to the center.

Nevertheless, the reader must keep in mind that the results presented here are ex-
tremely preliminar.

Resumen : Este capitulo presenta algunos de los proyectos en curso en el mo-
mento de la redaccion de la presente memoria. En un primer lugar, se presenta el
trabajo iniciado en el marco del cartografiado césmico ALHAMBRA que consiste
principalmente en el analisis morfolégico rest-frame de galaxias de campo hasta
z ~ 1 haciendo uso de la gran cantidad de filtros disponibles. Cuando las observa-
ciones y la reduccién de datos estén finalizados, se dispondran de aproximadamente
20000 galaxias para realizar el andlisis. Se presenta a continuacién un trabajo pre-
liminar sobre 376 galaxias de campo. Dado que la resolucién angular media no es
excesivamente elevada (~1") la primera parte del trabajo a consistido en estable-
cer los limites del anéalisis morfolégico. Se muestran de igual modo algunos analisis
cientificos preliminares como la comparacion de los tipos morfolégicos estructurales
y espectrales. Se obtiene que el 80% de las galaxias clasificadas como tempranas
desde un punto de vista morfoldgico tienen un tipo espectral temprano de igual
modo mientras que el 70% de las galaxias tardias morfolégicamente hablando son
tardias desde un punto de vista espectral. Existen por consiguiente un cierto nui-
mero de contaminaciones que estan siendo analizadas.

En un segundo lugar, se abordan los primeros resultados del estudio de morfologias
en cumulos de galaxias en torno a z ~ 0.5 observados con el CFHT asi como de
su relacién con el entorno. Se obtienen las relaciones color—magnitud y morfologia—
distancia radial en el cimulo MS 1621.542640 en el filtro r. Los primeros resultados
presentan un buen acuerdo con los resultados publicados basados en datos del te-
lescopio espacial.

El lector debe tener en cuenta que los resultados presentados estan todavia en curso
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de elaboracién y son por lo tanto muy preliminares.

Je présente par la suite quelques uns des travaux en cours au moment de la rédaction
de ce manuscrit. Il s’agit principalement de quelques applications de la méthode
présentée dans le chapitre 9. Les résultats décris sont par conséquent préliminaires
et pourront donc subir des évolutions apres la rédaction.

11.1 Morphologies ALHAMBRA

11.1.1 Le relevé ALHAMBRA

Le relevé ALHAMBRA (Advanced Large Homogeneous Area Medium Band Redshift
Astronomical survey, Moles et al., 2005) est un projet pensé pour sonder une frac-
tion significative de ’Univers avec une précision suffisante pour suivre I’évolution
du contenu et des propriétés de celui-ci en fonction du redshift. L’aire observée est
de 8(®)” et les observations sont réalisées sur 20 filtres contigus de méme largeur
spectrale (~410A) allant de 3500A & 9700A en plus de 3 filtres infrarouges (JHK).
Les observations sont effectuées avec le télescope de 3.5 m de Calar Alto en Es-
pagne. La limite de détection (pour les sources ponctuelles avec un rapport S/B=5)
est fixée a AB=25 mag dans tous les filtres jusqu’a 8300A et entre 24.7 et 23.4 pour
les reste des filtres; la résolution moyenne est de l'ordre de ~ 1”.

La caractéristique principale de ce relevé réside dans I’échantillonnage continu du
spectre lumineux. Il se place ainsi entre un relevé purement photométrique et un
relevé spectroscopique. Il permet donc d’obtenir la distribution spectrale d’énergie
de pres de ~ 300000 objets avec un précision suffisante pour obtenir des redshifts
photométriques de grande qualité (Az < 0.015(1 + z)).

Les données obtenues vont permettre d’étudier, entre autres, I’évolution des struc-
tures a grande échelle, 1’évolution de galaxies (luminosités, morphologies), la sé-
lection d’amas de galaxies ou l'identification de familles particulieres d’objets sans
nécessité de réaliser un suivi a posteriori avec d’autres instruments.

11.1.2 Objectifs scientifiques de ’étude

Le travail présenté par la suite est centré sur ’étude des morphologies. La haute
résolution n’étant pas la priorité de ce relevé, les études morphologiques structu-
relles sont particulierement difficiles et comme on le verra par la suite, il est impos-
sible d’obtenir une morphologie fiable d’objets tres lointains (typiquement z ~ 1.5)
comme il a été fait pour COSMOS (c.f. chapitre 10). Par conséquent, la premiere
question a laquelle nous essayons de répondre avec cette étude préliminaire est :
est-il possible d’obtenir une estimation des morphologies des galaxies de champ ?
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Si la réponse s’avérait étre positive, une analyse morphologique dans ALHAMBRA
présente plusieurs intéréts du fait du grand nombre de filtres disponibles et de 'uni-
formité de ceux-ci :

(i) Morphologies au repos : L’emploi de tous les filtres simultanément permet
d’obtenir en principe une morphologie au repos sur le méme filtre de référence
pour chaque redshift comme je le montrerai par la suite.

(ii) Comparaison SED - morphologie : Comme il a été dit précédemment, le
relevé devrait permettre I'obtention de distributions spectrales d’énergie des
galaxies avec une grande précision. La comparaison de type morphologique
estimé & partir de critéres de forme uniquement avec le type spectrale peut
permettre l'identification d’objets particuliers (e.g. elliptiques bleues).

11.1.3 Les données analysées

Le relevé couvre une aire de 8(%)” distribuée en 8 champs (ALHO1-ALHO8) de 1002
chacun, divisés & son tour en 2 pointages de 30" x 30" et 4 CCDs de 15~ x 15". Les
résultats exposés ci-dessous portent sur le CCD 3 du pointage 1 du champ ALHOS.
Ce champ est I’'un des premiers a avoir été observé et réduit et il existe une premiere
estimation des redshifts photométriques.

L’aire analysée est donc de 15~ x 15 avec une taille de pixel de 0.22". Nous avons
employé 10 filtres, 7 visibles (de 7370A & 9540A) et deux infrarouges (J et H). Cette
sélection est justifiée par le type d’étude morphologique que I’on souhaite faire, dans
le paragraphe § 11.1.6.1 je détaille en effet le principe.

11.1.4 Catalogue photmétrique et redshifts photométriques

Le catalogue photométrique employé pour la détection d’objets a été élaboré dans
le cadre du consortium a 'aide de SExtractor et nettoyé des fausses détections. Il
comprend 20 805 objets sur ’ensemble du champ. Les redshifts photométriques de
9520 sources ont également été obtenus dans le cadre du consortium avec des codes
propres. Il ne s’agit cependant que d’une version tres préliminaire et c¢’est donc I'un
des points qui est susceptible de faire évoluer ces premiers résultats.
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FI1G. 11.1 — Section de 5" x 5 du champ analysé en bande I (73701&). Les cercles
rouges marquent les étoiles et les cercles bleus les galaxies sélectionnées pour ’ana-

lyse morphologique (c.f. § 11.1.5).
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11.1.5 Sélection de I’échantillon morphologique

Comme pour le travail effectué dans le cadre de COSMOS, nous avons réduit 1’échan-

tillon avant de réaliser ’analyse morphologique a partir de deux critéres basés sur

des inspections visuelles et des simulations (ce point est certainement & améliorer

pour raffiner la sélection) :

— Nous n’avons gardé que les objets ayant un redshift photométrique inférieur a 1.

— Concernant la luminosité, nous avons exigé que les objets sélectionnés aient une
magnitude au moins 2 mag plus brillante que la position du pic de la fonction
de magnitude dans chacun des filtres. Ainsi pour le filtre & 7370A, (c.f Fig. 11.2)
nous avons gardé tous les objets plus brillants que mr379 < 23.7. On compte ainsi
626 objets dans le catalogue final analysé.
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Fic. 11.2 — Comptages et sélection de I’échantillon pour le filtre a 7370A. Ce critere
a été appliqué a tous les filtres employés.

La séparation étoiles/galaxies a été réalisée d’une fagon analogue a celle employée
dans les chapitres précédents, a savoir en employant les paramétres MU_CLASS
et MAG_AUTO de SExtractor. Nous obtenons 250 étoiles et 376 galaxies. Cette
étape pourra étre raffinée lors de I’étude définitive en incluant d’autres parametres
(CLASS_STAR, type spectral) comme pour l'analyse dans le champ COSMOS.
Meéme s’il peut avoir quelques contaminations, la séparation est suffisamment propre
pour une premiere analyse. Ces valeurs nous permettent d’estimer le nombre de
galaxies pour lesquelles nous sommes susceptibles d’avoir une estimation morpholo-
gique une fois que toutes les données seront disponibles. En effet, en considérant que
~400 galaxies par champ de 15 x 15’ pourront étre employées, on obtient ~25 000
galaxies sur ’ensemble de 1’aire observée.
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11.1.6 Analyse morphologique
11.1.6.1 Principe

Un des intéréts majeurs de ces données est sans doute le grand nombre de filtres
disponibles et I’homogénéité de ceux-ci. Nous avons donc essayé d’exploiter cette
propriété pour obtenir des morphologies au repos dans la bande I (~7370A) entre
z=0 et z=1. Pour cela, il a fallu changer légerement ’approche suivie dans les
chapitres précédents. Le but est maintenant de rester systématiquement centrés sur
la bande I. Nous utilisons pour cela tous les filtres plus rouges que la bande I, et
en fonction du redshift, chaque galaxie est analysée dans le filtre correspondant a la
bande I au repos. Le choix du filtre est donc donné par ’expression :

Afittre = Ar(1+ 2) (11.1)

Le choix de la bande I est justifié pour des raisons pratiques puisque 1’échan-
tillon SDSS que l'on possede pour réaliser I'entrainement est justement dans cette

bande.

11.1.6.2 Echantillon d’entrainement

La stratégie adoptée pour construire 1’échantillon d’entrainement est légerement
différente a celle décrite dans le chapitre précédent. Nous n’avons utilisé que la bande
I de notre échantillon SDSS (Tasca & White, 2005), soit ~ 500 objets d’entrainement
et ~500 de test. Pour chaque galaxie :

(i) On associe un redshift aléatoire qui suit la distribution réelle des redshifts
photométriques.

(ii) En fonction du redshift associé, le filtre plus proche de la bande I au repos est
choisi d’apres ’expression 11.1 et une magnitude aléatoire est tirée d’apres la
distribution de magnitudes réelle du filtre sélectionné.

(iii) Une fois la magnitude et le redshift associés, la galaxie est simulée en suivant
la procédure détaillée dans le chapitre 9.

(iv) La galaxie simulée est finalement plongée dans un fond réel du filtre corres-
pondant.

Ainsi, a la différence de I’échantillon employé pour analyser les données COSMOS,
ou l'on changeait I’échantillon local pour rester toujours dans la bande K a grand
redshift, ici, I’échantillon d’entrainement se distribue dans les 10 filtres employés.
La figure 11.3 illustre le processus schématiquement.

11.1.6.3 Analyse des erreurs

Comme pour les données WIRCam, nous avons employé 1’échantillon de test pour
quantifier les erreurs de classification en fonction de la probabilité. Le tableau 11.1
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Fic. 11.3 — Construction de I’échantillon d’entrainement. En fonction du redshift
associé, la galaxie simulée est plongée dans un filtre différent pour rester dans la
méme bande au repos.

résume les performances obtenues. Nous constatons tout d’abord que les conta-
minations sont plus importantes que pour 1’échantillon WIRCam probablement a
cause de la résolution plus basse. Il existe en particulier une tendance a sur es-
timer le nombre de galaxies elliptiques, ce qui est logique si certains objets sont
peu ou pas résolus. Les performances augmentent nettement avec la probabilité et
nous atteignons un taux de réussite supérieur & 80%. Des recherches sont en cours
pour améliorer la qualité, en particulier, I'inclusion de fonctions de magnitudes par
type est susceptible d’apporter un gain. La figure 11.4 montre la distribution des
objets réels en fonction de la probabilité. On constate qu’un nombre important
d’objets (essentiellement des elliptiques) a une probabilité de classification proche
de 0.5.

TaAB. 11.1 — Taux de réussite de la classification en fonction de la probabilité

p>0.5
Précoce Tardive

0.74 0.35 0.78 0.29

p>0.6
Précoce Tardive

Précoce visuelle

Tardive visuelle 0.25 0.65 0.22 0.71
p> 0.7 p>0.8
Précoce Tardive | Précoce Tardive
Précoce visuelle 0.81 0.20 0.80 0.14
Tardive visuelle 0.19 0.80 0.2 0.86
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Fi1a. 11.4 — Histogramme des probabilités pour les galaxies réelles. Rouge : précoces,
Bleu : tardives

11.1.6.4 Quelques résultats préliminaires

Malgré le caractere encore peu fiable des classifications et des redshifts photomé-
triques nous montrons par la suite quelques unes des exploitations scientifiques
possibles afin d’illustrer ce que pourra apporter ce travail une fois abouti.

Meélange morphologique global L’analyse des classifications sur ’ensemble du
champ donne (estimateur par comptages) :

— 84 galaxies précoces (~25%)
— 285 galaxies tardives (~75%)

Cette premiere estimation est cohérente avec celle obtenue dans le cadre de COS-
MOS. Une inspection visuelle révele de plus que les galaxies plus brillantes et ré-
solues pour lesquelles le type morphologique est facilement identifiable & 1’oeil sont
classées correctement.

Evolution morphologique La figure 11.5 montre ’évolution du mélange mor-
phologique en fonction du redshift. Nous rappelons que ce résultat doit étre pris
avec énormément de précautions & cause du caractere provisoire des redshifts. Le
nombre d’objets par intervalle est également petit et donc probablement affecté par
des effets de variance cosmique.
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Fic. 11.5 — Evolution morphologique dans 1’échantillon ALHAMBRA analysé.
Rouge : précoces, Bleu : tardives. Les barres d’erreurs sont issues d’une statistique
de Poisson.

Relation morphologie-type spectral Comme il a été dit auparavant, un des
point intéressants de cette étude réside dans la comparaison des morphologies struc-
turelles avec les morphologies spectrales issues de 'estimation des redshifts photo-
métriques. La figure 11.6 montre cette correspondance. Pour chaque type mor-
phologique déterminé avec GalSVM nous avons regardé son type spectral d’apres
I’ajustement. Si la correspondance était parfaite, on s’attendrait a ce que toutes
les galaxies classées comme elliptiques aient un type spectral de galaxie précoce et
inversement que toutes les galaxies classées spirales soient associées a un spectre
tardif. La figure 11.6 révele en effet des tendances attendues mais aussi certains
comportements relativement surprenants :

— Une fraction importante de galaxies classées comme tardives d’un point de vue
structurel est associée a un type spectral précoce. Une inspection visuelle de ces
objets révele, au moins pour les plus brillants, la présence d’'une composante de
type disque mais également d’un bulbe important. Une explication possible de
cette divergence pourrait étre donc que la photométrie effectuée pour ’estimation
de redshifts n’ait été réalisée que sur la partie centrale de celle-ci, ne prenant donc
en compte que la lumiere provenant du bulbe. Ce point devra donc étre vérifié
lorsque les redshifts photométriques seront définitifs.

— Il existe également une population de galaxies classées comme elliptiques mais
présentant un spectre tardif (19 objets). Peut-il s’agir de la population de ga-
laxies elliptiques bleues? Ou alors s’agit-il d’un reflet des erreurs de classifica-
tion ? L’inspection visuelle montre que la plupart de ces objets sont faibles et ont
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une probabilité associée proche de 0.5 ce qui pourrait donc aller dans le sens des
erreurs. Malgré cela, ils semblent compacts et pour les plus brillants on arrive a
discerner un bulbe. Une caractérisation plus précise de ces objets peut s’avérer
donc un objectif intéressant de cette étude. Nous avons commencé a aborder ce
point dans le paragraphe suivant.
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Fia. 11.6 — Comparaison du type morphologique dérivé avec GalSVM avec le type
spectral issu de l'estimation des redshifts photométriques. Pour chaque type mor-
phologique on montre la fraction d’objets de chaque type spectral.

Galaxies elliptiques bleues Nous avons donc regardé un peu plus dans le détail
ces 19 objets qui présentent une morphologie elliptique et un spectre tardif. En par-
ticulier, nous avons regardé les magnitudes absolues dans la bande K qui doivent en
principe étre corrélées avec la masse. Il ne s’agit que d’une premiere approximation
étant donné que nous n’avons appliqué aucune k-correction. La figure 11.7 compare
la distribution de magnitudes absolues de toutes les galaxies elliptiques avec celle
elliptiques bleues. On constate que ces dernieres sont globalement moins brillantes
(i.e. moins massives en premiére approximation).

11.1.7 Bilan et perspectives

Nous avons réalisé une premiere analyse tres préliminaire des morphologies de 376
galaxies dans la bande I au repos a ’aide de GalSVM. L’échantillon d’étude pourra
étre augmenté de maniere significative des que la réduction des données sera finie et
les redshifts photométriques seront stables. L’analyse de tous les champs du relevé
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Fig. 11.7 — Distribution des magnitudes absolues en bande Ks pour toutes les
galaxies elliptiques (rouge) et pour les galaxies elliptiques présentant des traces de
formation stellaire (bleu).

devrait fournir un échantillon de plus de ~20000 galaxies exploitables.

Les premiers tests donnent des performances inférieures a celles obtenues pour
les données WIRCam probablement a cause de la résolution angulaire plus basse.
Celles-ci vont peut étre étre améliorées en raffinant le processus de simulation de
Péchantillon d’entrainement (e.g. distributions de magnitudes asymétriques). Une
étude plus approfondie en termes de probabilité est en cours de réalisation.

Nous avons tout de méme commencé une exploitation scientifique afin d’illustrer les
principaux objectifs de cette étude. Nous avons ainsi pu repérer deux grands axes
d’analyse qui feront I'objet d’une étude plus poussée lorsque les données seront
définitives :

— Comparaison type spectral - morphologie : Cette premiere comparaison révele
des tendances attendues mais aussi des effets étranges. Une étude en termes de
probabilité comme celle effectuée dans le chapitre précédent permettra peut-étre
d’éclaircir ce point. Rappelons cependant que ce résultat est extrémement préli-
minaire a cause du caractere provisoire des redshifts photométriques.

— Ftude détaillée de populations particuliéres : La comparaison de la morpholo-
gie avec le type spectral permet d’identifier des populations d’objets particuliers
comme par exemple les elliptiques bleues. L’étude détaillée de ce type de galaxies
est un point susceptible d’étre abordé avec les données du relevé ALHAMBRA.
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11.2 Morphologies dans des amas a redshift intermé-
diaire (z ~ 0.5)

Les amas de galaxies sont les structures plus grandes de 1'Univers liées gravita-
tionnellement. La densité élevée de 'environnement fait de ceux-ci un laboratoire
particulierement intéressant pour étudier, entre autres, les effets de ’environnement
dans I’évolution des galaxies (Dressler, 1984; Martel et al., 1998). Leurs coeurs repré-
sentent en effet les zones de plus forte densité galactique de I’'Univers, par conséquent
quelle qu’elle soit, la dépendance de la formation ou de I’évolution des galaxies avec
I’environnement doit étre plus marquée dans les amas. Le code développé est donc
entrain d’étre employé également pour étudier les morphologies dans des amas a
redshift intermédiaire.

11.2.1 Motivations du travail réalisé

L’étude morphologique dans les amas peut donner des indications intéressantes
concernant la formation et I’évolution des galaxies elliptiques. En effet, comme il
a été exposé dans le chapitre d’introduction, les galaxies précoces dominent les ré-
gions centrales des amas (Hubble & Humason, 1931). Dans les amas locaux elles
présentent de plus une relation étroite entre la couleur et la magnitude, avec une
petite dispersion ce qui laisse entrevoir, soit une formation tres tot dans I’histoire
de I’Univers soit une formation synchronisée (Bower et al., 1992). Il semblerait que
cette relation était déja en place & z ~ 0.5 (Ellis et al., 1997) indiquant que ces
galaxies on du se former avant z ~ 3.

Un autre phénomeéne intéressant qui peut étre également étudié dans les amas est la
relation morphologie-densité ou la relation morphologie-distance radiale (Melnick
& Sargent, 1977; Dressler, 1980; Whitmore et al., 1993). Ces relations décrivent
comment les nombres relatifs de chaque type morphologique évoluent en fonction
de la densité locale ou de la distance au centre de ’amas. Les centres des amas sont
dominés par des galaxies précoces (elliptiques ou S0) tandis que les régions plus
extérieurs présentent des rapports morphologiques plus proches de ceux que 'on
retrouve pour les galaxies de champ. Dressler et al. (1997) ont étudié I’évolution de
ces relations a partir de z ~ 0.5 grace a des données sur 10 amas. En prenant tous
les amas sans distinction il s’avere que la relation morphologie-densité est pratique-
ment absente z ~ 0.5 & I’exception des régions de tres forte densité ou les galaxies
elliptiques dominent. En revanche, a bas redshift tous les amas présentent une re-
lation nette entre la morphologie et la densité. En divisant cependant 1’échantillon
par type d’amas (trés concentré, peu concentré et irrégulier) on s’apercoit que seul
les amas tres concentrés présentent une relation entre la morphologie et la densité.

Les résultats énoncés ci-dessus emploient tous des morphologies obtenues grace a
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I'imagerie du télescope spatial. Les statistiques portent souvent sur peu d’objets (5
a 10 amas) et généralement les études sont effectuées dans les parties plus centrales
des amas a cause du champ réduit du HST. L’imagerie MegaCam offre un tres
grand champ permettant d’aller sonder les périphéries des amas et d’augmenter les
statistiques. L’inconvénient majeur est bien entendu la résolution angulaire obte-
nue, bien en dessous de celle délivrée par le télescope spatial. L’utilisation du code
développé peu fournir des résultats fiables sur des amas a redshift intermédiaire ?
Nous nous interrogeons sur ce point dans les paragraphes qui suivent.

11.2.2 Description des données
11.2.2.1 Contexte scientifique

Les données employées ont été obtenues dans un contexte scientifique différent. Elles
font en effet partie d’un suivi optique d’un échantillon d’amas X & redshift intermé-
diaire (~ 0.5) (Arnaud, 2004). Il est formé des 13 amas les plus brillants en X, donc
a priori les plus massifs, pour en faire ’analyse weak lensing. Le but scientifique
principal est d’établir les relations entre les grandeurs X et la masse déterminée in-
dépendamment par lensing. Les donnees ont ete obtenues avec MegaCam en quatre
couleurs : 2h en r (imagerie profonde et de bonne qualite, avec un seeing< 0.8”,
pour faire le weak lensing) et plus court en g, i et z.

11.2.2.2 MS 1621.5+42640

Afin de réaliser ce premier travail préliminaire de validation, nous avons choisi de
travailler sur un des amas de I’échantillon : MS 1621.5+2640. Il existe des données
spectroscopiques et photométriques sur cet amas (Ellingson et al., 1997) obtenues
avec le CFHT dans le cadre d’un relevé sur des amas mené par le CNOC (Cana-
dian Network for Observational Cosmology) (Yee et al., 1996). De plus, Saintonge
et al. (2005) ont réalisé une étude détaillée des morphologies dans I'amas & partir
de I'imagerie HST en deux bandes (F814W et F555W). Il s’agit donc de la cible
idéale pour valider la qualité de la morphologie obtenue a partir des données sol.
L’amas est situé & z = 0.4275, il a une masse de 10 Mcy et une dispersion de
vitesses de 0 = 793 km.s~! (Carlberg et al., 1996). Son flux en X (0.3 — 3.5 keV)
est de Lx = 9.74 x 10713 ergs.cm™2.s71 (Gioia et al., 1990) et son rayon caracté-
ristique (distance au centre ou la densité de 'amas est 200 fois la densité critique
de 1’Univers) est 7200 = 278 (Carlberg et al., 1997).
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11.2.3 Sélection des galaxies appartenant a ’amas

Le premier travail consiste a isoler les galaxies appartenant a ’amas. Il existe plu-
sieurs méthodes pour ce faire, on peut par exemple utiliser la relation couleur-
magnitude. Dans notre cas, nous disposons de données photométriques en quatre
bandes (g,r,i et z) sur 'amas. Il est par conséquent possible d’estimer les redshifts
photométriques des galaxies et d’isoler les galaxies grace a ce critere. D’ autant plus,
que pour cet amas en particulier, certains objets ont une mesure du redshift spec-
troscopique qui peut donc étre employé pour étalonner les redshifts photométriques.
Nous avons donc utilisé le code HyperZ (Bolzonella et al., 2000). Au moment de la
rédaction de ce manuscrit, cependant, certains problémes sont encore en train d’étre
résolus. En effet, des problemes de photométrie dans I'une des bandes semblent po-
ser probleme a I’heure d’estimer proprement les redshifts. Il a fallu donc introduire
des facteurs de correction pour faire face a ce probleme.

Pour cette premiere analyse, nous avons donc décidé d’employer la sélection de Sain-
tonge et al. (2005). Nous avons donc sélectionné 167 galaxies par identification avec
le catalogue publié. Les résultats exposés para la suite portent sur cet échantillon.
Ce point reste donc a améliorer pour les travaux a venir.

11.2.4 Analyse morphologique

L’analyse morphologique a été réalisée avec GalSVM (c.f. chapitre 9, Huertas-
Company et al., 2008) dans la bande r (6250A). Nous avons simulé un échantillon
d’entrainement a partir de I’échantillon SDSS utilisé pour les études précédentes,
mais cette fois-ci, nous avons employé la bande g qui correspond a la bande r au
repos a z ~ 0.4. La simulation de 1’échantillon est légeérement différente que pour
les galaxies de champ car tous les objets sont situés a la méme distance. Nous avons
donc simulé une distribution en redshift qui pique au redshift de ’amas. Pour la
distribution en magnitude, la distribution réelle mesurée sur les images r a été em-
ployée.

TaB. 11.2 — Résumé des propriétés de 'amas MS 1621.5+2640. Les références sont
indiquées dans le texte

a (J2000) & (J2000) z Ly
(10713 ergs.em=2.571)
16 25 38.36 26 27 42.59 0.4275 9.74
Masse 7900 o

(10" Mg) (arcsec) (km.s™1)
1.52 278 793
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Nous avons donc construit un échantillon d’entrainement de 500 galaxies dont la
morphologie est connue. Un classement & 7 parametres : concentration, asymétrie,
ellipticité, gini, Msg et smoothness a été réalisé. Nous avons décidé dans cette pre-
miere analyse de ne pas inclure des parametres tels que la magnitude pour éviter
des effets tels que ceux exposés dans le chapitre 10.

11.2.5 Inspection visuelle

Nous avons tout d’abord comparé les résultats de la classification a ceux obtenus
par Saintonge et al. (2005) sur des images HST avec le filtre F555W (5407A). Les
classifications a partir des images spatiales ont été effectuées a l'aide d’un ajus-
tement paramétrique d’'un modele analytique (c.f. chapitre 2). Le parametre de
classification obtenu est par conséquent la fraction de bulbe par rapport au total
(B/T). Nous avons donc séparé dans le catalogue publié les galaxies dominées para
un bulbe (B/T > 0.5) de celles dominées par un disque (B/T < 0.5) et les avons
comparé a notre classification en deux types a partir de I'image MegaCam en bande
r. La figure 11.8 montre les deux images centrées sur la partie centrale de 'amas.
Nous constatons tout d’abord que les galaxies précoces semblent dominer le centre
de 'amas comme attendu, et ce pour les deux classifications. Il peut paraitre ce-
pendant étrange que les deux galaxies les plus brillantes de ’amas (en particulier
la galaxie centrale) soient classées comme tardives. En effet, il est bien connu que
les galaxies plus brillantes sont généralement des galaxies elliptiques. En regardant
I’image de ces galaxies plus en détail on s’apercoit cependant que ce sont des galaxies
doubles non séparées. Les procédures automatiques ont donc tendance a trouver un
type tardif.

La comparaison entre les deux classifications est globalement en bon accord indi-
quant que la classification a partir des données limitées par le seeing semble robuste.
Une quantification plus précise révele que les deux classifications sont en accord pour
116 galaxies parmi les 167. Il existe donc un certain nombre de différences. Il peut
y avoir plusieurs raisons a 'origine de celles-ci : (1) il peut s’agir d’un simple reflet
des erreurs de classifications qui doivent étre présentes dans les deux échantillons
étant donné leur caractere automatique, (2) il se peut également qu’elles soient une
conséquence des définitions différentes du type morphologique (nous définissons les
galaxies elliptiques a partir de critéres visuels sur I’échantillon local alors que Sain-
tonge et al. (2005) le font & partir du rapport B/T).

Nous réalisons par la suite d’autres tests afin de caractériser plus précisément ces
différences.

11.2.6 Relation couleur—magnitude

Nous avons donc regardé également la relation couleur—magnitude dans ’amas.
Comme nous l'avons vu auparavant et dans le chapitre introductif, il existe une
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Fia. 11.8 — Comparaison des classifications dans la partie centrale de ’amas avec
MegaCam en bande r (gauche) et avec le télescope spatial avec le filtre F555W
(a droite). Les cercles bleus indiquent les galaxies tardives et les cercles rouges les
galaxies précoces. La lettre « C » indique la galaxie centrale de ’amas.

bimodalité dans la distribution des couleurs et des types morphologiques. Cette di-
chotomie se traduit par une ségrégation dans les diagrammes couleur magnitude :
les galaxies elliptiques étant plus rouges et avec des propriétés plus uniformes, se
situent dans une séquence rouge peu dispersée alors que les galaxies tardives sont
dans un nuage bleu plus étendu. L’analyse du diagramme couleur—magnitude s’avere
donc étre un bon test de la qualité de la classification.

La figure 11.9 montre le diagramme ¢ vs. u — ¢ d’apres notre classification et la
classification de Saintonge et al. (2005). Puisque toutes les galaxies sont au méme
redshift, nous pouvons utiliser les magnitudes apparentes sans nécessité d’obtenir
les magnitudes absolues.

Nous observons que les galaxies classées comme précoces sont globalement plus
rouges que les galaxies tardives, comme attendu. De plus elles ont tendance & for-
mer une séquence bien définie alors que les galaxies tardives sont plus dispersées
dans le diagramme. Cela semble encore étre un signe en faveur de la robustesse de
la classification obtenue.

Les deux diagrammes sont de plus en bon accord globalement. On constate malgré
tout quelques « contaminations » , c’est-a-dire des galaxies classées comme ellip-
tiques mais se situant dans le nuage bleu qui semblent étre légerement plus abon-
dantes dans la classification a partir des données MegaCam en particulier a des
magnitudes faibles (i > 21). S’agit-il d’erreurs de classification ? Ou au contraire ce
sont réellement des galaxies elliptiques bleues ?
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Fic. 11.9 — Comparaison des diagrammes couleur—magnitude obtenus a partir des
classifications sur les images MegaCam (a) et sur les images HST (b). Les tri-
angles rouges sont les galaxies classées comme précoces (E/SO pour MegaCam et
B/T > 0.5 pour HST) et les cercles bleus celles classées comme tardives (S/Irr pour
MegaCam et B/T < 0.5 pour HST).
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11.2.7 Relation morphologie—distance radiale

Nous avons par la suite étudié la relation entre la morphologie et la distance radiale
pour les deux classifications. Pour cela, nous avons obtenu la distance au centre de
I’amas de chacune des galaxies puis divisé 1’échantillon en intervalles de distance
de telle sorte que le nombre de galaxies soit le méme dans chaque intervalle. Les
résultats sont affichés dans la figure 11.10.

On constate tout d’abord qu’il existe effectivement une relation entre la distance au
centre et la morphologie : les galaxies elliptiques dominent les parties centrales de
I'amas (r ~ 50") et leur abondance diminue au fur et & mesure que la distance au
centre augmente. L’interprétation est a prendre avec précaution car nous n’avons
pas pris toutes les galaxies de I’amas mais seulement celles qui ont un équivalent
dans le catalogue de Saintonge et al. (2005).

Le méme travail a été réalisé a partir des classifications paramétriques sur les images
HST. Les résultats sont affichés également dans la figure 11.10. Les tendances sont
les mémes mais on observe un certain nombre de différences. Celles-ci peuvent pa-
raitre importantes mais elles portent sur 3 objets maximum par intervalle de dis-
tance. Elles peuvent donc étre une conséquence d’erreurs de classification.

11.2.8 Conclusions et travaux en cours

Nous avons employé le code développé dans le cadre de cette these pour réaliser
une étude des morphologies dans un amas (MS 1621.5+2640) & redshift intermé-
diaire (z ~ 0.4275) a partir de I'imagerie MegaCam en bande r. Il fait partie d'un
echantillon de 13 amas X. L’amas ayant été analysé a partir de 'imagerie HST
(Saintonge et al., 2005), il s’agit d’une cible idéale pour valider dans un premier
temps l'information morphologique obtenue a partir des données sol.

La sélection des galaxies appartenant a I’amas a été réalisée dans un premier temps
a partir du catalogue publié afin de faciliter les comparaisons. Cependant, tous les
amas du catalogue ont été observés en quatre bandes (g, r, i et z). Il est donc pos-
sible d’obtenir des redshifts photométriques et de les employer pour sélectionner les
objets. Cela fait partie des travaux en cours.

Nous avons obtenu les morphologies en deux types (précoce, tardif) de 167 galaxies
de ’amas. Afin de vérifier la fiabilité de la morphologie obtenue, nous avons tracé les
diagrammes couleur—magnitude et la relation morphologie—distance radiale. Pour le
premier, nous constatons que les galaxies elliptiques se situent globalement dans une
séquence rouge, comme attendu. Pour le deuxieme, on identifie une relation entre
la morphologie et la distance, les galaxies précoces dominant les parties centrales.
Ces méme diagrammes, tracés en employant des classifications & partir des données
du télescope spatial offrent des résultats tres similaires.

Nous allons donc étendre les analyses présentées ci-dessus a ’ensemble de 1’échan-
tillon de 13 amas, avec une sélection des membres basée sur des redshifts photomé-
triques.
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Fia. 11.10 — Relations morphologie—distance radiale obtenues a partir de la clas-
sification morphologique & partir des images MegaCam (lignes continues) et HST
(ligne discontinue). Les lignes rouges sont les galaxies précoces et les bleues les tar-
dives. La droite verticale indique le rayon caractéristique. On donne également la
distance radiale en Mpc a z = 0.4275 avec une cosmologie standard.
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Conclusions de la deuxieme
partie

Dans la deuxieme partie de ce manuscrit, j’ai exploré des moyens pour estimer les
morphologies de galaxies lointaines (z < 2) observées avec des télescopes terrestres
sans correction de la turbulence atmosphérique.

J’ai, pour ce faire, apporté un certain nombre d’améliorations aux méthodes non-
paramétriques. D’un coté j’ai résolu le probleme de 1’étalonnage de ’espace de pa-
rametres grace a 'utilisation d’un échantillon local, bien résolu et avec un rapport
S/B élevé, qui est adapté pour reproduire les caractéristiques physiques et instru-
mentales de I’échantillon & analyser. Deuxiemement, j’ai montré que l'utilisation
de machines a vecteur support permet de faire une analyse avec un grand nombre
de parametres simultanément. Ceci n’a pas d’effet significatif si ’échantillon est de
bonne qualité mais produit un gain significatif (80% comparé & 60% de classifica-
tions correctes) pour un échantillon & z ~ 1. Le code permettant de réaliser ces
analyses a été mis a disposition de la communauté : http://www.lesia.obspm.
fr/“huertas/galsvm.html.

Dans un deuxieéme temps, j’ai employé la méthode développée pour analyser les mor-
phologies de ~ 50 000 galaxies contenues dans le champ COSMOS dans l'infrarouge
proche (bande Ks). Ceci représente la premiere étude quantitative de 1’évolution
morphologique des galaxies de champ entre z = 0 et z = 2 a partir de morphologies
estimées dans l'infrarouge. On mesure une augmentation de la fraction de galaxies
elliptiques depuis z ~ 2 jusqu’a nos jours. C’est une étude particulierement impor-
tante, car, au dela de z = 1, la lumiere visible analysée avec le télescope spatial
sonde I’émission UV de la galaxie. Un effort particulier a donc été fait pour quanti-
fier proprement les effets de k-correction. J’ai ainsi comparé la classification obtenue
avec une classification sur les mémes objets basée sur des données visibles du HST.
Alors que les classifications sont globalement en bon accord, il existe des différences
a grand redshift (z > 1), en particulier pour la population de galaxies elliptiques.

Finalement, j’ai présenté un certain nombre de travaux en cours de développement
au moment de la rédaction du manuscrit. Il s’agit principalement d’autres appli-
cations du code développé. La premiere de ces études s’inscrit dans le cadre du
consortium ALHAMBRA et vise a étudier les morphologies des galaxies de champ
jusqu’a z ~ 1 en restant toujours dans la méme bande photométrique au repos. Les
résultats sont pour l'instant préliminaires mais plusieurs voies d’étude ont été envi-
sagées. En particulier, cette analyse devrait permettre une comparaison robuste du
type morphologique structurel avec le type spectral issu de ’estimation des redshifts
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photométriques jusqu’a z ~ 1.

La derniere étude présentée porte sur ’analyse de morphologies dans des amas si-
tués autour de z ~ 0.5. J’ai montré en particulier les résultats de ’analyse sur
I’amas MS 1621.5+2640 dans la bande r. Les morphologies obtenues sont en bon
accord avec celles obtenues avec des données du télescope spatial. On constate en
particulier que la plupart des galaxies elliptiques se situent dans une séquence rouge
dans le plan couleur—-magnitude et que la relation morphologie—distance radiale est
en place pour cet amas.



Conclusions

J’ai voulu, a travers le travail de cette these, étudier les possibilités actuelles de
quantifier des morphologies de galaxies a grand redshift (z ~ 1) dans l'infrarouge
proche en employant des télescopes au sol. Jusqu’a présent, la grande majorité des
études faisant intervenir des morphologies sont basées sur des données visibles du
télescope spatial Hubble. Les nouveaux relevés cosmologiques sondant des objets au
dela de z ~ 1 sont demandants d’une morphologie estimée dans l'infrarouge a cause
des effets de k-correction, cependant, les résultats employant la caméra infrarouge
du HST (NICMOS) ne portent que sur un nombre réduit d’objets.

L’utilisation de télescopes terrestres pour ce faire est une voie peu explorée essen-
tiellement a cause des problemes de résolution angulaire et de sensibilité. L’estima-
tion morphologique est en effet un travail complexe lorsqu’il s’agit d’objets éloignés
qui requiert une qualité d’image tres élevéé. Cette these explore donc deux voies
distinctes d’aborder le probleme et montre les résultats scientifiques obtenus avec
chacun des deux chemins.

J’ai dans un premier temps, exploré une solution in vivo sur le télescope. La généra-
tion des télescopes de 8-10m est en effet équipée d’un systeme d’optique adaptative
permettant de corriger les effets de la turbulence atmosphérique sur 'image. L uti-
lisation de celui-ci pour des applications cosmologiques et en particulier pour des
études morphologiques est donc extrémement séduisante. Nous avons donc analysé
un échantillon de 79 galaxies observées avec le systeme NAOS/CONICA du VLT.
Plusieurs éléments peuvent étre retenus a l'issue de ce travail. Premierement, je
dirais que les résultats sont prometteurs; j’ai pu montrer en effet que la qualité
sur la morphologie est significativement supérieure a celle obtenue avec les méme
techniques sur des données non corrigées. J’ai obtenu ainsi une premiere estima-
tion quantitative de I’évolution morphologique des galaxies (en trois types) jusqu’a
z ~ 1.2 a partir de morphologies déterminées directement dans 'infrarouge. Il existe
un bon accord avec les nombres estimés a partir des fonctions de luminosité. J’ai
quantifié également les effets de k-correction en comparant la morphologie obtenue
avec celle estimée sur les mémes objets avec le télescope spatial. On observe un cer-
tain nombre de différences & grand z, mais une conclusion définitive sur la nature
de celle-ci requiert un nombre d’objets plus important. Cependant, il est évident ;
a la vue des difficultés rencontrées que ces applications poussent la technique & ses
limites. Mais n’est-ce pas de cela dont il s’agit ? Est-il envisageable de faire des pro-
gres scientifiques sans atteindre les limites 7 J’aurais bien voulu approfondir cette
étude en observant donc un échantillon plus important grace a une étoile laser en
particulier. J’ai été malheureusement confronté a un probleme bien connu de toute
la communauté : les énormes difficultés pour obtenir du temps d’observation. C’est
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d’ailleurs une autre conclusion que j'aimerais faire ressortir. Pour que l'optique
adaptative puisse étre compétitive dans le champ de la cosmologie observationnelle,
il est indispensable de pouvoir observer un échantillon significatif, sachant que les
relevés actuels comportent quelques centaines de milliers d’objets. Les ressources
planétaires étant extrémement limitées cela devient un probleme fondamental. De
ce point de vue, les nouvelles techniques d’optique adaptative (MOAO, MCAO)
pourront probablement apporter des solutions en offrant, entre autres, la possibilité
d’observer des champs plus grands.

Ces difficultés pour continuer le travail initialement prévu m’ont poussé a réflé-
chir a une deuxiéme voie pour obtenir une estimation morphologique fiable dans le
proche infrarouge. Il s’agit d’une voie a postériori qui essaye en effet d’améliorer les
techniques actuelles d’estimation morphologique afin d’extraire un maximum d’in-
formation de données non corrigées. Jusqu’a présent, malgré un effort pour rendre
les analyses morphologiques plus objectives et automatiques, toutes les approches
existantes requierent une intervention humaine importante. J’ai ainsi apporté deux
nouveaux éléments aux méthodes non-paramétriques : d’une part j’ai résolu le pro-
bleme de I’étalonnage de ’espace de parametres en employant un échantillon local
adapté aux conditions d’observations et d’autre part j’ai développé une méthode
permettant d’employer un nombre illimité de parametres simultanément. J’ai pu
prouver que 'utilisation de ces deux éléments permet d’améliorer significativement
la qualité de la morphologie (en deux grands types) sur des galaxies lointaines obser-
vées avec une résolution dictée par les conditions atmosphériques. Un effort particu-
lier a été réalisé pour rendre cette approche disponible & toute la communauté. Ainsi,
le code complet (galSVM) a été rendu publique afin qu’il puisse étre utilisé pour
d’autres applications. (http://www.lesia.obspm.fr~/huertas/galsvm.html).

Dans un deuxieme temps j’ai pu employer le code développé pour étudier I’évolution
morphologique de ~ 50000 galaxies dans le champ COSMOS a partir d’imagerie
infrarouge (WIRCam). La classification a été réalisée dans un espace a 10 para-
metres. Nous avons associé a chaque galaxie ayant Ks < 21.5 et z < 2, une pro-
babilité comprise entre 0 et 1 d’appartenir & un type morphologique donné. Cette
valeur de probabilité a été employé pour quantifier la fiabilité des classifications.
La probabilité moyenne des objets de ’échantillon est de p ~ 0.8. Elle décroit avec
le redshift et la taille (en particulier pour les types précoces) mais reste néanmoins
autour de p ~ 0.7 méme a z ~ 2. La classification obtenue a été donc employée
pour analyser les comptages par type morphologique ainsi que les distribution en
redshift de chaque type. On observe une augmentation de la fraction de galaxies
elliptiques depuis z ~ 2 (~20%) jusqu’a nos jours (~30%) ce qui traduit probable-
ment une construction progressive de la séquence rouge a partir de galaxies plus
tardives. La classification est globalement en bon accord avec celle obtenue sur les
mémes objets a partir de données HST/ACS pour des galaxies situées a z < 1. Au
dela de ce redshift, la classification dans la bande I a tendance a trouver moins de


http://www.lesia.obspm.fr~/huertas/galsvm.html

Bibliographie 227

galaxies elliptiques d’un facteur ~1.5 ce qui peut étre une conséquence des effets de
k — correction.

Les résultats exposés ci-dessus ouvrent un grand nombre de possibilités pour pour-
suivre I'analyse. Ces tendances doivent étre en effet vérifiées par une étude appro-
fondie de la population de galaxies elliptiques a z ~ 1.5. Les données multi-longueur
d’onde du relevé COSMOS permettent d’étudier leurs masses et leurs histoires de
formation stellaire. Ce travail est en cours de développement au moment de la ré-
daction de ce manuscrit. De plus, la classification présentée peut étre également
utilisée pour analyser des indicateurs statistiques comparables aux modeles d’évo-
lution comme les fonctions de luminosité par type, I’évolution des tailles de chaque
type morphologique, la relation entre la morphologie et la densité en fonction du

redshift.

D’autre part, la méthode développée est entrain d’étre employée pour d’autres appli-
cations ce qui ouvre encore de nouvelles voies pour continuer le travail de cette these.
Dans le cadre du consortium ALHAMBRA j’essaye d’exploiter le grand nombre de
bandes disponibles pour obtenir une morphologie au repos jusqu’a z ~ 1. De méme,
je lai appliquée a un amas de galaxies situé a z ~ 0.5 afin d’étudier les relations
densité-morphologie ainsi que d’autres indicateurs statistiques. J’ai pu prouver que
la morphologie obtenue est comparable a celle délivrée par le télescope spatial et
un travail sur un échantillon plus important est donc en cours.

Tout ceci pour dire qu’il existe encore un grand nombre de domaines d’application
et que malgré le fait que je me vois obligé & mettre un point final au travail de these
proprement dit, de nombreuses portes restent ouvertes a court et moyen terme .






Conclusiones (espanol)

El objetivo de esta tesis doctoral es estudiar las posibilidades actuales para cuanti-
ficar las morfologias de galaxias distantes (z ~ 1) en el infrarrojo cercano mediante
el uso de telescopios terrestres. La gran mayoria de los estudios morfolégicos exis-
tentes en la actualidad se basan en datos obtenidos con el telescopio espacial Hubble
en el optico. Los surveys cosmoldgicos recientes empiezan sin embargo a estudiar
objetos mas alla de z ~ 1 y requieren por consiguiente una morfologia estimada en
el infrarrojo par evitar sesgos ligados a la k-correccion morfolégica.

El uso de telescopios terrestres para dicho trabajo es una via poco explorada hoy
en dia a causa esencialmente de la perdida de resolucién angular provocada por la
atmosfera terrestre. La estimacion de la morfologia de galaxias lejanas requiere en
efecto una calidad de imagen importante tanto desde el punto de vista de la reso-
lucién angular como de la sensibildad. En esta tesis doctoral se han explorado dos
vias distintas para abordar el problema y se han mostrado los resultados cientificos
obtenidos con cada una de ellas.

En un primer lugar, hemos explorado una solucién in vivo en el telescopio. La
generacién de telescopios de 8-10m estd ya equipada con sistemas de Optica adap-
tativa que permiten corregir los efectos de la turbulencia atmosférica sobre la ima-
gen creada. Se han obtenido datos de 79 objetos en la banda Ks con el sistema
NAOS/CONICA del VLT. Los primeros resultados son esperanzadores. Mediante
simulaciones exhaustivas hemos demostrado que la calidad de la morfologia obtenida
es significativamente superior a la obtenida con datos no corregidos y comparable
en ciertos rangos de luminosidad a la obtenida con el telescopio espacial. La infor-
macién morfoldgica obtenida se ha empleado para obtener una primera estimacion
de la evolucion de las morfologias de los tres tipos principales desde z ~ 1.2 y para
obtener una primera medida de los efectos de la k-correccién morfolégica gracias
a la comparacién con datos del telescopio espacial. Se observan ciertas diferencias,
en particular una tendencia de los datos infrarrojos a encontrar morfologias mas
tempranas, sin embargo para establecer una conclusién definitiva sobre la natura-
leza exacta de dichas diferencias requeriria un nimero mas importante de objetos.
Aumentar la muestra de forma significativa, es una tarea dificil con las técnicas
actuales de Optica adaptativa. Como hemos mostrado, la variacién espacial de la
respuesta al impulso asi como la imposibilidad de observar grandes areas, limitan
mucho el campo de accion. Pese a ello, se ha intentado emplear una de las nuevas
posibilidades ofrecidas por el VLT, como es el empleo de una estrella laser como
fuente de referencia, par obtener cerca de 800 objetos. Nos hemos visto confronta-
dos, sin embargo, a uno de los problemas importantes de la comunidad astronémica :
las enormes dificultades existentes para obtener tiempo de observacién. Se trata de
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hecho, de otra conclusion que me gustaria recalcar ; para que la éptica adaptativa
llegue a ser competitiva en el campo de la cosmologia, es indispensable poder ob-
tener una muestra comparable a las obtenidas en los surveys recientes (i.e. cientos
de miles de objetos). Con los recursos actuales, el tiempo necesario es demasiado
importante. Desde este punto de vista, las nuevas generaciones de 6ptica adaptativa
(MOAO, MCAQ) podran probablemente aportar soluciones como por ejemplo la
posibilidad de observar grandes areas con una correccion uniforme.

Dichas dificultades para continuar con el trabajo inicialmente previsto, nos lleva-
ron a reflexionar sobre una segunda via para obtener morfologias robustas en el
infrarrojo cercano. Se trata de un camino a posteriori que busca mejorar las téc-
nicas actuales de estimacién no paramétrica con el objetivo de extraer la maxima
cantidad de informacién de datos no corregidos. Hasta ahora, pese a los esfuerzos
realizados por la comunidad cientifica para dotar de un caracter automatico y ob-
jetivo a los estudios morfoldgicos, la mayoria de los métodos existentes requieren
una intervencion humana importante. Se han aportado dos modificaciones signifi-
cativas a los métodos no-paramétricos. En primer lugar, se ha resuelto el problema
de la calibracion del espacio de parametros mediante el uso de una muestra local
que se adapta de tal forma que reproduzca las condiciones fisicas y observacionales
de la muestra que se desea analizar. En segundo lugar, se han generalizado dichos
métodos para que puedan emplear un nimero ilimitado de dimensiones asi como
fronteras no lineales para la separacién de regiones. Se ha demostrado a conti-
nuaciéon que la inclusién de dichas innovaciones permite mejorar la fiabilidad de
la morfologia obtenida (en dos grandes tipos) sobre galaxias lejanas observadas a
través de la atmosfera terrestre. Una parte del tiempo de trabajo ha sido consa-
grada a poner el c6digo fuente (GalSVM) a disposicién de la comunidad cientifica
((http://www.lesia.obspm.fr~/huertas/galsvm.html)).

El método propuesto ha sido empleado para el estudio de la evolucién morfoldgica
de 50000 galaxias en el campo del survey COSMOS observadas en el infrarrojo
cercano con la camara WIRCam del Canada France Hawaii Telescope. Se ha em-
pleado un espacio de 10 dimensiones que incluye 5 parametros morfolégicos para el
andlisis. A cada galaxia con Ks < 21.5 y z < 2 se le ha asociado una probabilidad
entre 0 y 1 de ser tardia o precoz. Dicho valor ha sido empleado para medir la
fiabilidad de la clasificacién obtenida en funcién de parametros fisicos de la galaxia
como la magnitud, el tamano o el redshift. La clasificacion es fiable hasta z ~ 2 :
la probabilidad media de los objetos es de p ~ 0.8. Se observa un decrecimiento en
funcién del desplazamiento al rojo, mas importante en las galaxias precoces, pero la
probabilidad media se mantiene en torno a p ~ 0.7. Se observa pues un aumento de
la fraccién de galaxias elipticas desde z ~ 2 (~20%) hasta hoy en dia (~30%) que
refleja probablemente una construccion progresiva de la secuencia roja a partir de
galaxias tardias. Cuando se compara la clasificacién con la obtenida a partir de da-
tos del telescopio espacial en la banda I, se observa que las dos clasificaciones estan
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globalmente de acuerdo hasta z ~ 1. Més alld, cuando la banda I empieza a sondar
la emision ultravioleta de la galaxia, la estimacién basada en la banda Ks tiende a
encontrar ~1.5 veces més galaxias precoces. Esta diferencia es probablemente un
reflejo de los efectos de la k-correcciéon morfolégica.

Estos ultimos resultados abren un cierto nimero de puertas para proseguir con el
trabajo. En particular, la gran cantidad de datos disponibles en el campo de COS-
MOS permite un estudio detallado de la poblacién de galaxias elipticas identificada
a z ~ 1.5 mediante el analisis de las masas y de la actividad de formacion estelar.
Dicho trabajo estd en curso de desarrollo. Ademas, la clasificacién obtenida puede
ser empleada para obtener otros indicadores estadisticos directamente comparables
a los modelos de evolucion, como pueden ser funciones de luminosidad por tipo o
la relacién morfologia—densidad en funcién del desplazamiento al rojo.

En el momento de redactar la presente tesis doctoral, siguen abiertos ademas una
serie de trabajos. En particular, se estd empleando el método desarrollado para
obtener las morfologias de galaxias en reposo hasta z ~ 1 en el marco del survey
ALHAMBRA, aprovechando asi la gran cantidad de filtros disponibles y su alto
grado de homogeneidad. De igual modo, se ha iniciado un estudio en cimulos si-
tuados en torno a z ~ 0.5. El estudio de MS 1621.5+2640 ha permitido mostrar
que la calidad de la morfologia obtenida en estos objetos es similar a la obtenida
con el telescopio espacial, lo que abre las puertas al estudio de una muestra mas
importante.

Con todo ello, me gustaria resaltar, que pese a que me veo obligado a poner punto
final a la presente tesis doctoral, siguen abiertas un nimero importante de vias para
continuar el trabajo a corto y medio plazo.






Conclusions (english)

I have tried to explore different possibilities for quantifying morphologies of distant
galaxies (z ~ 1) in the near-infrared using ground-based facilities. Most of the stu-
dies up to date are based on visible HST data. Recent surveys start however to
probe objects beyond z ~ 1 and require therefore morphologies estimated in redder
wavelengths in order to avoid morphological k-correction effects. The space teles-
cope has a NIR camera (NICMOS) but the morphological studies published up to
date involve few objects or galaxies in clusters.

The use of ground-based telescopes for such a work has not been too much stu-
died, essentially because of the poor angular resolution obtained when the light
crosses the atmosphere. Properly quantifying morphologies of high-redshift galaxies
requires indeed high-angular resolution as well as high sensibility. In this thesis, we
have nevertheless explored two different ways to tackle the problem and we have
shown the scientific results obtained with both methods.

Firstly, we have explored a real time solution. The 8-10m class of telescopes are
indeed equiped with adaptive optics sytems enabling a correction of the effects
caused by the atmospheric turbulence. We have therefore obtained data of 79 ob-
jects with the NAOS/CONICA system installed at the VLT. First results are quite
encouraging. We have shown through extensive simulations that the accuracy of
the morphological estimate is significantly higher than the one obtained on seeing
limited images and comparable to what is obtained with space data. The estima-
ted morphologies have also been employed to look at the morphological evolution
from z ~ 1.2 for the three main morphological types as well as to quantify the
morphological k-correction effects. We observe a number of differences between the
morphologies estimated using HST imaging in the I-band and the ones obtained in
the Ks-band. However, the small number of objects does not enable to conclude sa-
fely about the nature of these differences. Unfortunately, increasing the sample with
the existing techniques is a hard task : the PSF spatial variation implies that only
small areas can be observed, so important exposure times are required. We have
tried nevertheless to increase our sample using a laser guide star by proposing a large
programme to ESO. Despite, the encouraging comments of the OPC, the proposal
has been rejected. This leads to another interesting conclusion : in order adaptive
optics to be competitive in the field of observational cosmology, it must be able to
observe large areas and obtain samples comparable to the ones obtained in recent
surveys, i.e. hundred thousand galaxies. This is not possible with the techniques
available today in a reasonable amount of observing time. In this sense, the new
generations of adaptive optics (MCAO, MOAO) should help to solve this main issue.
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The difficulties found when trying to continue with the previous work made me
think about alternative ways to obtain robust morphologies in the NIR. We there-
fore tried to modify the existing non-parametric methods in order to extract more
information from seeing-limited images. The proposed method, can be seen as a
generalization of the classical C/A classification but with an unlimited number of
dimensions and non-linear boundaries between decision regions. It is fully automa-
ted and thus particularly well adapted to large cosmological surveys. The calibration
of the parameter space is done with a local visually classified sample, chosen in the
high-redshift sample’s rest-frame and artificially redshifted to match the observing
conditions. We have shown that a qualitative separation in two main morphological
types (late type and early type) can be obtained with an error lower than 20%
whereas a classical C/A classification on the same sample leads to errors around
40%. The method is optimized to solve a specific problem, offering an objective
and automated estimate of errors that enables a straightforward comparison with
other surveys. Selecting the training sample in the high-redshift sample rest-frame
makes the results free from wavelength dependent effects and hence its interpre-
tation in terms of evolution easier. The source code is available for download at
http://www.lesia.obspm.fr/ huertas/galsvm.html.

The proposed method has been used to classify ~50000 Ks selected galaxies in
the COSMOS area observed with WIRCam at CFHT. We used a 10-dimensional
volume, including 5 morphological parameters, and other caracteristics of galaxies
such as luminosity and redshift. The obtained classification has been used to in-
vestigate the redshift distributions and number counts per morphological type up
to z ~ 2 and to compare to the results obtained with HST/ACS in the I-band
on the same objects from other works. We have associated to every galaxy with
Ks < 21.5 and z < 2 a probability between 0 and 1 of being late-type or early-type.
This value has been used to assess the accuracy of our classification as a function
of physical parameters of the galaxy and to correct from classification errors. The
classification is found to be reliable up to z ~ 2. The mean probability is p ~ 0.8. It
decreases with redshift and with size, especially for the early-type population but
remains above p ~ 0.7. We observe an increase of the early-type population from
z ~ 2 (~20%) to the present (~30%) probably reflecting a progressive building up
of the red sequence from late-type objects. The classification is globally in good
agreement with the one obtained using HST/ACS for z < 1. Above z ~ 1, the
I-band classification tends to find less early-type galaxies than the Ks-band one by
a factor ~1.5 which might be a consequence of morphological k-correction effects.
We argue therefore that studies based on I-band HST/ACS classifications at z > 1
could be underestimating the elliptical population.

The results presented above offer a large number of possibilities to continue wor-
king. First, a confirmation by a precise study of the population of elliptical galaxies
at z ~ 1.5 by studying their masses and their star forming activity is required.
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This work is in progress using the multiwavelength data available from the COS-
MOS survey. Moreover, the Ks-band classification is intended as a framework for
future studies of the evolution of counts, luminosities, luminosity densities, correla-
tion function for each morphological type over several redshift bins.

Moreover, galSVM is being used for other applications. In the framework of the AL-
HAMBRA collaboration, I am trying to use the amazing amount of available filters
together with their homogeneity to obtain rest-frame morphologies up to z ~ 1. I
am also working on clusters of galaxies at intermediate redshift observed with the
CFHT. Thanks to the work on MS 1621.54+2640 I have shown that the first results
are in good agreement with the ones obtained with the space telescope. Therefore,
I am thinking of significantly increasing the sample.

Consequently, despite the fact that I have to put an end to this PhD thesis, a number
of projects stay opened offering several possibilities to continue the work.






ANNEXE A

Redshifts photométriques

Les redshifts photométriques sont une estimation du redshift d’une galaxie en em-
ployant uniquement des données photométriques (filtres larges) au lieu de faire de
la spectroscopie. Les premieres applications datent des années 60, mais ce n’est que
récemment avec la prolifération des relevés de galaxies offrant un nombre trop grand
d’objets pour réaliser des observations spectroscopiques dans un temps raisonnable
que la technique a pris de I’ampleur.

La méthode est basée essentiellement sur I'identification de sauts majeurs (breaks)
dans la distribution d’énergie spectrale de la galaxie (SED) qui restent toujours
visibles méme apres convolution par la fonction de transmission des filtres. La pré-
cision de I'estimation est bien entendu moins bonne que si des données spectrosco-
piques étaient employées (Az/(1+ z) ~ 0.1) mais pour la plupart des applications
cosmologiques elle s’avere suffisante. C’est pour cela que son développement a été
trés rapide durant les dernieres années et est devenu maintenant un outil essentiel
dans le domaine de la cosmologie observationnelle. Il existe donc dans ’actualité
plusieurs codes en libre acces pour la communauté permettant de réaliser le travail
(e.g. HyperZ, LePhare).

A.1 Généralités sur la méthode

Il existe plusieurs méthodes permettant de réaliser ’estimation. Une des plus ré-
pandues et qui est utilisée dans le cadre du consortium COSMOS c’est la méthode
d’ajustement de distributions spectrales d’énergie (SED fitting). Il s’agit essentielle-
ment d’ajuster la SED observée avec une libraire de spectres de référence (construits
en employant les mémes filtres que pour les observations). Les spectres de référence
peuvent étre théoriques ou observés. Dans le cas du code Le Phare employé pour
I’estimation des redshifts dans ce manuscrit, les spectres employés sont issues de la
librairie GISSEL.

Le redshift photométrique d’une galaxie est alors le résultat du meilleur ajustement
entre le spectre observé et les spectres de référence :

Nfilters
Fobs,i —bx Fiem ,i(z)
)= Y1 i (A1)

o
i=1 g
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avec Fops i, Fremp et 0; étant respectivement les flux observés, les flux des spectres
de référence et les incertitudes des mesures. La qualité de I'estimation obtenue dé-
pend du nombre de filtres employés.

A.2 COSMOS

Les redshifts photométriques employés tout le long de ce manuscrit ont été estimés
dans le cadre du consortium COSMOS. Les mesures photométriques permettant
I'ajustement des distributions d’énergie ont été réalisées dans des ouvertures de 3
sur 15 filtres différents :

— Les filtres Bj, Vj, g+, 7+, i+, 2+ du télescope Subaru ;

— Les filtres u*, ix du CFHT ;

— Les filtres v/, ¢’, 7', 7', 2’ su relevé SDSS;

— Le filtre K5 du KPNO/CTIO;

— Le filtre F'816W du télescope spatial Hubble.

Afin d’améliorer les performances, un étalonnage en employant 1095 redshifts spec-
troscopiques a été réalisé.

La qualité de 'estimation se mesure généralement en calculant 1’écart moyen entre
le redshift calculé et la mesure spectrocopique lorsque celle-ci est disponible. Dans
le cas de COSMOS, la précision obtenue est : oa./(1 + 2z5) = 0.031.

Une autre grandeur importante, permettant de quantifier la qualité, est la fraction
d’identifications catastrophiques, c’est-a-dire des estimations qui different signifi-
cativement de la mesure spectroscopique. Dans notre cas, les cas catastrophiques
sont définis comme ceux présentant un eccart de : Az/(1 + z5) > 0.15. La fraction
mesurée est de n = 1.0%.



ANNEXE B

Morphologies des 79 galaxies
observées avec NACO

Je présente ici un tableau résumant les résultats obtenus sur les galaxies observées
avec NACO (chapitre 4). Pour chaque objet il est indiqué les magnitudes I et K,
le rayon contenant la moitié du flux ainsi que les morphologies obtenues avec les
méthodes paramétriques et non-paramétriques. Pour la deuxieme on montre les ré-
sultats dans le deux bandes (I et K).



Object ID RA DEC Ks I rh(arcsec) ZPHOT G2D(K) C-A(K) C-A(I)
NHzG J100016.4+021555 150.069 2.26541 20.1822 99.5000 0.296730  99.9000 DD DD N/A
NHzG J100016.3+021643 150.068 2.27872 20.7045 22.4291 0.333504  0.711700 DD DD I
NHzG J100017.2+021637 150.072 2.27703 22.8723 24.1406 0.205416  0.247200 DD DD DD
NHzG J100016.3+021631 150.068 2.27552 19.7637 24.2207 0.566514  1.78470 DD DD I
NHzG J100015.04-021629 150.063 2.27500 18.7053 99.5000  0.489564 99.9000 DD DD N/A
NHzG J100014.7+021630 150.061 2.27509 22.1654 23.3978 0.209682  0.832200 BD DD DD
NHzG J100014.8+021629 150.062 2.27487 22.0163 23.7523 0.169614  0.793700 I I DD
NHzG J100014.84021629 150.062 2.27478 21.3202 99.5000 0.292356  99.9000 I I N/A
NHzG J100015.9+021629 150.067 2.27476 21.7583 22.6455 0.246294  0.0400000 BD DD DD
NHzG J100017.2+021624 150.072 2.27355 20.0909 23.4449 0.243324  0.956100 BD DD DD
NHzG J100017.3+021620 150.072 2.27223 20.2320 99.5000 0.403920  99.9000 I I N/A
NHzG J100014.8+021624 150.062 2.27360 19.8198 99.5000 0.231174 99.9000 BD BD N/A
NHzG J100016.7+021618 150.070 2.27174 19.0273 20.9238 0.640170  0.219100 DD DD DD
NHzG J100016.7+021610 150.070 2.26963 20.3879 22.7999 0.271026  0.740000 BD DD BD
NHzG J100014.9+021607 150.062 2.26870 18.5753 21.8364 0.392418  0.875600 BD BD DD
NHzG J100014.9+021603 150.062 2.26755 22.2439 22.7490 0.235656  0.475700 BD DD BD
NHzG J100017.3+021601 150.072 2.26712 20.0121 23.8199 0.266760 1.33790 DD DD I
NHzG J100053.2+021934 150.222 2.32621 18.5348 21.3553 0.531684  0.886100 DD DD DD
NHzG J100051.9+022011 150.216 2.33658 22.6880 22.6407  0.183600  0.810100 BD DD DD
NHzG J100052.0+022008 150.217 2.33579 19.2141 21.9404 0.250614  0.832600 DD BD BD
NHzG J100051.8+022006 150.216 2.33511 21.9112 23.6353 0.254880  0.818800 DD DD I
NHzG J100050.84022002 150.212 2.33398 20.2005 21.8439 0.471420  0.514000 DD DD DD
NHzG J100050.8+022000 150.212 2.33337 17.6825 19.9774 0.690012  0.400600 DD DD DD
NHzG J100051.9+021944 150.217 2.32890 18.7411 20.8672 0.396252  0.670000 DD DD DD
NHzG J100051.0+021942 150.213 2.32853 18.3509 20.8194 0.614520  0.739400 DD DD DD
NHzG J100052.4+021941 150.219 2.32814 20.8822 22.7814 0.404622  0.799500 I I DD
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TaB. B.1: continued.

Object ID RA DEC Ks I rh(arcsec) ZPHOT G2D(K) C-A(K) C-A())
NHzG J100011.1+020629 150.047 2.10808 17.7249 19.9124 0.348300  0.506000 BD BD DD
NHzG J100010.0+020624 150.042 2.10673 19.5877 22.7680 0.200826  0.987200 DD BD DD
NHzG J100011.6+020617 150.048 2.10486 19.5207 21.0617  0.346680  0.270200 DD DD DD
NHzG J100010.2+020612 150.043 2.10360 20.3156 99.5000 0.155034 99.9000 DD DD N/A
NHzG J100010.6+020612 150.045 2.10348 20.5515 99.5000 0.167130 99.9000 BD DD N/A
NHzG J100009.7+020610 150.041 2.10279 21.2964 99.5000 0.178092  99.9000 DD DD N/A
NHzG J095951.4+020514 149.964 2.08732 20.8670 21.1830 0.379188  0.671400 I I DD
NHzG J095953.9+020507 149.975 2.08549 21.8739 23.2931 0.170046  0.703700 DD DD DD
NHzG J095952.3+020459 149.968 2.08319 19.9646 99.5000 0.358668 99.9000 DD DD N/A
NHzG J095952.3+020458 149.968 2.08286 21.7629 99.5000 0.202284  99.9000 BD DD N/A
NHzG J095952.34-020448 149.968 2.08006 21.3778 99.5000 0.178254 99.9000 BD DD N/A
NHzG J095953.0+020446 149.971 2.07970 20.2794 23.9269 0.192024  0.754600 DD DD I
NHzG J095951.5+020444 149.965 2.07890 21.1099 23.6728 0.160164  1.37440 DD BD DD
NHzG J100013.8+020838 150.058 2.14397 22.4294 22.7827 0.185220  0.240300 DD BD DD
NHzG J100015.3+020923 150.064 2.15644 19.5222 21.1499 0.395604  0.979400 BD BD DD
NHzG J100013.9+020920 150.058 2.15569 21.0909 99.5000  0.189000 99.9000 BD DD N/A
NHzG J100014.0+020919 150.058 2.15551 21.2097 23.5849  0.247158  0.994000 BD DD DD
NHzG J100014.1+020918 150.059 2.15517 19.5826 23.5148 0.193482 1.26360 BD BD DD
NHzG J100015.1+020915 150.063 2.15427 23.0568 99.5000 0.139968 99.9000 BD DD N/A
NHzG J100016.3+020912 150.068 2.15348 21.6753 23.0442  0.156600  0.935900 DD DD DD
NHzG J100013.9+020909 150.058 2.15258 21.4149 22.7981 0.306612 1.08450 DD DD DD
NHzG J100013.9+020903 150.058 2.15105 21.4370 23.5968 0.185112 1.11800 BD DD DD
NHzG J100015.4+020854 150.064 2.14850 20.9069 23.9274 0.283014 1.16300 DD DD I
NHzG J100016.14020854 150.067 2.14840 22.1741 99.5000 0.168156  99.9000 BD DD N/A
NHzG J100003.4+020711 150.015 2.11984 20.5216 22.3691 0.432864  0.714900 DD DD DD
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TaB. B.1: continued.

Object ID RA DEC Ks I rh(arcsec) ZPHOT G2D(K) C-A(K) C-A(I)
NHzG J100003.6+020706 150.015 2.11842 19.0519 22.4869 0.408024 1.17460 DD BD DD
NHzG J100001.7+020704 150.007 2.11780 17.0060 18.8229  0.862596  0.338100 DD DD DD
NHzG J100002.5+020701  150.011 2.11709 20.4333 99.5000 0.220644  99.9000 DD DD N/A
NHzG J100000.9+020701 150.004 2.11697 21.7613 22.4334 0.235710  0.787500 I I DD
NHzG J100003.2+020700 150.013 2.11682 18.8483 22.2691 0.440532 1.06140 DD DD I
NHzG J100002.6+020659 150.011 2.11655 17.6231 99.5000 0.397062  99.9000 DD BD N/A
NHzG J100000.9+020652 150.004 2.11461 19.4302 20.6107 0.372168  0.698200 BD DD DD
NHzG J100002.1+020650 150.009 2.11392 18.8301 21.3752 0.445932  0.689900 DD DD DD
NHzG J100003.1+020648 150.013 2.11341 20.3555 21.9584 0.402084  0.422300 DD DD I
NHzG J100003.1+020642 150.013 2.11180 21.3786 23.4545 0.283662  0.770500 I I DD
NHzG J100002.2+020641 150.009 2.11151 20.8944 21.5886 0.404406  0.334700 I I DD
NHzG J100002.1+020635 150.009 2.10981 21.4976 99.5000 0.294678 99.9000 DD DD N/A
NHzG J095956.8+020423 149.987 2.07308 19.8462 23.6537 0.332424  1.00700 DD DD DD
NHzG J095956.7+020421 149.987 2.07260 22.6499 22.7361 0.321570 1.10000 DD DD I
NHzG J095955.6+020420 149.982 2.07236 20.8560 22.4354 0.202986  0.689900 DD BD BD
NHzG J095955.6+020419 149.982 2.07204 21.3234 22.7710 0.204984  0.624900 DD DD BD
NHzG J095956.4+020416 149.985 2.07137 20.8485 22.3323  0.404082  0.0400000 DD DD BD
NHzG J095956.4+020412 149.985 2.07027 19.3325 99.5000 0.389070 99.9000 DD BD N/A
NHzG J095955.8+020412 149.983 2.07019 22,9091 23.4010 0.194778  0.525700 I I BD
NHzG J095956.8+020406 149.987 2.06838 20.3433 23.9523  0.259470  1.54810 BD BD DD
NHzG J095955.84-020407 149.983 2.06874 18.9586 22.0782 0.264924  1.20850 DD BD DD
NHzG J095955.7+020404 149.982 2.06801 20.4066 23.8483 0.391338 1.48830 I I DD
NHzG J095956.2+020401 149.984 2.06707 21.2254 99.5000 0.249372 99.9000 DD DD N/A
NHzG J095955.84020358 149.983 2.06630 21.2308 23.8229 0.434916  0.881200 DD DD I
NHzG J095956.5+020355 149.986 2.06550 18.0002 21.4034 0.622458  0.794100 DD DD DD
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TaB. B.1: continued.

Object ID RA DEC Ks I rh(arcsec) ZPHOT G2D(K) C-A(K) C-A())
NHzG J095956.2+020353 149.984 2.06479 19.3081 21.7327 0.394146  0.668900 DD DD DD
NHzG J095956.44-020353 149.985 2.06474 22.1424 23.8900 0.188568  0.743900 DD DD DD
NHzG J095957.2+020347 149.989 2.06312 21.8247 23.8017 0.184248  0.214600 DD DD DD
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APPLICATION FOR OBSERVING TIME LARGE PROGRAMME PERIOD: 81A

Important Notice:

By submitting this proposal, the PI takes full responsibility for the content of the proposal, in particular with regard to the
names of Cols and the agreement to act according to the ESO policy and regulations, should observing time be granted

1. Title Category: A-1
The building up of the Hubble sequence of galaxies since z ~ 1 from deep K-band laser guide stars AO
observations

2. Abstract / Total Time Requested

Total Amount of Time: Total Number of Semesters:

We propose to study the building up of the Hubble sequence along cosmic time using the exquisite morphological
information offered by the unsurpassed sharpness of AO imaging in the K band. The proposal is resubmitted
with argumented answers to the OPC concerns. We will observe a sample of ~ 800 objects with redshifts up to
z=151in a ~ 70(')? area at the unprecedent resolution of ~ 0.1, complete to K, = 22(AB = 24) within the
COSMOS treasury survey area. Thanks to a Pilot Programme on ~ 7(')? we were able to prove that classical
adaptive optics can provide morphology, in an automated way, at a spatial resolution significantly better than
HST-NICMOS, and indeed comparable with HST visible cameras. The K-band has the key advantage to
probe old stellar populations at these redshifts, enabling to determine galaxy morphological types unaffected
by recent star formation, better linked to the underlying mass than classical optical morphology studies (HST).
Combining this data set with publicly available spectroscopic redshifts (zCOSMOS), and multi wavelength
information (COSMOS) will enable to study, for the first time, the evolution of counts, luminosities, luminosity
densities, correlation function and other evolution estimators for three main morphological types (E/S0,S,Irr),
determined in the near-IR, over two redshift bins (0.4 < z < 0.8, 0.8 < z < 1.5). Data will be made public.

3. Run Period Instrument Time Month Moon Seeing Sky Trans. Obs.Mode
A 81 NACO 66h apr n <0.6” THN s
B 82 NACO 66h mar n <0.6” THN S
C 83 NACO 66h apr n <0.6” THN s

4. Principal Investigator: M Huertas—Company (Paris Observatory, F, marc.huertas@obspm.fr)

Col(s):  D. Rouan (Paris Observatory, F), G. Soucail (Toulouse Observatory, F), O. Le Févre (Marseille
Observatory, F), L. Tasca (Marseille Observatory, F), S. Paltani (Geneve Observatory, CH), B. Rocca-Volmerange
(IAP, F), Y. Clénet (Paris Observatory, F), M. Moles (IAA, E), |. Maérquez (IAA, E), E. Zucca (Bologna
Observatory, 1), E. Gendron (Paris Observatory, F), G. Rousset (Paris Observatory, F), E. Thiebaut (Lyon
Observatory, F), T. Contini (Toulouse Observatory, F), J.P. Kneib (Marseille Observatory, F), L. Tresse
(Marseille Observatory, F), L. Mugnier (ONERA, F), G. Cresci (MPE, D), R. Davies (MPE, D)




5. Description of the proposed programme

A) Scientific Rationale: The process of galaxy formation and the way galaxies evolve is still one of
the most important unresolved problems in modern astrophysics. In the currently popular hierarchical picture
of structure formation, galaxies are thought to be embedded in massive dark halos that grow from density
fluctuations in the early universe (Fall & Efstathiou 1980, MNRAS, 193, 189) and initially contain baryons in
a hot gaseous phase. This gas subsequently cools, and some fraction eventually condenses into stars (Madau et
al. 1998, ApJ, 498, 106). However, many of the physical details remain uncertain, in particular the process and
history of mass assembly. A central issue is the building up of the Hubble sequence. One classical observational
way to answer this question is to classify galaxies according to morphological criteria defined in the nearby
Universe and to follow the evolution in numbers and luminosity of different galaxy types across time (Abraham
et al. 1996, ApJS, 107, 1 ; Simard et al. 2002, ApJS, 142, 1). Comparison of distant populations with the
ones found in the nearby Universe might help to clarify the role of merging that seems to represent the main
driver in galaxy evolution (Cole et al. 2000, MNRAS, 319, 168). To this effect, large samples of galaxies are
required with a robust estimate of distances, luminosities and morphological types. As a consequence, over
the last ten years, progress in understanding faint distant galaxies has come from observing deeper and larger
samples, but also from obtaining higher spatial resolution at a given flux and at given redshift. In the visible,
progress has been simultaneous on both fronts, thanks in particular to the Hubble Deep Fields (HDF). Deep
number counts are obtained up to AB magnitudes of 28, and morphological information up to approximately
AB = 26. In this context, near infrared observations are particularly important because the K band flux at
z ~ 1 is less dependent on the recent history of star formation, which peaks in the UV in rest frame, and gives
thus a galaxy type from the distribution of old stars, more closely related to the underlying total mass than
optical observations. That’s why K-band surveys have being carried out using ground-based telescopes in order
to perform cosmological tests by means of galaxy counts essentially (e.g. Gardner et al. 1993, ApJ, 415, L9;
Maihara et al. 2001, PASJ, 53, 25). In all cases the morphological information is poor because of the seeing-
limited spatial resolution. This is the case even with the excellent image quality of WIRCam at CFHT : since
effective radii of local galaxies (except for compact dwarf galaxies) range from ~ 1.0 to ~ 10kpc, depending on
their luminosity (Bender et al. 1992, ApJ, 399, 462; Impey et al. 1996, ApJS, 105, 209), a typical seeing-limited
spatial resolution of 0.8" ( =~ 8kpc at z ~ 1), makes impossible the separation between de Vaucouleurs and
exponential profiles (Fig. 1). There are today two possibilities to obtain high angular resolution data in the
near-infrared: NICMOS on HST or Adaptive Optics on ground based telescopes. Indeed, 7% of the COSMOS
field is being observed with NIC3 in the H band (1.6um). With an initial pixel size of 0.2”, NIC3 data have
been dithered and combined to a pixel size of 0.1”7 leading to an image resolution of 0.28” (FWHM). On the
other side, adaptive optics data from our Pilot Programme (see below for details) have a mean FWHM narrower
by a factor 2 (0.1”) and a pixel scale of 0.054". A reduction procedure (Huertas-Company at al., A&A, 468,
937, hereafter Paperl) allows to recover a PSF with a pixel scale of 0.027, which is 4 times smaller than NIC3
scale. This represents a critical improvement since, as shown in the histogram of Fig. 2, the majority (~ 60%)
of the objects observed in our Pilot Programme have half light radii lower than 0.3" and would be consequently
hardly analyzed by NICMOS in terms of morphology. As shown below and in Fig. 3, using LGS with bright
tip-tilt stars (V' ~ 16) will also lead to a significant gain over NICMOS data. Adaptive optics installed on
ground based telescopes is consequently an excellent complement to NICMSO data and probably the only way
today to measure quantitative optical rest-frame morphology for a complete sample at z ~ 1.

2. Current AO surveys : Several surveys using AO have been recently conducted:

e Minowa et al. (2005, ApJ, 629, 29) who published the first results, achieved an impressive limiting magnitude
of K ~ 24.7 with the Subaru Adaptive Optics system with a total integration time of 26.8hr over one single
field of 1" x 1’ They proved that the use of adaptive optics significantly improves detection of faint sources but
they did not perform morphological analysis.

e In a recently published paper, Cresci et al.(2006, A&A, 458, 385) performed this task with AO data for the
first time. They observed a 15 arcmin? in the K, band with NACO (SWAN survey) and classified distant
galaxies into two morphological bins (late type and early type) by performing a model fitting with a Sersic law.
They conclude that hierarchical models are not consistent with the observed number counts of elliptical galaxies
and that PLE models are prefered, showing the unique power of AO observations to study the morphology of
faint compact galaxies in the near-IR. However, redshifts of most of the sources are lacking, preventing a more
detailed analysis of the evolution of the source parameters as a function of z.

e The Pilot Programme: We made a first attempt to study morphology vs. redshift with NACO (P73.A-
0814A and P75.A-0569). Results are described in a recently published paper (Paperl). We observed 7 fields of
1" x 1" around bright stars in the COSMOS area and obtained a sample of 79 objects with a mean resolution
of 0.1". Specially, we showed, using two independent automated morphological classifications, (GIM2D and
Concentration/Asymmetry) that adaptive optics can provide reliable high resolution morphological information
in an automated way. Galactic parameters (disk scale length, bulge effective radius and bulge fraction) can be
estimated with a random error lower than 20% for the bulge fraction up to K = 19 (AB = 21) and classification
into three main morphological bins (Bulge Dominated, Disk Dominated, Irregular) can be done up to K = 20
(AB = 22) with at least 70% of correct identifications. We then obtained for the first time the galaxy distribution
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5. Description of the proposed programme (continued)

as measured from the near-infrared at z ~ 1 in three main morphological types (E/SO, S, Irr). The distribution
was also compared to the one obtained with HST/ACS in the I band (from COSMOS (Scoville et al. 2005,
BAAS, 1309) imaging). We found some differences in the morphologies due to band shifting. In particular there
seems to be a larger fraction of early types at high redshift, when derived from the near-infrared. The small
number of objects in each redshift bin implies too high uncertainties to conclude in a safe way about the cause
of this difference. A reliable study of evolution vs redshift definitely requires more objects.

2. The proposed survey : Here we propose to make a significant step forward with respect to the
aforementioned surveys. The main goal is to bring new light on the assembly of the Hubble sequence of galaxies
from z = 1.5 using laser based AO observations of about 800 galaxies in the K band. To achieve a good estimate
of redshift, the fields are selected within the on-going COSMOS survey where a wealth of multi-wavelength data
is already available or being obtained. This ensures a superb redshift estimate for all our objects (see Immediate
Objective for more details). In addition, the zCOSMOS survey (Lilly et al., 2006, Msngr, 121, 42) will provide
the spectra of 2/3 of all the galaxies with T4 < 22.5. Since the redshift distribution of 17 < K < 22 galaxies is
centered around z ~ 0.8 (Mignoli et al., 2005, A&A, 437, 883) the sample will be separated into 2 redshift bins
(04 < 2 < 0.8, 0.8 < z< 1.5). The scientific goals and the chosen strategy were clearly supported
by the OPC in the previous submission: ”There is a clear need for morphological information
for galaxies well above z=1, and the panel recognises this and feel that the goals of the project
are valuable and the COSMOS field is clearly the right field to study in view of the supporting
information. This proposal also aims to make good use of the adaptive optics imaging facilities
at ESO.” However two main concerns were exposed: a) The first one was about the low redshift
bin (”it is still not clear why the low redshift bin is required given the existence of ACS imaging
with considerably higher resolution”). Indeed, this bin is not needed since the morphological
k-correction effect is not relevant at those redshifts and ACS data can therefore be used. That is
the reason why we estimated the exposure time considering exclusively the high-redshift bin (see
BOX 9). Those low-redshift objects will be in our sample anyway, that’s why we plan to analyze
them. This will increase the homogeneity and turn the interpretation in terms of evolution
easier. Low-z ACS objects can however be also used, as suggested by the OPC, and compare the
results to give more robustness to the interpretation. b) The second one was about the reduced
Strehl when using a LGS instead of a NGS (”there is some concern that the significantly reduced
Strehl will lead to less good classification and hence considerably reduced gains over the NICMOS
data”). If the Strehl ratio is too low the gain over the NICMOS data can be indeed considerably
reduced. In our Pilot Programme we obtained however a mean Strehl ratio of about 30% using
R ~ 14 NGS and as shown in Fig 2 this is largely enough to resolve all the objects with sizes lower
than 0.3” that couldn’t be analyzed with NICMOS. This Strehl ratio can be achieved with LGS
and bright tip-tilt stars (VV ~ 16) as stated in the NACO-LGS commissioning report: "NACO
LGS corrected image quality is of the order 20%-30% K-band Strehl ratio in median to good
seeing conditions. LGS AO outperforms NGS AO for stars fainter than about R=13.” This is
indeed our case. Therefore, combining the accurate redshift information from the COSMOS and z-COSMOS
surveys with the objective morphological classification from evolved stellar populations, will allow to tackle
these main questions:

- Ewvolution of the star formation rate for each morphological type: Are galaxies still forming between z ~ 1 and
today from merging and accretion of smaller galaxies in a hierarchical scenario or is the population already in
place at z ~ 1 and evolving passively? The study of the Luminosity Function (LF) for each morphological type
(E/S0,S,Irr) vs. redshift is a powerful approach to answer this question since there are now some observational
evidences that the history of the star formation strongly depends on both the galaxy mass (Cowie et al. 1996,
AJ, 112, 839, L9) and the morphological type (Ilbert et al. 2006, A&A, 453, 809). Indeed, more massive
systems appear to have star formation histories that peak at higher redshifts whereas less massive systems peak
at progressively lower redshifts and are extended over a longer time interval (downsizing). This is consistent
with the fact that the population of massive E/SO galaxies is still in place at z ~ 1 and evolves passively
towards lower redshifts. (Rocca-Volmerange et al. 2004, A&A, 415, 931; Conselice et al. 2005, ApJ, 628, 160).
Moreover, this result has been recently predicted by means of a large high-resolution simulations. (De Lucia et
al. 2006, MNRAS, 366, 499). However, most of these works are based on spectral classifications of galaxies or
on UV-rest frame morphologies: The direct interpretation of these results in the framework of galaxy formation
scenario is not straightforward since galaxies move from a spectral class to another by a passive evolution of
the stellar population: a morphological classification using structural parameters is indeed less sensitive to the
band shifting effects than a classification based on the spectral energy distribution. A reliable and complete
morphological classification obtained with near-infrared AO observations will thus allow to determine wether
there is a true evolution of the star forming rate from z ~ 1 without being biased by band shifting effects.

- FEvolution of the merger rate: Were galaxies interacting more frequently in the past? Although the evidence
for a cold dark-matter dominated universe in which structure grows hierarchically is overwhelming (e.g. Spergel,
2003, ApJS, 148, 175), the role of mergers in galaxy assembly and star-formation remains unclear. Previous




5. Description of the proposed programme (continued)

studies of the evolution of the merger rate, carried out based on rest frame UV or B band HST morphologies or
with seeing limited observations, have obtained different and still uncertain results (e.g. Conselice et al. 2003,
ApJ, 126, 1183; Le Fevre et al. 2000, MNRAS, 311, 565). The use of AO near-IR imaging in the COSMOS fields
will provide an unique sample to measure the evolution of the merger rate, avoiding the strong biases introduced
by wavelengths dependent effects as spurious starbursting irregular candidates. Moreover, the unprecedented
angular resolution in the near-IR will allow to select merger candidates with much higher completeness, being
able to detect later merger stages with respect to previous observations.

- Evolution of the distribution of morphological types vs. environment: Do galaxies evolve faster in dense
environments? There is a well known connection between galaxy morphology and the local environment wherein
galaxies reside. (e.g. Weinmann et al. 2006, MNRAS, 366, 2, Ilbert et al., 2006, arXiv:astro-ph/0602329).
Cucciati et al. (2006, A&A, 458, 39) used a sample of ~ 6500 galaxies from the VVDS to investigate the
colour-density relation at different epochs. They found that it shows a dramatic change as a function of cosmic
time in the sense that the fraction of red galaxies increases as a function of density: at previous epochs (z ~ 1)
blue and red galaxies seem to be insensitive to the surrounding environment. Another approach is based on the
measure of the correlation function for each morphological type. Meneux et al. (2006, A&A, 452, 387) used
~ 6000 spectroscopic redshifts from the VVDS, combined with a classification also based on the spectral type,
to conclude that the clustering of the early-spectral-type galaxies is markedly stronger than of late-type at all
redshifts up to z = 1.2. All those results seem to show that the quenching of star formation was more efficient
in high density regions. However, this conclusion supposes that redder objects are indeed early type objects.
This issue can only be solved with an unbiased morphology from evolved stellar populations.

B) Immediate Objective: We propose to combine objective morphological classifications from deep K
band AO imaging with accurate redshift estimates to study for the first time the evolution of the fraction of
morphological types, the evolution of the star formation rate, the morphology-density evolution, the galaxy
sizes and the merger rate evolution between z ~ 0 and z ~ 1.5 for three main morphological types (E/S0,S,Irr).
Thanks to the Pilot Programme we were able to prove that classical adaptive optics, despite of its limits, is a
powerful technique to obtain reliable morphological information in the K-band. We are now able, thanks to the
developed utilities to reduce and analyze data with high efficiency. The immediate work will be as follows:

- We will perform morphological classification using the bulge fraction estimator. For the brighter objects a
quantitative analysis with Gim2D will provide the bulge fraction with a random error lower than 20% even for
the more compact ones (Paperl, Fig. 3). For the faintest ones, an improved method based on concentration and
asymmetry (GALSVM, Huertas-Company, 2008a, A&A, Huertas-Company et al. 2008b, in prep) will provide
a more qualitative classification in 3 main types with about 80% accuracy. Interacting and merging objects will
be identified using both a visual approach and one based on asymmetry, Gini and M20 coefficients.

The final classification will be combined with the also public zZCOSMOS data to obtain the spectroscopic redshifts
of 2/3 of the objects with T4p < 22.5. For the other objects, multi-A COSMOS data will be used to obtain
photometric redshifts with the Le Phare code that gives a fraction of catastrophic errors (Az/(1 + z) > 0.1)
of 1.1% and an accuracy of measurement of oa/14-) = 0.031. We will this way build a complete catalog of
morphological distribution vs. redshift that will be made public as soon as possible.

- In a second step, the sample will be separated in two redshift bins (0.4 < z < 0.8, 0.8 < z < 1.5). We will
then measure the LE and the correlation function for each morphological type and link the morphology to the
underlying large scale structures distribution.

For the LF computation, the ALF code (algorithm for luminosity function) developed by the VVDS LF working
group, will be used. The underlying galaxy density field, for the morphology-density study, will be computed
from the observed 3D distribution of galaxies using the spectroscopic redshifts (Marinoni et al. 2005, A&A,
442, 801). We will build the evolution of the correlation function for each of the morphological types using the
wy(rp)projection of &(rp, m) from existing tools (Pollo et al., 2005, A&A, 439, 887). With the complete sample
we expect to measure the correlation length ro to about 15% accuracy in each (redshift,type) bin. In order to
constrain the luminosity function we need at least 30 objects in each bin (Zucca et al. 2006, A&A, 455, 879).
This will constrain the exposure time as shown in BOX 9.

C) Telescope Justification: NAOS/CONICA is the only system that can achieve a mean resolution of 0.1
in the K band, which is necessary to estimate morphology. The decision of using NGS with V' ~ 16 tip-tilt
stars is motivated for several reasons: a) First, it reduces the necessary exposure time to observe a given number
of objects (see BOX 9) since there is no area loss due to the natural guide star (NGS) and fields with too few
galaxies can be avoided. b) Second, we can expect to recover more spectroscopic redshifts from the zCOSMOS
survey than with NGS since regions too close from bright stars are more frequently masked for a spectroscopic
survey. ¢) Third, at least the same correction as with NGS can be achieved as stated in the commissionning
report and shown on Fig. 3. d) Fourth the PSF will be more homogeneous.

D) Observing Mode Justification (visitor or service): These observations are operationally straightforward,
and we only require standard modes.
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5. Attachments (Figures)
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Fig. 1: Image of the field centered at &« = 10:00: 16,6 = +02: 16 : 22 . Top Left: NAOS/CONICA K, band
image. Total integration time of 10350s. The field size is 1'x1 with a pixel scale of 54mas. Circles are detected
galaxies and boxes are stars. The stellar FWHM was measured to be 0.08”. The bright star at the center of
the image was used as the AO guide star. Top Right: Megacam I band image. The pixel scale is 0.187 .
The stellar FWHM is 0.7". Bottom: The surface brightness profile was fitted with both a PSF-convolved de
Vaucouleurs profile and an exponential profile. With seeing limited observations, it is more difficult to establish
a clear separation between both profiles. (see Paperl for details)
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Fig. 2: Left: Half light radii cumulative distribution of the 79 galaxies observed in the Pilot Programme. The
objects have a median redshift of 0.7. More than 50% of the galaxies have a size lower than 0.3". Right:
Comparison between NACO (Ks band) and NICMOS(H band) PSFs radial profiles. The NICMOS PSF has
been taken from a real NICMOS tile from the COSMOS survey. For NACO we plot the real PSF from the
Pilot Programme, the recovered PSF after reconstruction (PaperI) and the expected obtained PSF with a Laser
Guide Star (from ESO ETC).
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Fig. 3: NACO AO performance in NGS mode (measured) and LGS mode (predicted) for good seeing con-
ditions (~ 0.7”). The measured performance on LGS mode is slighlty lower than the predicted one but the
commissionning report still recommends the use of LGS when the NGS are fainter than R ~ 13: "NACO LGS
corrected image quality is of the order 20%-30% K-band Strehl ratio in median to good seeing conditions. This
performance is in reasonable agreement with the expectations. LGS AO outperforms NGS AO for stars fainter
than about R=13. LGS AO should be used for guide stars fainter than R=13.5". The same performance as in
our Pilot Programme can therefore be reached since we are planning to use V' ~ 16 tip-tilt stars.




6. Experience of the applicants with telescopes, instruments and data reduction

The LESIA team has been involved in the building and integration of several adaptive optics systems (ADONIS,
PUEO at CFHT, NAOS), and developed a solid expertise in optimizing observations based on this technique
and in reducing the data they produced. This is especially true in extragalactic astronomy where several GTO
and normal programs where successfully conducted on AGN, Galactic Center and starburst galaxies. More
recently, dedicated pieces of software have been developed to reduce the data of the Pilot Programme, especially
to handle undersampling, recentering and automated extraction of the morphological parameters.

The LAM team and more generally the VIRMOS team, is known as one of the leaders in the field of deep
imaging and spectroscopic cosmological surveys. The know-how in producing unbiased and well calibrated
catalogs is of course an important part of this experience, specially relevant here.

The LAT team shares somewhat similar capabilities and was involved for several years in programs similar to
the one proposed here, using adaptive optics (at CFHT and at ESO) for deep infrared surveys.

The expertise at CRAL and ONERA is mainly in the field of image restoration using a posteriori techniques
(MAP), including the myopic approach ; this could be an important added value in this program where the
best angular resolution is aimed at, while the actual PSF can only be approximated.

The TAA team members have experience in using AO systems at CFHT and ESO. Presently they are conducting
a large survey (the ALHAMBRA project) aimed at determining precise photometric redshifts for a large number
of objects.

The MPE group has a large experience in dealing with AO data and space varying PSF (SWAN survey) as well
as with SINFONI infrared AO assisted spectroscopy.

Globally, the team involved in this project gather the largest experience in deep wide field extragalactic AO
imaging.

7. Resources available to the team, such as: computing facilities, research assistants, etc.

Reduction of adaptive optics data require few specific procedures as explained in Paperl, especially because
of undersampling. The same software tools, specially developed for that purpose, will be used. They have
proven their efficiency to identify morphology with a fair degree of reliability. Moreover an improved method
based on learning classification machines is being developed (Huertas-Company et al., 2007, A&A submitted,
arXiv:astro-ph/0709.1359, www.lesia.obspm.fr/~huertas/galsvm.html). Some improvement is however foreseen,
particularly in terms of image restoration using MAP techniques where a regularization term is added in the
deconvolution process. This will allow us to deal more accurately with the PSF variations over the field.
Despite the fact that the program is indeed requiring a significant amount of observing time, it doesn’t need
specially high computation resources. For instance, the last complete processing of the pilot programme has
taken a week, using a standard work station, so that the processing of one semester should not take more
than one month with the same equipment. If needed, additional resources will be available in the frame of the
computing facility at Observatoire de Paris. The other partners will be involved mainly in cross-checking and
processing of data sets from other surveys, that will be used for the analysis (COSMOS, z-COSMOS, etc.).
With respect to this task, the COSMOS and VVDS team experience is essential. Statistical tools are already
available by the VVDS and zCOSMOS investigators.

This research is a central topic in the PhD work of Huertas-Company. 100% of his time will be dedicated to the
reduction and analysis of the data. Two post-docs (L.Tasca and G.Cresci) are also involved in this programme.
A solid expertise in analysis of this type of surveys is shared by most of the co-Is.

8. Special remarks:
In the spirit of the COSMOS Legacy, we will waive all proprietary rights to these data.




9. Justification of requested observing time and lunar phase

Lunar Phase Justification: There is in principle no need fot a limit on the lunar phase because K-band
observations do no require such, provided that the fields are located more then 30 degrees from the Moon.

Time Justification: (including seeing overhead) Time estimate and instrument configuration has been
performed based on our experience with the pilot programme and the obtained results. We propose to use the
C54S scale (54 mas pixels). This maximizes the field of view (hence the number of galaxies) even if it implies
an undersampling that can be treated with reduction utilities. In order to study the evolution of the LF we
need at least 30 objects per bin. Given that we are going to divide galaxies in two redshift bins (0.4 < z < 0.8,
z > 0.8) and in three morphological types (E/SO, S, Irr), the limiting bin will be the irregular population
at high redshift, because of the low surface brightness of those objects. Using our results in morphological
classification and redshift distribution (PaperI) we deduce that the high z population represents 43% of the
sample among which 3% is expected to be irregular. So, if we want 30 objects in this bin this implies that we
need Niotqr = 30/(0.43 x 0.03) ~ 900 objects in total. (820 given that we have already 79 objects). Based on
our previous experience we know that we are able to recover about 11 objects per field (79 objects in 7 observed
fields) . Thanks to the use of LGS we can expect to recover 15 galaxies per field. We thus need to observe 55
fields. For each field, we will observe for DIT = 60sec and NDIT = 180 (3 hours) which is necessary to be
complete at K, = 22.5. Including overheads for readout and offsetting (10 sec per telescope move or 3 minutes
in total, for a move every 5 minutes), and 30 minutes for pointing and closing the loop on the star (LGS), this
corresponds to a total of 3.6 hours per field. We therefore ask for a total 198 hours of service mode observations
to be distributed over three observing periods. (66 hours per period).

Calibration Request: Standard Calibration

9b.  Convert to a normal programme?

Yes. The strategy for this semester would basically remain the same with possibly less fields to observe. A
reduced observing time this semester would translate into subsequent proposals on more semesters since the
number of objects per bin cannot be reduced if one wants to reach the programme goals.

10.Report on the use of ESO facilities during the last 2 years

P73.A-0814A and P75.A-0569A : K imaging of 71 x 1" fields within the COSMOS area with NACO. Proved
that classical adaptive optics is powerful to estimate morphology in an automated way. Results are presented
in a paper recently published in A&A (Paperl) P73.B-0665 : NACO measurements of 4.8 um flares from Sgr
A*(Galactic Center). Constraints on the emission mechanism. Clénet et al., 2005, A&A 439, 9. 177.A-0837:
VVDS Large Programme (see publications below).

11. Applicant’s publications related to the subject of this application during the last 2 years
Huertas-Company M., Rouan D. et al., 2007, A&A, 937, Morphological Evolution of z ~ 1 galaxies from deep
K-band AO imaging in the COSMOS deep field
Cresci G., Davies R. et al, 2006, A&A, 458, 385: Galaxy morphology and evolution from SWAN adaptive
optics imaging
Huertas-Company M., Rouan D., Tasca L., Soucail G., Le Fevre, O., A&A submitted, arXiv:astro-ph/0709.1359
: A robust morphological classification of high-redshift galaxies on seeing limited images
Zucca E., Ilbert O. et al., 2006, A&A, 455, 879: The VIMOS VLT Deep Survey. Evolution of the luminosity
functions by galaxy type up to z = 1.5 from first epoch data
Ilbert O., Lauger S. et al., 2006, A&A, 453, 809: The VIMOS-VLT Deep Survey. Galaxy luminosity function
per morphological type up to z = 1.2
Ibert O., Cucciati C. et al., 2006, A&A, submitted, astro-ph/0602329: Evidence for environment-dependent
galaxy Luminosity Function up to z=1.5 in the VIMOS-VLT Deep Survey
Tresse L., Ilbert, O. et al., 2006, A&A, submitted, astro-ph/0609005: The cosmic star formation rate evolution
from z=5 to z=0 from the VIMOS VLT Deep Survey
Meneux B., Le Fevre, O. et al., 2006, A&A, 452, 387: The VIMOS-VLT Deep Survey. The evolution of galaxy
clustering per spectral type to z=1.5
Gratadour D., Rouan, D. et al., 2006, A&A, 446, 813: Near-infrared adaptive optics dissection of the core of
NGC 1068 with NAOS-CONICA
Le Fevre O., Paltani, S. et al., 2005, Nature, 437, 519: A large population of galaxies 9 to 12 billion years back
in the history of the Universe

Ilbert O., Tresse, L. et al., 2005, A&A, 439, 863: The VIMOS-VLT deep survey. Evolution of the galaxy
luminosity function up to z = 2 in first epoch data
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12. List of targets proposed in this programme

Run Target/Field «(J2000)  §(J2000) ToT Mag. Diam. Additional  Reference star
info

A STARTY 10:00:08 +01:47:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.32  N20212301460
A STARS 09:58:28 +02:28:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.33  N20212333
A STAR9 10:01:36 +01:43:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.35  N2021211180
A STARI10 10:01:52 +02:51:21 3.6 Ks=22 Vitts=15.47 N2021230195
A STARI11 10:02:08 +02:22:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.56  N20212301909
A STAR12 09:58:24 +02:27:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.57 N20212334
A STARI13 10:00:44 +01:54:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.67  N2021230122
A STAR14 09:58:28 +02:01:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.69  N202123390
A STARI15 10:01:08 +02:06:21 3.6 Ks=22 Vitts=15.71 N202123097
A STARI16 09:58:36 +02:02:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.75  N202123385
A STAR17 09:59:56 +02:07:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.81 N202123364
A STARI1S8 09:59:04 +02:22:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.90  N202123312
A STAR19 10:01:04 +02:27:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.92  N20212302259
A STAR20 09:59:00 +01:38:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.95  N2021233196
A STAR21 09:59:16 +02:33:21 3.6 Ks=22 Vitts=15.96 N2021233278
A STAR22 10:00:28 +02:06:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.00 N2021233299
A STAR23 10:01:36 +01:56:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.00 N2021230705
A STAR24 10:01:00 +02:39:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.02  N2021230267
A STAR25 09:58:36 +02:07:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.02  N20212333326
B STAR26 10:01:28 +01:42:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.03 N2021211185
B STAR27 10:02:32 +02:32:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.04 N2021230317
B STAR28 10:02:08 +02:14:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.05 N202123075
B STAR29 10:01:44 +02:24:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.05 N202123029
B STAR30 09:59:36 +02:51:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.06  N2021233255
B STAR31 09:59:48 +02:31:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.06 N2021233282
B STAR32 10:01:32 +02:32:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.06  N2021230314
B STAR33 10:02:36 +01:37:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.07  N2021211871
B STAR34 09:58:24 +02:01:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.11 N202123388
B STAR35 10:01:40 +02:35:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.11  N20212302823
B STAR36 10:00:20 +02:19:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.11 N202123049
B STAR37 10:01:44 +02:45:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.13  N2021230236
B STAR38 10:02:32 +01:39:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.14  N2021211202
B STAR39 10:00:28 +02:09:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.16 N202123090
B STARA40 09:59:28 +02:04:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.19  N20212333075
B STAR41 09:58:20 +01:41:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.20  N2021233183

Following targets moved at the end of the document ...

Target Notes:  Targets have been selected randomly selected using the ACS T band COSMOS catalog over
the fields containing a star brighter than V=17 for the tip tilt correction. The R magnitude should be slightly
brighter since most of the stars are "red”.




12b.

No

ESO Archive - Are the data requested by this proposal in the

(http://archive.eso.org)? If yes, explain why the need for new data.

ESO Archive

13.Scheduling requirements

14.Instrument configuration

Period Instrument Run ID Parameter

81 NACO A IMG 54 mas/px IR-WFS
82 NACO B IMG 54 mas/px IR-WFS
83 NACO C IMG 54 mas/px IR-WFS

Value or list

2.2
2.2
2.2

- 10 -




15. List of targets proposed in this programme

Run Target/Field «(J2000)  §(J2000) ToT Mag. Diam. Additional  Reference star
info

...continwing from box 3

B STAR42 09:59:08 +01:46:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.22  N2021233139
C STARA43 10:00:48 +02:12:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.24  N202123080
C STAR44 09:58:12 +01:58:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.25 N20212332673
(@) STAR45 10:01:32 +02:35:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.32 N2021230302
C STAR46 10:02:48 +02:23:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.32 N202123038
C STARA47 09:58:56 +01:42:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.33  N202123374
C STARA48 09:59:56 402:05:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.33  N20212333145
C STAR49 10:01:40 +01:56:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.36 N2021230120
C STARS50 09:58:28 +02:38:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.37  N2021231325
C STAR51 09:58:20 +01:54:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.39  N20212332315
C STARS52 10:01:36 +01:55:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.40  N2021230705
C STAR53 10:00:32 +02:21:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.42  N20212301787
C STAR54 09:58:16 +02:36:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.42  N20212312700
C STAR55 09:59:00 +01:52:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.44 N20212332236
C STAR56 10:01:16 +02:10:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.45  N202123085
C STARS7 09:59:52 +02:01:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.46  N20212332880
C STAR5S8 09:58:16 +02:35:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.50  N20212312645
C STAR59 09:58:40 +02:14:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.57  N202123337391
(@) STARG60 10:00:48 +02:19:21 3.6 Ks=22 Vitts=16.57 N20212301722
C STAR61 10:01:52 +02:16:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.58  N202123067
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Chapter 1

Introduction

1.1 What is GALSVM?

GALSVM is a library written in IDL that combined with the free available library
LibSVM allows to perform a morphological classification of high-redshift galaxies
in an automated way using support vector machines. For more details on how
GALSVM works please read the reference paper submitted to A&A: Huertas-
Company et al., 2007, arXiv:astro-ph:0709.1359.

1.2 Installation

1.2.1 Requirements

You need to have python (www.pyhton.org) and IDL (http://www.ittvis.com/
index.asp) installed on your computer. GALSVM also uses the IDL astronomy
library (http://idlastro.gsfc.nasa.gov/) and SExtractor (http://terapix.
iap.fr/rubrique.php?id_rubrique=91).

1.2.2 GALSVM installation and compilation

1. Download the compressed tar file: galsvm_beta.tar.gz. Untar and uncom-
press it somewhere in your IDL path.

2. Open IDL and compile the following procedures:



.r aux_funct

(a
(b) .r galSVM_adapt_catalog

c) .r IO_libSVM

€

)
)
(c)
(d) .r morphology
(e) .r read_config_file
(f) .r show_progress2
)

(g) .r easy_galSVM
f

If no error occurs you have successfully installed GALSVM in your computer.

1.2.3 LIBSVM installation

Please refer to the libsvm manual: http://www.csie.ntu.edu.tw/“cjlin/libsvm/.



Chapter 2

Quick start

The complete GALSVM pipeline is divided in 5 steps

1. Build the training catalog. The input is a catalogue of nearby galaxies visu-
ally classified. The bigger is the catalogue, the best will be your classification.
If you do not have such a catalogue please contact me at: marc.huertas@obspm.fr
and I probably can provide you with a test one.

2. Compute morphological parameters
3. Run LibSVM

4. Test

5. Classify the real sample

I have written a procedure called "easy_galSVM.pro” that allows to test GALSVM
on your data in a simple way. To use it you just have to configure your input
parameters using the configuration file (see below).

2.0.4 The configuration file

Parameters description
This is where you define the input parameters for GALSVM. You can find an
example in /examples/config file.txt.

The main parameters are:

1. PATHS



e LOCAL_CATALOG_PATH: path of the local images

e HIGHZ CATALOG_PATH: path where the high redshift simulated cat-
alogue will be stored (it must exist)

e REAL_CATALOG_PATH: path where all the real images are stored
2. REAL THINGS

e FIELD_IMAGE: high redshift image where the fake galaxies will be
dropped

e SEGMENTATION_IMAGE: SExtractor segmentation map of the FIELD_IMAGE
e REAL_CATALOG: SEXtractor catalog of the real image

e OUTPUT_CATALOG: FlInal catalog with the morphological classifica-
tion

e 7Z_HISTO: name of a file containing the redshift histogram of the high
redshift sample

e MAG_HISTO: name of a file containing the magnitude histogram of the
high redshift sample

3. SIMULATION CONFIGURATION
e SEED: integer for random generation
e LOCAL_CATALOG: name of the local catalogue
e HZ_PIX_SCALE: pixel scale of the high redshift image (FIELD_IMAGE)
o LLZ PIX_SCALE: pixel scale of the low redshift images
e HZ_ZEROP: zeropoint of FIELD_IMAGE
e HZ FWHM: FWHM of FIELD_IMAGE
e LZ FWHM: FWHM of the low redshift images
e SIGMA_REF: sigma of the FIELD_IMAGE background
e HIGH_Z_CATALOG: name of the simulated catalogue
e DROPPED_CATALOG: name of the simulated catalogue once dropped
e DROPPED_IMAGES: root name of the simulated images

e SEX_FILE_ROOT: root name of the SExtractor files for each simulated
image



MORPHO_CATALOG: name of the simulated catalogue once the mor-
phology is computed

MAX_OBJECTS: maximum number of objects per simulated image

SEX_FILE: name of the SExtractor configuration file
e SEX_ COMMAND: command for Sextractor
4. LIBSVM CONFIGURATION
e TRAIN_FILE: name of the training file to be given to libSVM
TEST_FILE: name of the testing file to be given to libSVM
e LIBSVM_PATH: path of the libSVM installation

e LIBSVM_PARAMETERS_MOCK: list of the parameters to be used for
the training

e LIBSVM_PARAMETERS_REAL: list of the parameters to be used for
the classification

e LIBSVM_MORPHO_POS: position of the morphological class in MOR-
PHO_CATALOG

e LIBSVM_MORPHO_BORDERS: boundaries for the morphological classes
e TRAIN_OBJECTS: number of training objects

Reading the file

Objective: Reads the configuration file and stores all the information in a struc-
ture called "input_parameters”

Used routines:
e galSVM_read_config_file in read_config_file.pro

Running: Just type in the IDL command line: "galSVM_read_config_file, FILENAME=name
of your configuration file”. A file called "input_parameters_batch” is created in your
current directory. Type ”.r input_parameters_batch”.

To verify that everything is correct type: "print, input_parameters”. A structure
containing all the parameters should have been created. All the input_parameters
are now stored in a variable, you can therefore modify the parameters at any
moment.



2.1 Building the catalogue

Objective: Creates a mock catalog from the local one and the corresponding
galaxy stamps.

Used routines:
e galSVM_adapt_catalog in galSVM_adapt_catalog.pro

Running: The first step is to build the training catalog. You need for that
purpose:

e a set of stamps of local galaxies with known morphology in fits format ((se-
lected in the rest-frame of the sample you want to analyze to reduce the
k-correction effects)

e a segmentation mask (from SExtractor) of the stamps in fits format
e a catalog in ascii format. (see below for more details)
e a PSF for each galaxy (optional)
All those elements must be in the LOCAL_CATALOG_PATH.
The catalog must have five entries per objects in this order:
1. ID
2. REDSHIFT
3. MORPHOLOGY (Numerical type)
4. TOTAL FLUX
5. HALF LUMINOSITY RADIUS

The filenames of the stamps must be: "root_ID.fits”, where root must be the same
for every image. The filenames of the masks must be: "root_m_ID.fits”.

I am working to put it more friendly but for the moment. Feel free to
modify the routine to your needs.

Once you have all this together just type: "easy_galSVM, input_parameters, FLAG=1"
Files created: Simulated galaxy stamps.

BE CAREFUL: AN ERROR MESSAGE CAN APPEAR IF YOU ARE
NOT USING THE LAST VERSIONS OF QSIMP.PRO, TRAPZD.PRO,
ZANG.PRO FROM THE IDL ASTRONOMY LIBRARY. IF IT IS
THE CASE JUST DOWNLOAD THE LAST VERSION.



2.2 Dropping the images

Objective: Drops the simulated stamps in the real background
Used routines:

e galSVM_drop_galazies in galSVM_adapt_catalog.pro
Running:Just type: "easy_galSVM,input_parameters, FLAG=2".

Files created: At the end of this step a file called "DROPPED_CATALOG” , a
set of fits images and a .sh file should have been created.

2.3 Running SExtractor

Objective: Just runs SExtractor on the simulated images

SExtractor configuration: In this first version you need to use SExtrac-
tor with the output parameters given in the file ”’se_param_full.param”
in the same order. I am working to change it and make it more ro-
bust!!!!

Running: Type "easy_galSVM,input_parameters, FLAG=3". If this is not work-
ing type in a terminal window “source your_file.sh”. We assume that SExtractor
is installed in your computer and that the command is "sex”. If it is not the case,
edit the file and change the command.

Files created: A mask image and a SExtractor catalog for every dropping im-
age

2.4 Selecting the simulated objects

Objective: Separates the simulated galaxies from the real ones in the SExtractor
catalog

Used routines:
o galSVM_select_simu_galaxies in morphology.pro
Running:Type: "easy_galSVM, input_parameters, FLAG=4"

Files created: A set of .gfxt files containing the simulated galaxies



2.5 Computing morphological parameters

Objective: Measure the morphological parameters on every simulated galaxy. It
basically computes the concentration, the asymmetry, the gini, the m20 and the
smoothness.

Used routines:
e galSVM_mock_morpho_catalog in galSVM_adapt_catalog.pro
Running:Type: "easy_galSVM, input_parameters, FLAG=5"

Files created: A catalog containing the measured morphological parameters in
the simulated objects.

THIS STEP IS VERY EXPENSIVE IN COMPUTING TIME. I AM
WORKING TO OPTIMIZE THE ROUTINES!!

2.6 Writing to LIBSVM format

Objective: Writes the morphological catalog created in the previous step in the
LibSVM format.

Used routines:
e clean_morpho in galSVM_adapt_catalog.pro
o libSVM_write in galSVM_adapt_catalog.pro
Running:Type: "easy_galSVM, input_parameters, FLAG=6"
Files created: A directory called LIBSVM containing a train and test file.

2.7 Running LIBSVM

This step uses exclusively the LIBSVM library.
Running: Try "easy_galSVM,input_parameters, FLAG=T7".



2.8 Testing

Objective: Tests the accuracy of the morphological classification
Used routines:
o [ibSVM_errors in IO_libSVM.pro
libSVM_plot in 10_libSVM.pro
o divide_sample_forLibSVM in IO_libSVM.pro
o divide_sample_forLibSVMZ2 in I0_li1bSVM.pro

Running: Several tests can be performed:

e The simplest one is to look at the global accuracy. The output is a table show-
ing the fraction of correct classifications. Just type: "easy_galSVM,input_parameters, FLAG=8’

e You can also look at the accuracy as a function of a parameter (mag-
nitude, redshift...). You should use for that purpose the procedures di-
vide_sample_forLibSVM in [O_libSVM.pro or divide_sample_forLibSVM?2 in
T10_libSVM.pro. 1 have written an example of use in the easy_galSVM.pro
file but I am still testing it.

2.9 Classifying the real sample

Objective: Uses the trained machine to classify the real sample
Used routines:

e galSVM_morpho_real in morphology.pro
Running: Type "easy_galSVM,input_parameters, FLAG=9"

Files created: Catalog with the morphological classifications
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