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Résumé

Ce travail de thése s’inscrit dans le projet a long terme COSFLOS quirdbpbde comprendre
I'évolution des structures de I'univers local. Pour cela nous utilisonsldéioa de Tully-Fisher qui
permet de mesurer des distances indépendamment de la loi de Hubblepgaittakies spirales dans
un rayon de 80 Mpc. Mon travail a consisté a collecter, mesurer et @nddssdonnées nécessaires
pour cette relation également appelée Luminosity LineWidth (LLW).

Cette relation relie la luminosité intrinseque d’une galaxie a la vitesse maximale tienrad@son gaz
neutre. La meilleure facon d’obtenir cette vitesse est de mesurer la latgdaraie de I’hydrogéne
neutre (HI) & 21 cm. J'ai effectué de nouvelles observations ainsigueuvelles mesures au sein de
ce programme, qui aujourd’hui compte 15411 profils HI dans la basemieégs EDD.

J'ai également amélioré l'interface graphigue du logiciel de photométrie MRECSEL qui nous
permet d’obtenir les magnitudes apparentes afin de calculer les disthlmesverrons que nous
avons porté une grande attention sur le calcul du parameétre d’inclinatdargdlaxie observée.
Enfin, parmi tous les échantillons en notre possession, j'ai choisi d&&tptls en détail 'amas de
galaxies d’Antlia qui permettra une calibration de la pente de la LLW. Ce travaimmencé par
la sélection des candidates, a continué avec les observations puis legsretsoour se finir sur la
détermination des distances nécessaires a la calibration de la relation dEiShy-

Abstract

This phD thesis is part of the COSFLOS’project. Its goal is to understamdydlaxy structure
evolution in the local universe. For this purpose, we make use of the Fidher relation in order
to measure the distances for galaxies within 80 Mpc. My research area prdfeet is to collect,
measure and analyze the data needed for the Luminosity LineWidth (LLW).

This relation is a direct link between intrinsic luminosity of a spiral galaxy and itgimma gas
rotation velocity. The best way to compute this velocity is to measure HI linewidtfuding my new
observations and measurements, the current extragalactic databassfRIDs 15 411 HI profiles.
To obtain the apparent magnitude needed for the distances, | improve GEIARGEL software,
implementing new displays. We took a great care to a special parameter :lihatioo of observed
galaxy.

Finally, | present the Antlia cluster, one of the cluster | use to calibrate tlpe sibthe LLW. | start
with the candidates selection, then with observations to finally obtain the disteord¢he calibration.
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Introduction

Ce travail porte sur la calibration de la relation de Tully-Fisher (aussil@pgpeninosity Line-
Width) par les amas de galaxies. Cette méthode de détermination des distanueisdeecartogra-
phier I'univers local pour ensuite comprendre la cinématique des stescttudier comment évoluent
les structures de I'univers revient a étudier leurs mouvements directéigeeata distribution de ma-
tiere (essentiellement matiére noire). Mon travail fait partie du projet CQ&~L

Apreés un chapitre d’introduction qui replace le contexte cosmologiqus léguel est effectuée
cette thése, je parlerai en deux parties des observables nécessairesd@termination des distances
par la relation de Tully-Fisher. La premiére partie est consacrée a lastidinomie et en particulier
a I'étude de la raie de I'hydrogéne neutre a 21 cm. Nous verrons qutilnéeessaire de définir un
nouveau parametre lors de 'homogénéisation des mesures que nosséffectué sur les archives
déja existantes et sur les nouvelles observations. Celles-ci ont eudielea@BT a Green Bank aux
USA mais aussi au radiotélescope de Parkes en Australie. Elles onhsmnvipléter les échantillons
définis au chapitr®.4. Nous montrons que le nouveau paramétigs, permet de s’affranchir de la
forme générale de la raie HI et nous comparons cette nouvelle mesuresidégdiexistantes.

Ensuite nous aborderons la partie photométrie : I'extraction de la magnitpdeesmpe des ga-
laxies observées avec un télescope de l'université d’'Hawaii, 'UH 2.2 Mauna Kea. L'étude s’est
faite avec le logiciel ARCHANGEL. Certains aspects graphiques ont étéfiégeogour mieux ré-
pondre aux attentes d'un projet comme le nétre. Nous verrons par exgogleous avons mis en
avant le paramétre b/a qui nous indigue l'inclinaison de la galaxie obspar@apport a la ligne de
visée. Cette grandeur est primordiale lors de I'utilisation de la relation de Figher.

Enfin je détaillerai un des aspects du travail de la collaboration, a savailittmation de la LLW
par les amas de galaxies. Plus précisemment 'amas d’Antlia, un des 13 airsasvijont a la cali-
bration de la pente de la Tully-Fisher. Sur cet exemple concret, je monaesansibilité de certains
parametres sur les résultats par le biais de la propagation des erreurs.



INTRODUCTION



Premiere partie

Introduction et Principes






Chapitre 1

Introduction-Contexte

1.1 Introduction a la cosmologie

La cosmologie est une science qui acomme ambition d’expliquer les lois pegst|lhistoire de
I'Univers. Des I'antiquité les hommes ont essayé d’'apporter des répa@nses questions. Les grecs
sans instruments, avec des observations a I'ceil nu avancent les pendigoases aux questions
gu'ils se posent telles que l'origine et la nature du monde. Il faut noteislarvavant-gardiste des
grecs puisque Aristarque en -300 proposait déja un systéme héliocenalfiors qu’il faut attendre
le XVe™e sigcle et Copernic pour voir cette théorie réapparaitre. Des répomseapportées au fil
des siécles grace notamment a Isaac Newton et sa théorie de la gravitatioptire de I'idée d’'un
univers ol I'espace et le temps sont absolus intervient au début 8I9%}&cle avec I'avénement de
la théorie de la relativité restreinte d’Einstein en 1905 puis de la relativite@éregn 1915.

Les débuts de la cosmologie moderne peuvent étre assimilés a cette pérgaadies décou-
vertes, et I'univers de Newton, infini, statique, gravitationnellement itestabétre repensé lors de la
découverte de Hubble en 1929 : plus les galaxies sont loin de nous aliglsis’'éloignent rapide-
ment (Hubble 1929. Aujourd’hui appelée loi de Hubble, elle montre une relation entre la dist&n
et la quantitéA\ qui est la valeur du décalage d'une raie dans le spectre (de longoaded,, au
repos). La grandeur est introduite comme étant= A)\/)\,. La loi de Hubble s’écrit :

D=— (1.1)

ou c est la vitesse de la lumiere & est la constante de Hubble. Cette valeur est comprise entre 50
et 100 kms! Mpc—!. Dans la littérature, cette constante de Hubble est souvent écrite comme

Ho =100 h km.s ! Mpc™?

Dans ce travail de these, nous utiliserons la valeur donnée par leyatiizes les plus récentes
(WMAP, SNLS) :h = 0.742 4 0.036 km.s~* Mpc~! (Riess et al. 2009

L'interprétation la plus simple de cette loi est de dire que I'Univers est paresion : toutes les
galaxies s’éloignent les unes des autres. La vitesse de récessi@iaésgest donnée par le décalage
vers le rougeredshift par la formulev = ¢z (v < ¢). Cette découverte implique qu’il y a eu un instant
fini ou I'Univers était concentré dans un volume minuscule. La notion deithdu Big Bang apparait.
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RIGURE 1

FIGURE 1.1 — Le graphe original de Hubble montrant la relation entre la distance d@etse de
récession des galaxies( ).

La relativité générale d’Einstein introduit le fait fondamental que I'esgdda matiere sont liés.
Ces deux grandeurs obéissent a I'équation d’Einstein : le tensewi&imapulsionT),, est égal au
tenseur de courbure de I'espace représente ici par le tenseurtei&ias,, lui-méme exprime en
fonction deR,,, le tenseur de Riccy,, le tenseur métriquey la courbure scalaire €t la constante
cosmologique (équation 4 de )6Lors de la présentation des équations qui vont
suivre, nous avons choisi de poser par conventienl.

1
Guw = Ry — igw,R + Agy = 8nGTy, (1.2)

Les solutions de cette équation sont des tenseurs métriques. A ce sta®dnement, pour obte-
nir des solutions simplifiées, on peut faire I'hypothése d'un univers lggm@et isotrope. C’est-a-dire
une distribution de matiére homogéne et une expansion identique dans teutiesdéons (isotrope).
Aux vues des observations des larges structures, I'Univers dppaisonnablement homogeéne et
rien n'indique une direction privilégiées( B Ces approximations admises,
la géométrie de I'Univers est simplifiée et les solutions de I'équation d’Einstaih connues sous
le nom de la métrique de Friedmann-Robertson-Walker. En coordonoksep comobilesi( 0, ¢),
elle peut s’écrire comme( )G

2

d
ds® = —dt* 4+ a*(t) ( : _TkTQ - 7“2d92) (1.3)

avecd? = d#? + sin’0d¢p? et olia(t) est le facteur d’échelle au temps cosmigue

Dans le cas d'un fluide parfait, le tenseur énergie impulsion :

T;w = (P + ,O)u,uuu + Pg;w (1-4)



1.2. PARAMETRES COSMOLOGIQUES 7

ou p est la densité d’énergie &tla pression de toutes les espéeces présentes dans 'univers a un temps
donné.

Avec
-1 0 0 O
0 1 00
Iw=1"09 01 0 (1.5)
0 0 0 1
on peut écrire
p 0 0 0
0O P 0 O
T = 00 P 0 (1.6)
0O 0 0 P

En substituant le tenseur énergie-impulsion et la métrique de Robertsor#\alts I'équation d’Ein-
stein, on obtient les équations de Friedmann-Lemaitre,

-\ 2
9 _[a 8tGp kA
a 4r G A

qui relie la dynamique de l'univers a la pression et a la densité d’éneegsesiconstituants. Ce qui
signifie que suivant le signe ge+ 3P < 0 l'accélération prendra une forme particuliére. La densité
critique p. est définie telle que :

3H2(t)
() = 1.9
pelt) = — = (1.9)
et 'équationl.7 (équation 58 d&€ opeland et al. 200¢peut étre reformulée comme :
k
Alors la distribution de matiere détermine la géométrie de notre Univers :
Q>1oup>p. = k=+1 (2.12)
Q=1loup=p. — k=0 (1.12)
Q<loup<p. — k=-1 (1.13)

Les derniéres observations en datedrgel et al. 2007(WMAP, SNLS) indiquent un univers
actuel géométriqguement pla (~ 1). © est le parametre de densité de toutes les especes présentes
dans I'Univers a une époque donnée. Regardons plus en détpii@aetres cosmologiquesns la
section suivante.

1.2 Parametres cosmologiques

Il a été démontré dans la section précédente que I'Univers peut étiie dBits son contenu et son
évolution grace a un lot de parameétres. Regardons plus en détails conumeré
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La densité critiquey. a été définie dans la section précedente :
3H?
Pe=
8rG

a notre époque :
pe(to) = 1.88h% x 107 6kg m =3

Il est possible de définizg comme :

Dans ce cas, I'équation de Friedmahii s'écrit

Qp—1=——
agHg

Si on décrit2 en fonction des composantes de I'univers (radiation, matiére et éneigi n

Qo = ZQ = Z 8;5? (1.14)
donc,
Qo—Qr+Qm+QA—;§+1
Par définitionag = 1. Il vient naturellement de poséy, = —Hig pour obtenir
Qo+ Q=1 (1.15)

Comme aujourd’hui la densité d’énergie de radiation est suffisamment faiblteétre négligée,

Qo+ QO + Q= 1 (1.16)

A

avecly = 352

d’apres la premiére équation de Friedmdn

Le modele standard de la cosmologie actuelle estddele de concordance cosmologiquep-
pelé ACDM (cosmological constant and cold dark majtebans ce cadre, I'univers est entierement
décrit par sa densité de ma<3g, sa courburé: et une mystérieuse composafitg pour le moment
connue sous le nom d’énergie noire. Les derniers résultats donsesatiéeirs suivantes :
*~4% de matiére baryonique contrainte panieléosynthése primordiale(Burles et al. 200)L
*~23% de matiére non-baryonique interagissant faiblement avec la maiéded@rk mattey.
*~73% d’énergie noire responsable de I'expansion accélérée dedisniv

Il est aussi utile de définir le paramétre de décélération de I'Univers

aa
q9=——5 (1.17)
a
Aujourd’hui la valeur de ce paramétre est ainsi donnée par
Q
0="5 (1.18)

Il est également courant de rencontrer le parameétre de I'équation p@iachaque composante

'univers :w; = %j.
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1.3 Observables cosmologiques

La description de notre Univers telle qu’elle a été faite ci-dessus impliqueéfiestions supplé-
mentaires.

1.3.1 Distance propre

La distance proprép est la distance physique entre 2 points de I'espace ; elle est mesaable
instant donnéElle se définit comme,

roar
0

ou encore en utilisant les parameétres cosmologiques définis ci-dessus,

dz'

1 z
dp — /
P Hy J \/Qr(l + 204+ Q (1 +27)3 + Qp (1 + 21)3(1+WA)

(1.20)

1.3.2 Distance de luminosité

La luminosité apparente d’un objet peut servir & estimer sa distance. Leésuréf (erg s
cm~2) est relié a la luminosité (erg$) intrinséque par :

L

— (1.21)
47Td%

f

oud;, est la distance de luminosité. Elle tient compte de la réduction du flux par unifétie)? d
au décalage vers le rouge cosmologique. Une puissance devignt de la perte d’énergie due a l'al-
longement de la longueur d’onde, et I'autre est due au rapport degdtés de temps correspondant,
entre I'émission et I'observation, de telle maniére que,

L

= — 1.22
4rd% (1 + 2)? (1.22)

f

dp est la distance propre et on obtient ainsi :
dr, =dp(1+2) (1.23)

En astronomie, la luminosité d’'un objet est typiquement exprimée en magniAidssla magnitude
apparenten d'un objet est reliée a son flux par :

d2
m —my = —2.5log i = —2.5log L L,

(1.24)
/s L, &

et devient une échelle absolue sil'objet avec le flurst utilisé comme une référence standard. Cette
référence est un objet dont la luminosité intrinsédueesst telle que si la distance de luminosité

vaut 10 pc, alors sa magnitude apparentevaut 0. Le module de distangepeut alors se définir
par :

dr[pc]

5 (1.25)

pw=m—M =5log

ou M est la magnitude absolue.
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1.3.3 Distance angulaire

Outre sa luminosité apparente, la taille apparente d’'un objet peut sertimiesa distance. Le
diameétre d’'une source lumineuse a une distance prbpest défini a I'aide de I'anglé mesuré par :

D = a(t)0dp (1.26)
Il est ainsi possible de définir la distance angulaire comme :
D dp

da=— =a(t)dp = 1.27
4= =alt)dp="— (1.27)
On le relie a la distance de luminosité par
dr,
dp = —— 1.28
A (1+ 2)2 (1.28)

1.4 Nucléosynthése primordiale

Le fait que I'Univers soit en expansion fait penser intuitivement quianoment donné, il était
contenu dans un volume infiniment petit. C’est la notion de Big Bang qui afip@ette théorie repose
sur quatre piliers observationnels :

1. L'expansion de I'Univers : la fuite des galaxies

2. Le rayonnement cosmologique fossile appelé le Fond Diffus Cosmom{@MB pourCosmic
Microwave Backgrounén anglais) oy g =~ 3K)

3. Les oscillations baryoniques (anisotropies CMB, formation des stes)tur
4. L'abondance des premiers éléments.

Dans cette section, nous allons nous arréter sur ce dernier poinbedee@lus en détail la créa-
tion des éléments lors de la nucléosynthése primordiale.

L'espace temps tel qu'il est décrit précédemment est créé a l'instarit)—*3 seconde, le temps
de Planck. Avant ¢a, les lois de la physique telles que nous les conraisssiappliquent pas. L'Uni-
vers n'a depuis pas arrété son expansion. Son volume augmente, seatenepdiminue et I[aoupe
d’éléments primordiaux évolue au cours du temps. Agé d’'un milliardieme dedecbUnivers est
constitué de quarks et de gluons, puis lorsque son diamétre atteint emv@@mnée-lumiére a1g—"°
s, la température est tombée suffisamment bas pour que les quarks fdeagarbtons et des neu-
trons. L'histoire se poursuit par étapes successives et voit cestagp@ces dominer tour a tour : ére
hadronique puis ére leptonique lorsque les électrons et les neutrinets@esent en majorité au mi-
lieu des protons et des neutrons.

Apres une minute, les noyaux atomiques se forment. C'auidééosynthése primordiale Il va
se former des noyaux de deutéridkh (un proton plus un neutron), du tritiuttl (1p+2n), de I'hélium
“He (2p+2n) et trés peu de lithiuAki (3p+4n) Burles et al. 200). A noter que le deutérium et le
tritium sont instables et se décomposent rapidement. Au bout de trois mindiégel's est déja trop
froid et trop dilué et la nucléosynthese s’arréte. L'Univers est aorsstitué grossierement de trois
quart d’hydrogene et d’'un quart d’hélium. Les réactions qui maingahtiéquilibre entre proton-
neutron sont les suivantes¢mbes et al. 1997

n+rv=p+e
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p+ov=n+e’
Les taux de ces réactions a tres hautes énergies sont égaux et iEsdkrssdeux espéces sont égales.
Par contre lorsque la température baisse, le rapfpdes densités va évoluer comme :

iy 7Amc2
f = — =€ kT
Tp

Am est la différence de masse proton-neutron. La température a laqueltedsit fa nucléosynthése
primordiale, & savoir vers.3 x 10° K permet de trouvef ~ 0.15. A partir de ce taux, il est possible
d’estimerl’abondance de 'hélium 4 :

MpgeaN et o 2f
MENH + M AN o4 1+ 2f

Y = ~ (.25
Pour voir apparaitre des éléments plus lourds, il faudra attendre la aréasgremieres étoiles
qui fabriqueront en leur sein des éléments comme le carbone et le fer.

1.5 Formation des structures

Les scénarii actuels de la formation des galaxies et des grandes gsuibuiunivers sont basés
sur une idée simple : dans un milieu de densité unifopmen exces local de matiere va attirer la ma-
tiere voisine par le biais de sa propre gravitation. Les idées de Jeandwalution des hétérogénéités
dans un tel milieu conduisent a une croissance exponentielle de cedaritéguDans un univers tel
que nous l'avons décrit dans le début de ce manuscrit, la croissasteons aussi rapide. En effet, il
y a dés le début compétition entre I'effondrement gravitationnel et I'esiparqui a tendance a diluer
les surdensités locales.

Sile principe est simple, la pratique n’est pas du tout évidente. Il fapleser dans le formalisme
de la relativité générale, avec plusieurs fluides en interaction (bargbagns, matiére noire...). Le
but de cette thése n’est pas de redémontrer avec un formalisme rigdeseadiférents aspects de la
croissance des perturbations ainsi que de I'évolution des structergaisldonc essayer de mettre
I'accent sur les idées physiques du probléme pour comprendre comomeaipparues les structures
de l'univers local que nous observons aujourd’hui. Le mécanismaafoental pour comprendre la
formation des structures dihstabilité gravitationnelle dont I'étude dans le cas d’un fluide de ma-
tiere non relativiste a des échelles plus petites que le rayon de Hubble canstion entrainement.

1.5.1 Geénération de fluctuations primordiales
La matiére noire

L'amplitude des fluctuations macroscopiques, au moment de I'émission durray@nt de corps
noir, observé par COBE puis WMAP est trés faible (de I'ordre @e’). Les analyses détaillées des
données recueillies par ces satellites excluent une formation des stsubbunaée par de la matiere
baryonique Epergel et al. 2007 En effet, le laps de temps requis pour atteindre les contrastes de den-
sité observés actuellement (par croissance gravitationnelle linéait&epuis non-linéaire), a partir
du faible niveau d'anisotropie au moment du découplage photons#m(yai rend I'univers trans-
parent) et de I'émission de ce rayonnement, serait alors trop importarg.uUdaemps de Hubble, les
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fluctuations de densité ne dépasseraientlpas dans le cas ol seul ce gaz de baryons serait présent,
alors que de nombreuses structures a fort contraste de densité so@visiemment présentes. En
revanche, de la matiére en interaction plus faible avec les fluides de plattdasaryons se serait
découplée antérieurement et pourrait ainsi avoir un contraste déaélsass-jacent beaucoup plus
important. Cette matiére pourrait ensuite accélérer la croissance destfardide la matiére baryo-
nigue, jusqu’aux contrastes de densité caractéristiques des galaxies¢s et al. 1997

Il est a noter que la présence de matiére exotique a pu étre détectéaldresiexpériences ob-
servationnelles comme la mesure des courbes de rotation des galaxies gpoalsection2.2 de
ce manuscrit). Malgré la trés faible masse visible présente dans les régiénswes du disque, les
courbes de rotation restent plates. La méme observation est effectués siasses des amas de ga-
laxies. La masse d’'un amas, déduite de mesures dynamiques, est plagiélel&ur masse lumineuse
(galaxies et gaz chaudp(ncan and Tyler 2009

Cette matiére noire n’a pour le moment jamais été observée directement. LEsaiecés de
particules et en particulier le LHC devraient permettre de recréer cedamiidats massifs, élimi-
nant déja la quasi-totalité des candidats de masse intermédiaire. De norslmeuiseences sont en
cours pour essayer de détecter de facon directe ou indirecte ceslpartie matiére noire. Elles sont
toujours situées dans des endroits spécifiques dans le but d’éviterdaatadté terrestre ambiante :
en orbite terrestre (PAMELA), sous la glace du péle sud (IceCubeikeu marin (ANTARES),
dans des laboratoires souterrains (EDELWEISS). Il s’agirait décpées massivesgc? >> 1Gev)
interagissant faiblement avec la matiere baryonique répondant au néftiies (Weakly interactive
massive particles).

Quelle est I'origine de ces fluctuations ? De l'inflation ? Est-ce un défaatdagmue ? Difficile
de répondre aujourd’hui. Il est possible de définir le contraste dsitdesiune perturbation comme

étant : -
s_P—P

]|

avecp la densité moyenne de l'univers.

Comme dit précédemment, I'étude du développement des instabilités gravitdésrdans un
fluide de matiere non relativiste a des échelles plus petites que le rayon bielésbune bonne pre-
miére approximation pour comprendre le mécanisme. On y trouve les prindipgréxlients du cas
général sans les difficultés mathématiques. Dans ce cas, il est poséthldief le régime linéaire des
instabilités gravitationnelles, ou les contrastes et les gradients de vitetesd fatbles. Il est égale-
ment possible de faire pour les premiéres étapes du développement tibllitgsgravitationnelle,
I'hypothése du flot uniquesernardeau 2007 C’est-a-dire que toutes les particules sont animées de
la méme vitesse particuliére.

1.5.2 Croissance linéaire des fluctuations - approximationewtonienne avec un seul
flot

Modéle a une composante. Longueur et masse de Jeans

Dans I'approximation a un flot, la question est de savoir jusqu’a quelleslésttette approxi-
mation est valable. Il existe une échelle caractéristique, la longueur dg, &adessous de laquelle
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les instabilités gravitationnelles ne peuvent plus croitre. Regardons pti&tahcomment exprimer
cette longueur.

Soit un univers avec une composante, de densité homggémexpansion avec des irrégularités
primordialesp,.,: = p + dp. Le fond diffus cosmologique permet de donner une contrainte obser-
vationnelle suw; = dp;/p les perturbations initiales. Il est homogene a mieux tue’ (67/T ~
dp/p ~ 107°)(Spergel et al. 2007Avoir figure 1.3). La gravitation 'emportera sur la pression et le
systeme s'effondrera sur lui-méme lorsque la taille de ce systeme sera inipbataiimension qui
fixe la limite de taille du systéme estliangueur de Jeané ;. En linéarisant les équations hydrody-
namiques de la mécanique des fluides en utilisant les sympglear la pressiony pour la densite,

v pour la vitesse eb pour le potentiel gravitationnel non perturlig; s’écrit (Combes et al. 1997

Ly~ cs(Gp)~/?

avecc; la vitesse du son. Il est possible d’associer la masse de Jéaascette longueur simplement
3 H
telle queM ; ~ Lp. Soit .
3—3/2 —1/2
M~ G327V
Cette masse est donc la masse minimale d’un systéme pour lequel la presgoahpiagpcontrecarrer
la gravité. Il va alors se former des objets de masse supérieure ou €gale a

\oila une premiére approche des perturbations pour un fluide homogstetigue. On vient de
définir deux grandeurs importantes : La longuéyret la massé/; de Jeans.

L'estimation de I'échelle de Jeans de la matiere noire aujourd’hui donnendsses de l'ordre
de 1G M., une échelle négligeable par rapport aux échelles cosmologique pyiagegemple la
masse typique d’une galaxie est de I'ordre d& 10/, et celle d’'un amas de 10 M, (Bernardeau
20079).

Linéarisation des équations

L'approximation a un seul flot conduit au systeme d’équations suivleatpremiére, I'équation
de conservation de la masse s’écrit :

o 1 e
570 + ~Vil(1 4 8(F, £)ii(7,1)] = 0 (1.29)

ouZ = 7/a est la position comobile d’'une particule du fluideiet v — H, sa vitesse particuliére,
écart de la vitesse totale avec le flot de Hubble.

Vient ensuite I'équation d’Euler (sans gradient de pression) @egotentiel gravitationnel.

O . a1
auz(x,t) + auz(x,t) + o (@, t)u; (%, 1) = —aVﬁI)(x,t) (1.30)

Enfin I'équation de Poisson qui a une pression négligeable s’écrit :
V20(i,t) — AnGp(t)a*s(Z,t) = 0 (1.31)

L'approximation a un seul flot est ce qui se passe au début de I'évoldés instabilités gravi-
tationnelles, moment ou il est possible de considérer que toutes les partiotiiesméme vitesse
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particuliere. A ce moment, les fluctuations sont de faibles amplitudes et leiemgsadu champ de
vitesse sont petits devant la constante de Hubble,

§< 1 (1.32)
L0 g (1.33)
a 0T

De la méme maniére que pour le contraste de densité, il est utile de définiramédsans dimension
# qu’on peut voir comme les fluctuations relatives de H,

1

= o T 1.34
g Vol (1.34)

0(z)

Les équations précédentes peuvent se linéariser et s'écrire,

a9
5t HO =0 (1.35)
00 H )
En éliminant?, on peut obtenir,
0?6 _ads
49" — _ArnGp 1.37
ot? a ot mGpo (1.37)

Cette derniére équation décrivant les différents modes de fluctuatios’perire,
D+2HD — gHz(t)Q(t) =0 (1.38)

avec()(t) = fg—f(f) (voir la formule1.14). Cette équation admet deux solutions : une croisspte)

et une décroissant®,(t).

Solution générale

Il n'existe pas de solution générale a I'équatibB8 qui soit valable pour tout modéle cosmolo-
gique. Il est cependant possible d’admettre que le contenu de I'$rivieagedshiftest un mélange
de matiére et d’'une énergie du vide (correspondant a une simple denstamologique). La solution
décroissante s’écrit alors,

Dy = Hov/Qo(1+2)3+ (1 — Qo — Xo)(1+2)2+ Ao (1.39)

par la méthode de la variation de la constante, on trouve la solution croissante,

_ Dylz] [* (14 x)
D, = 2 / 5] dx (1.40)

On obtient donc sous les hypotheses précédentes,

Dy(t) o< H(t), Do(t) o< H(t) / GHP (1.41)
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Si, a l'instant initialz;, la vitesse particuliére est nulle :
3
5kL:{2le+q)+1—QO—N}Eﬁﬁl%Méi (1.42)

Par exemple dans le cas d’une cosmologie d’Einstein - de Sitter définie grarbanétre$); = 1 et
Ao = 0, il est possible d’écrire les solutions de la forfex t*. Dans ce cas on obtient la solution
croissante poutt = 2/3 et décroissante pour = —1.

Deox t?P xaoc (14 2)7" (1.43)
et I'équationl.42peut s’écrire :
31+ Z;
olz] = = 0; 1.44
el =512 (1.44)

Il est possible d’exprimeD.. de facon analytique dans des cosmologies sans constante cosmolo-
gique (voir la formule 4.33 deernardeau 2007Pour un contenu en énergie matiére arbitraire il faut
résoudre I'équatio.38et les résultats sont montrés sur la figlirg

Il est & présent intéressant de regarder plus en détails les chamjiss$e vEn effet, dans les
sections suivantes du manuscrit nous seront amenés a reparleragi@ssctie vitesse des grandes
structures de l'univers local. Ici par le biais de I'équation de continuitgstipossible d’exprimer la
relation entre le contraste de densité et la divergence du champ de vitesse,

o 2sio=0 (1.45)
Oa
Le champd s’écrit donc,
N 0dlog D, . Olog Dy .
= (2, -7 0alt, 1.4
0(t,7) dlog de(t, T) + dlog 04(t, ) (1.46)

0Ud.4(t, &) = Dq(t)d.q(Z). Pour un univers d’Einstein-de Sitter, cette relation devient :

WMﬁ=&@@—;%@® (1.47)

Au moment des conditions initiales,B}. et D, sont normalisés a l'unitéiii () = d.(Z)+4(%))
et en utilisant I'équatior. 47 0init (Z) = 6.(Z) — 24(Z), on obtient,

suli) = (aimt@) n gem> (1.48)
@) = 2 (6 (7) — Or) (1.49)

Il apparait alors qu'un mode croissant pur correspond au cas @haasps de densité et de vitesse
sont en “phase”, c’est-a-dire que le champ de vitesse converglesegngits de potentiel. Au contraire,
un mode décroissant pur correspond au cas ou le champ de vitesdajet permet aux particules
de s’échapper des puits de potentiel en formation. Il faut noter que lésswtécroissants sori!/2
fois plus faibles que les modes croissants avec un taux d’expansio®@elEdmode décroissant est
donc totalement négligeable au moment de la recombinaison.
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Si on se limite au terme croissant, le factgur 6/, facteur densité-vitesse s’écrit,

dlog D,

1.
dloga (1.50)

f=
Ce facteur vaut 1 pour un univers Einstein-de Sitter (en effethe dépend pas de voir I'équation
1.43. Il est possible de le calculer analytiquement ou nhumériquement su@snas et les univers
considérés. Avec une constante cosmologique et une bonne paratoétdsy (Lahav et al. 199),

F() = Q%0 (1.51)
OU encore sans constante cosmologique,
F(h) = Q%5 (1.52)

On voit donc toute la puissance de I'étude combinée des champs de dergs® @tamps de
vitesse dans la compréhension du budget énergétique de notre UfWe@regalement la figure 4.4
deBernardeau 2097

La mesure des vitesses particulieres passe par un indicateur suppléenguitpgrmet de séparer
la part du mouvement radial due au flot de Hubble de celle due a la viteggrilpere. La relation
de Tully-Fisher est une des méthodes pour remonter a ces vitessesligagticet c’est ce que nous
allons voir dans la suite de ce manuscrit.

1.5.3 Formation des galaxies

A partir des mesures/modéles précédents décrivant le comportement dgélee rsambre non-
collisionnelle, il est possible d'implémenter une description semi-analytique détdal processus
baryoniques qui régissent la formation et I'évolution des galaxies agmugnt parler.

A lissue de la virialisation qui intervient aprés I'effondrement gravitaterdu halo, ce gaz est
alors completement ionisé par les collisions entre atomes dues aux ondescdscchsionnées par
ce processus de relaxation. La matiére sombre et les baryons voyaninke pués de potentiel, on
adoptera un profil de densité identique pour ces deux composantesg’'cele sphére isotherme
tronquée au rayon du viriel du halo de matiére sombre. On admettra égaleusetd gaz est en
équilibre thermodynamique a la température du viriel :

wm
Tvir = 2]{75 ‘/02

ou u est le poids moléculaire moyenu(~ 0.57 pour un gaz ionisé composé de 75% d’Hydrogene et
25% d’Hélium en masse)y,, la masse du proton, &fz la constante de Boltzmann.

Le gaz refroidit alors radiativement, et tombe dans le puits de potentieldd&anatiére sombre.

Formation des disques

L'hypothése suivante est que la chute du gaz s'arréte dans la dirgetipendiculaire a I'axe
de rotation du halo, lorsque la force centrifuge équilibre la force gravimagilbe. Dans la direction
parallele a I'axe de rotation, en revanche, I'effondrement continukgredrgie gravitationnelle se
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FIGURE 1.2 — Comportement des taux de croissance (lignes épaisses) et des#gure (lignes fines)
des instabilités gravitationnelles pour un univers Einstein-de Sitter (ligmgsaoes), un univers avec
Qo = 0.3, 2y = 0 (lignes pointillées longues) et un univers a¥eg = 0.3, 2y = 0.7 (lignes
pointillées courtes) Kernardeau 2007

transforme en énergie cinétique macroscopique qui se dissipe dansadsspour étre ensuite éva-
cuée par radiation. Si, par hypothese, il n'y a pas de formation d'étales"pchauffer” ou perturber
le milieu, la structure finale engendrée est un disque froid, mince, et diorota

Il faut souligner que, dans le cadre défini jusqu’a maintenant, on mief@ener que des disques.
La formation des galaxies elliptiques, ainsi que celle des bulbes sphéraidalgalaxies spirales,
doivent donc étre expliquées soit par des instabilités du disque, sdé faesion de ces disques. Des
simulations numériques détaillées (pinski, Koranyi, and Geller 20();3étayées par des observations
directes réalisées a l'aide du télescope spatial Hubble, ont montré quediestgfinals de collisions
de disques de masses similaires ressemblent a des systémes tels que les glifdiqees ou les
bulbes et que les processus d’instabilité peuvent également engdestaulbes.

Il faut noter que la cosmologie théorique des instabilités gravitationnelleg técfluctuations
de densité dans un fluide de matiere noire alors que les observationsaot&® qu’'a la masse ba-
ryonique. Et rien n'assure le fait que la distribution des galaxies rejgedidélement la distribution
de matiere noire sous-jacente. C’est un probléme connu sous le nomsdipia des solutions pour
le décrire est de supposer que les contrastes de densité mesuré®mportignnels entre eux ce qui
n'est pas le cas si I'on cherche a décrire de fagon plus fine lesigtépdu champ de densité. Une
premiére approche théorique pour décrire ce phénoméne du biais avéléppée paikaiser 1984
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puis étendue pdtardeen et al. 198én particulier.

Formation des étoiles

Revenons maintenant a nos disques. Si I'on tient pour négligeableddesdtine quelconque
viscosité effective (due a la turbulence du milieu interstellaire), 'uniquesléehie temps a notre
disposition pour former des étoiles est I'échelle de temps dynamique du diggue= 27ry/ V.,
c'est-a-dire le temps mis par du gaz situé au niveau du rayon exponearetéristique pour faire
un tour de disque. Guidé par les observations, on définit alors de mafiémmmeénologique un
paramétre d’efficacit@—!, qui contient toute notre ignorance des processus physiques ganvéa
formation d’étoiles a I'échelle locale. On modélise le taux de formation d’étoildsagla I'échelle
du disque, par la simple loi :

dM,  My(t)
dt Bayn
ou M,(t) est la masse totale de gaz du disque au temps t. Reste alors a repartir |stel&sseainsi
formée en étoiles de différentes masses. On suppose donc par seioptieité que cette fonction
de masse initiale (FMI®(m) est universelle et suit une loi dite de Salpeter ou de Kennicutt suivant
les modéles choisis avec :

/mu m®(m)dm = 1

mq

sur un domaine de masse compris ente= 0.1 (masse minimale nécessaire pour amorcer la fusion
nucléaire de I'hydrogéne au cceur de I'étoile)net = 120 (masse maximale possible d’'une étoile
stable)M.

Il est donc désormais possible de mener les calculs de formation des galarie le cadre ex-
plicite du modéle du Big Bang chaud, en supposant une variante quelcdadtieM (ou méme un
Warm Dark Matter), et en utilisant des approches de type semi-analytiguei@ux encore, hybride.
Le calcul prédit alors que la formation des galaxies est hiérarchigest-a-dire qu’elle se poursuit
selon un processus continu des plus petits objets aux plus gros, ehtreea@res conséquences, le
type morphologique de Hubble n’est pas fixé une fois pour toutes, mdiseéao cours de la crois-
sance de la hiérarchie.

Les modéeles arrivent désormais a reproduire de fagon encoutadesifionctions de luminosité
des galaxies a différentes longueurs d’onde, ainsi que I'évolutioregiéonictions de luminosité, au
moins jusqu’a z=3, telle qu’elle est observée a travers les comptagesadeegat les distributions
en redshift, au moins dans 'optique, et I'infrarouge moyen et lointain (@st00.m). Les corré-
lations entre les différentes propriétés des galaxies (contenu gazesse,mauleurs, type) sont bien
prédites. La fonction de corrélation a deux points semble en bon acaeedem/observationsi@iion
et al. 2003.

Ces modeles rencontrent aussi un certain nombre de difficultés quajiouettre en danger le
scénario hiérarchique (la pente de la fonction de luminosité, les relationtustiles matiere-lumiére,
les comptages submillimétriques, les couleurs des galaxies lointaines).

Il existe beaucoup d’études et de discussions au sujet des deuardgraragraphess@o et al.
2009. Une ouverture possible pour mieux appréhender ces simulations nuesedst de contraindre
les conditions finales par les observations. Le travail de cette thése a @tépdeer les données de
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ces observations qui serviront aux simulations numériques de demain.

Il est important de bien comprendre la formation des étoiles, si I'on vessiéa mieux connaitre
la répartition des différentes populations des étoiles dans les galaxiestdiles depopulation |
riches en “métaux” (atomes plus lourds que I'Hélium) peuplent majoritairemebtries des galaxies
spirales.

1.6 Fond diffus cosmologique

Si I'expansion de I'Univers et la nucléosynthése primordiale constifesrdeux premiers piliers
observationnels sur lesquels sont fondés la théorie du Big-Bang,udrsisieme est a mettre en
avant : c’est lorsque I'Univers est agé de 300 000 ans. L'épodguecombinaison est I'époque ou
I'univers devient transparent. C’est le moment ou les électrons vartiggler aux noyaux atomigues
(H, 2H, *He) laissant le champ libre aux photons. Le rayonnement se découplenddiéae et pour-
suit son évolution librement. Ce sont donc les premiers rayons lumineux éniésjpane univers ce
qui nous apparait aujourd’hui comme le rayonnement cosmologiquieef@S#B). Des expériences
comme COBE ou plus récemment WMAP ont mis en évidence ce fond diffus tmgionee a une
température d’environ 2.7 KSpergel et al. 2007

Les résultats présentés dans la section précédente sur les instabilitegigraelles permettent
de comprendre la formation des structures. Nous allons voir que les fiocsiae température lo-
cales sont affectées par les potentiels gravitationnels. Donc en étudiantdetropies de température
du fond diffus cosmologique, il est possible de comprendre la formatisrstlectures et de trouver
certains parametres de l'univeisa(son et al. 201))et (Komatsu et al. 201)0

Les fluctuations de températuiﬁ sont décomposées en harmoniques sphériques et la fonction
de corrélation angulaire s’écrit alors en fonction du polyméme de Legatidrdrel et du spectre de
puissance des fluctuations de températireijardeau 2007

Le satellite Planck lancé en 2009 est la troisieme génération de satellites dédlgseavation
du rayonnement fossile. Il observera en 1 an ce que WMAP auratrgacen 450 ans. Situé sur
le point de Lagrange L2, ce qui lui permet d’avoir toujours la Terre &dkeil dans son dos et ainsi
de limiter les sources de chaleur, Planck est capable de détecter dgerleaits de température qui
sont de 'ordre du millionieme du rayonnement fossile (2.725K). Cette exts&msbilité est rendue
possible grace a des appareillages qui n’émettent aucun bruit therrélgogonique et mécanique.
Il est équipé de deux instruments qui permettront de couvrir 9 canafnggleences de 30 a 857 GHz
avec une résolution de 5’ et une sensibiﬁféw 10~% (Reinecke et al. 2006

1.7 Grandes structures

Oscillations acoustiques des baryons

De méme que pour le CMB, les fluctuations de densité du plasma primordiainéineedécelées
dans la distribution des baryons a grande échelle. La signature est de gpéparation &150 Mpc

1. http ://public.planck.fr/defi.php
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FIGURE 1.3 — (a) Carte du ciel par WMAP montrant les fluctuations de températurgolmament a
3K. Crédit : NASA. (b) Spectre de puissance de la température du CMBaiWMAP 7 ansl(arson
et al. 2010. La courbe rouge présente le meilleur ajustement du made@M aux données WMAP.

dans la fonction de corrélation de la distribution de la matiére. Les oscillationst@gues des baryons
(Baryon Acoustic Oscillationsu BAO) sont une méthode prometteuse pour sonder I'énergie noire.

Lentilles gravitationnelles faibles

Au passage a proximité d’'une structure massive, la forme observégtd'aistants peut étre
légerement déformée par des effets relativistes. La déformation dépersdde la distance de la
source de celle de la lentille et de sa masse. Voici donc une sonde de elistade distribution de
masse. Cette mesure reste encore assez délicate<gira et al. 2006

Amas de galaxies

Les amas de galaxies représentent les plus grosses fluctuations itke dietignivers primordial.
La mesure de leur densité spatiale et de leur distribution est sensible giéneire au travers
de leurs effets sur les relations distance-décalage vers le rouge;ciengietre, et sur I'évolution
temporelle du taux d’expansion et le taux d’accroissement des stru¢funes: et al. 2008

1.8 Supernovee type la

L'explosion d'une supernova est un des phénomeénes les plus gsisiatfiUnivers en terme
d’énergie. Il existe plusieurs types de supernovee. Toutes marquéntda vie d'une étoile. His-
toriquement les supernovae ont été classées selon leur spectre. Le$ typet pas d’hydrogéne
contrairement aux types Il. Les SNe Il sont déclenchées par |'éféonent gravitationnel d’étoiles
massives et les SNe la correspondent a la fusion thermonucléair étoite proche de la masse de
Chandrasekhar (1.44 ) aprés avoir accrété de la matiére de son étoile compagnon. Ce sont-ces de
niéres qui sont intéressantes en cosmologie observationnelle. Erceffegirement aux SNe Il qui
présentent une grande variété d’'étoiles, les SNe la ont un caraeteraddellesjuasistandards du
fait du mécanisme commun qui les définis. On se souvient de I'importancendait@ la luminosité
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FIGURE 1.4 — Le catalogue de galaxies tridimensionnel 2dF a été construit a partigéspaofondes
couvrant les deux hémisphéres galactiques. La troisieme dimension a étéeobte mesurant les
redshifts Le catalogue ainsi construit contient 220 000 objets répartis sur lesti@daiches. Crédits :
the 2dF Galaxy Redshift Survey teanttp ://www?2.aao.gov.au/2dFGRS/

intrinséque d’'un objet dans le but de mesurer sa distance (voir égaleng6tl.]).

L'ajustement cosmologique des SNe la est une comparaison entre leaaigpea faible et a
grandz. A la fin des années 1990, deux équipes ont étudié I'expansion de/étsmvec les SNe la.
Les résultats de High-(Riess et al. 1993et SCP (Supernova Cosmology Proje¢ie(imutter et al.
1999 ont montré que I'expansion de I'Univers est accél’'érée et que poressble de cette accéléra-
tion pourrait étre décrite par une constante cosmologique qui compte @&udd contenu en énergie
de I'Univers. Les faibles statistiques de ces deux projets ont conddiéeloppement d’autres pro-
grammes comme SNLS (SuperNova Legacy Survey)i¢r et al. 200y pour les supernovee a grand
redshift ou Nearby SuperNova Factory (SNfactorering et al. 200p pour les proches.

Linder 2006montre l'importance d’avoir d’'un échantillon de supernovee proches poeux
contraindre I'équation d’état de Iénergie noire. Ce manque est aujlirdomblé en partie grace
aux récents résultats de la collaboration SNfactory. La compilation des testdsnnées des SNe la
Union+Cf3+SDSS+SNfactory est disponible figur&(a) La figurel.5(b)quant a elle montre que la
combinaison des sondes de I'énergie noire améliore la précision des mgsurelski et al. 200R
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FIGURE 1.5 — (a) Diagramme de Hubble (magnitude-z) pour la totalit¢é de I'echantillon
Union+CfA3+SDSS+SNfactory (Rubin, D.) (b) contours de confiatked?,,,25) pour la combi-
naison des résultats SNe la, BAO et CMBo(valski et al. 200§



Chapitre 2

Physique des galaxies spirales

2.1 Classification des galaxies

Les galaxies qui composent I'Univers sont de tailles et de luminosité tré&ega En étudiant
leurs formes et leurs spectres de lumiere, il est possible de faire urséficit®n morphologique
des galaxies. Pour une classification basée sur les images des galdzigstaire attention au fait
gu’une galaxie n’est pas un objet aux contours francs. La figunmontre la méme galaxie avec deux
échelles de contrastes différents. L'apparence d’'une galaxie pgat énormément suivant la fagcon
dont elle est affichée. Dans le cas de la figite la différence de profondeur des images fait qu'il est
difficile de croire que la méme galaxie est représentée. Ce méme genreéderatiéfs peut se retrouver
également lors d’observations effectuées dans des bandes défreme caractéristique bien visible
en bande B peut disparaitre a une longueur d’onde plus grande.uReuneilleure précision, les
galaxies sont analysées plus en détail en utilisant la photométrie de sfudarcehapitre6.3.2), ce
qui permet d’obtenir des informations comme le rapport disque/bulbe guigtgont de quantifier la
classification.

2.1.1 Laséquence de Hubble

Durant les années 1920, Edwin Hubble apporta une vision nouvelle deéts : il a montré que
notre Galaxie est une galaxie parmi des milliards d’autres. Apres dessadi@&ude sur ces objets, il
se soucia de les classer morphologiquement. Ainsi naquit le schéma dieldnlibrme de fourchette
présenté sur la figure 2

Les elliptiques sont classées et indicégsselon leur forme ou le nombreindique le rapport des
axes b/a selon la formulexz = 10[1 — (b/a)]. Les spirales sont elles séparées en deux branches : les
spirales simples S et les spirales possédant une barre, les spirades&Br Hubble voyait dans cette
classification une évolution temporelle des galaxies de la gauche vers ladiapités son diagramme
2.2 Méme si aujourd’hui cette idée est reconnue fausse, elle a laisséedangage des astronomes
un vocabulaire bien particulier. Les termes de “early-type” pour les elliptiaai de “late-type” pour
les spirales sont encore utilisés.

Cette classification de Hubble a été reprise par Sandage qui a publié Esdi@ble titre ddhe
Hubble Atlas of Galaxiekes plagues photographiques des galaxies utilisées par Hubble. En 1994 le
Hubble Atlasest remplacé par le bien plus compdrnegie Atlas of GalaxieESandage and Bedke
1994).

23
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FIGURE 2.1 — NGC5128 vu avec deux échelles de contrastes différents. La tailiendge et les
temps de pause des deux images sont identiques. Source : ned, UK&8hnudt

e R A

elliptical nebuloe

FIGURE 2.2 — Schéma montrant la classification initiale de Hubble en forme de fourchétiie thon
ouvrage : The realm of the nebulae (1936). A noter que le terme nébubstisoujours employé sur

ce schéma.

D’autres séquences ont vu le jour. Les plus connues des classificatiohcelles de de Vaucou-
leurs (1959), Yerkes (Morgan 1958-1970) et DDO (Van den B&afD-1976). Voir Tabl@.1(

R
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TABLE 2.1 — Systémes de classification des galaxigsr(ey and Merrifield 1998

Systéme Critéres principaux Symboles Exemples
Hubble-Sandade morphologie E,SO,S,SB,Irr M87=E1
aspect des bras et du rapport disque/bulbe a,b,c M31=Shb
degré de résolution d’étoiles dans les bras M101=Sc
LMC=Irr |
De Vaucouleurs morphologie E,SO,S,SA,SB,I M87=E1P
aspect des bras et du rapport disque/bulbe  a,b,c,d,m M31=SA(s)b
anneaux ou formes en s (n,(s) M101=Sc
LMC= SB(s)c
Yerkes concentration centrale de la lumiére k,g.f,a M87=kE1
morphologie/régularité E,R,D,S,B,l M31=kS5
M101=fS1
LMC= afl2
DDO* richesse du disque en étoiles jeunes E,SO,A,S,Ir M87=E1
morphologie B M31=Sb I-1I
concentration centrale de la lumiére a,b,c M101=Sc |
qualité et longueur des bras LIL...,V LMC=Ir llI-IV

Notes :!Sandage (1961-1995)de Vaucouleurs (1959bjMorgan (1958-1970)van den Bergh (1960-1976)

2.2 Composition des galaxies spirales

Une galaxie est composée d’étoiles, de gaz, de poussiéres et de maitiéreées galaxies ellip-
tiques sont dépourvues de gaz méme si les récentes observations trauetreartaines d’entre elles
contiennent du Hl©Qosterloo et al. 2001
Des études ont montré que le taux de gaz molécul#reur le gaz atomiqué/| ainsi que la fraction
de gaz varient selon la morphologie des galaxigsu(ig and Scoville 1991 Il faut préciser que ce
résultat est obtenu en admettant que le rapp@d/ H- reste le méme pour toutes les galaxi€s)
étant I'élément traceur dd». On voit clairement sur la figur2 3que la fraction de gaz qui est définie
ici comme etaniV/,,. = My + My, augmente lorsqu’on passe du tyfiga un typeS.. Il y a en
moyenne 5 fois plus de gaz dans une galaxie de $ypgue dans une galaxie de typg. Notons
la belle synthése fournie par la figuPe3 qui malgré sa date de publication avancée reste une belle
illustration de la fraction de gaz dans les galaxies spirales.

La présence de matiére noire dans I'Univers a été pour la premiére fmjsiée lorsque les as-
tronomes analysérent les courbes de rotation des galaxies spiraledépeuminer la masse de ces
derniéres. En effet, en mesurant la vitesse de rotation et le rayonld&iegail est possible de déter-
miner la masse des galaxies grace au théoréme du Viriel cité dans la settibMais cette méthode
conduit a des masses beaucoup plus grandes que la masse déduite dedsitéioliservée. De ma-
niére plus générale la masse déterminée par une analyse cinématique 30 16is plus grande que
la somme des masses de tous les composants observés. On parle alorsedmangssnte et c’est
devenu le probléme de la matiére noire. On peut voir sur la figurguel serait un profil de rotation
sans (courbe A en pointillé) ou avec matiere noire (courbe B en trait plein).
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FIGURE 2.3 — Evolution de la fraction de gaz dans les différents types de spiralesq and Scoville
199])

2.3 Stabilité gravitationnelle - Critére de Toomre

On a vu précédemment que dans une galaxie spirale, la fraction de magserdprésente de 3 a
15 % de la masse totale de la galaxie (voir figir@. Il est donc raisonnnable d’avoir une approche
stellaire de la galaxie. Ces étoiles ne sont soumises qu’aux forces dmagwag mutuelles. Les in-
teractions a courtes distances sont négligeables car leur nombre daiesxia gst trés grand. Etant
séparées de plusieurs parsecs les unes des autres, il n'y a pdissd®au sens physique du terme.
Mais une galaxie peut aussi étre vue comme un ensemble dynamique siatisualdignificative des
étoiles lors d’'une rencontre. Le temps de relaxation est défini comme le tammpsuaduquel les
rencontres gravitationnelles entre deux étoiles commencent a perturlejéesoires. Il est évalué
a (Combes et al. 1997

v3

8 ™ nG?*m?2 log(R/b)

ouv est la vitesse relative moyenne entre les étoilds,nombre d'étoiles par unité de volume,la
masse moyenne d’une étoilR,le rayon total de la galaxie, éle parameétre d’'impact minimum lors
de la rencontre entre deux étoiles. Pour une galaxie a disque d’épdissieurayonR et comportant
N étoiles, le temps de relaxation s’exprime :

Trel ~ ﬁ N
te (R> <8logN) @D

olt. = R/v est le temps de traversée de la galaxie. Typiquenént, 10! doncT,.;/t. ~ 10%ans

Trel =
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FIGURE 2.4 — Courbes de rotations schématiques d’'une galaxie. Courbe A en poisditié matiére
noire. Courbe B en trait plein, avec matiere noire. C'est le profil B quobservé dans les galaxies
(voir figure 2.5). A une certaine distance, la courbe de rotation ne suit pas une déoassnl /2
comme le décrivent les lois képlériennes (figure A) mais sont glsss(figure B).
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FIGURE 2.5 — (a) Champ des vitesses radiales du gaz Hl de M31. Les couleurstarate indiquent
la partie qui s’approche de I'observateur, tandis que les couleugefanange indiquent la partie qui
s’éloigne. Le gradient de couleur correspond au gradient de vjtéss600 a -50 km/s. (Le cercle de
30 minutes d’arc correspond au diameétre de la pleine lune). (b) Countmadion de M31 (

).

avect. ~ 10%ans. Le temps de relaxation est donc considérablement plus grandggide' 8Univers
(10'%ans contre 0'ans) et leollisionsentre étoiles sont donc négligeables.
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T,e1/t. croit commeN/8log N, ce qui signifie que plus il y a d’étoiles et moins il y aat#lisions
En fait lorsqu’une galaxie posséde peu d’étoiles, le profil gravitatiossteaccidenté ce qui défléchit
les trajectoires des objets voisins alors qu’un potentiel créé par un goaniore d’étoiles ne présente
plus de granularité. Le mouvement de chaque étoile peut étre suivi comnialétes un potentiel
gravitationnel moyen, lissé.

Une fois I'équilibre trouvé, il faut s’assurer que le systéme le resteest-a-dire qu'il est stable.

Et cette stabilité vient de la rotation des galaxies qui stabilise les granddiesécliette étude
a été faite parfoomre 1964 En quelque sorte, les forces de marées détruisent toute structure plus
grande qu'une certaine taille.,;;. La stabilité a toutes les échelles est assurée dées gue L.,
avec la longueur de Jeang = oty (OU o est la dispersion des vitesses gt = \/L/Gp le temps
de chute libre pour un systéme de longuéuet de densité de surfagg. Le temps de traversée du
systéme ser, = L /o et légalité des deux échelles dome= o2 /Gp. On obtient done = G/
avec() la vitesse angulaire de rotation.

Il est alors possible de définlie critére de Toomre Q comme étant le rapport de la dispersion
réellec etleo..is ~ TGu/k. k est la fréquence épicyclique. Un épicycle est une petite ellipse dans
le référentiel tournant. Voir figurg.6.

Il existe toujours un référentiel ou il existe un rapport rationnel entfeélguence épicyclique
r et la fréquence de rotatiod — 2,. A cemoment |a, l'orbite est fermée dans ce référentiel et les
étoiles correspondantes s'alignent avec la perturbation et I'accormpggnteragissant avec elle tou-
jours avec le méme signe, elles entrent en résonnance avec la perturBasarones sont appelées
“résonnances de Lindblad” et sont illustrées en figlie

2.4 Probléme de I'enroulement

Si les bras spiraux étaient des bras matériels, du fait de la rotation difédle des galaxies (le
centre tourne plus rapidement que les bords), alors la structure spspbeaitrait rapidement car
diluée par I'enroulement. La figur28 est un schéma montrant comment un bras matériel s’enroule
dans un disque lors d’une rotation différentielle. D’aprés I'exemple édqgrar Binney et Tremaine
dans leur livre Galactic Dynamics de 19%{ney and Tremaine 19Y4e calcul est le suivant :

a un temps t=0, le sillon est droit et I'équation initiale peut s’écrire de la fobme @, (voir
figure2.8). Le disque tourne a une vitesse angul&l(é?) ou R est la distance au centre du disque. A
un instant, le sillon obéit a I'équation :

(R, t) = Py + QR)L
Si les positions des bras d’azimubhsontR et R + ARona:
2TR

cot e

Pour une galaxie typiqu€ R = 220 km s~! et R = 10kpc ce qui donneAR = 0.28kpc ce qui est
bien trop enroulé pour étre observable. Les bras spiraux ne pedveaipas étre des bras matériels.
En 1963, Lindblad propose I'idée que les bras spiraux sont seulemerfigure tournant comme un
corps solidel(indblad 1963.
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FIGURE 2.6 — Approximation épicycliqgue au premier ordre. a) définition des com&ls; b) tra-
jectoire épicycliqgue dans le plarOy pour une étoile quelconque; I'épicycle est parcouru dans le
sens rétrograde ; ¢) cas particulier d’'une trajectoire elliptique, lorsque 2Q2; c’est le cas d’'une
courbe de rotation rigidei{ = Qqr), ou bien d’une orbite résonnante dans un référentiel tournant a
Q, = Q — x/2; d) orbite d’une étoile dans un repére en corotatien= 2 ; le rapport des axes de
I'épicycle estx/2() (corotation). Combes et al. 1997
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FIGURE 2.7 — Résonances de Linblad. a) Représentation des orbites résentamsde référentiel
tournant avec la vitesse angulaire de la perturbation spitaterésonance interne ou RILS2, =

Q) — k/2; corotation(?, = §2; résonance externe ou REL2, = Q + /2. b) Courbes de rotation
Q(r), et courbes combinées avec la fréquence épicyclitjue- 2 + /2, permettant de déterminer
le lieu des résonances de Lindblado( )
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FIGURE 2.8 — Schéma montrant comment un bras matériel s’enroule lors d’'une raddféentielle
d'un disque. Image extraite dei(iney and Tremaine 19%4

2.5 Onde de densité

C’est a partir de I'idée de Lindblad (hdblad 1963 que Lin et Shu ont élaboré mathématiquement
la théorie sur les ondes de densité(and Shu 196): Les orbites des étoiles dessinent des zones de
surdensité dans la galaxie ce qui fait apparaitre les bras spiraux compaioie voir sur la figure
2.9 (figure tirée de l'articleloomre 198).

En premiere approximation, il est possible d'imaginer ces ondes de deositéeun embou-
teillage de la circulation de la route. La surdensité se trouvera toujours au eré&hr@t mais avec
des véhicules différents au cours du temps. Pour plus de détails suctsforement des ondes de
densité dans les galaxies spiralésomre 1977Bertin et al. 1989 Binney and Tremaine 1994

Récemment des travaux ont été faits pour tenter d’établir un lien potentiellaistructure spirale
du disque observée en bande K (pour mieux tracer les vieilles étoiles duejlistjles zones de
formations d’étoiles I(lartinez-Garcia et al. 20)9Effectivement, si la dynamique du disque et la
formation d’étoiles sont liées, le taux de formation d’'étoiles sera affecteepamdes de densité. Il
est malheureusement difficile de faire cette étude car les régions de gaulaiodsdi, ne sont pas
directement observables, et il faut passer par I'observatiof@duMais la relation entr&€’O et Hy
est un sujet assez controverségn et al. 1999,
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FIGURE 2.9 — Ondes cinématiques, barrées ou spirales, illustrant le concephdies de densité :
des orbites elliptiques, plus ou moins déformées par rapport au cenatalisposées de facon cohé-
rente. Combes et al. 1997



2.6. VITESSE MAXIMALE DE ROTATION 33

4000 400

ol w2

L

o)
=y Il =
W m L @
‘E 300 - 300 o
e = £
e b ey
. T ——
] La =
8 3
> o

i
200 R . ,[_\ 200
"',:.yll
L
k]
] L L L
s 100 200 300 400
Major axis offset {arcmin} Flux density (mdy}

FIGURE 2.10 — UGC7151 Panneau de gauchediagramme vitesse-position le long du grand axe de
la galaxie Panneau de droite profil global. (Garcia-Ruiz et al. 2002

2.6 Vitesse maximale de rotation

Un point important a évoquer dans la dynamique des galaxies spiralesiegitésse maximale
de rotation. En effet, la relation de Tully-Fisher utilisée dans cette théseaeiene nous allons le
Voir au chapitre suivant, la vitesse maximale de rotation de la galaxie a sa lumpragité. Dans le
cadre de cette these, cette vitesse est mesurée grace a la raie de Engdregtre. Pour cette analyse,
la galaxie doit se trouver a I'équilibre du viriel qui se traduit par une loewre rotation réguliére et
symétrique qui croit rapidement dans les parties internes pour redeleteir La figure2.10illustre
le comportement de la courbe de rotation de la galaxie UGC7151. Pourtemsygerturbé, la vitesse
mesurée n’est plus un indicateur précis de la vitesse du viriel.

Warps ou gauchissement du plan

Lorsque le plan de la galaxie est déformé, son inclinaison et son angesii®p varient avec le
rayon, ce qui perturbe le champ de vitesses et simule des vitesses nbairgs; méme si la rotation
demeure réguliere dans le disque galactique. La mise en évidence denocenghné est plus facile en
HI car ce sont les orbites de grands rayons ou se trouve le gaz duersgénéral concerné. lls sont
sont néanmoins parfois visible dans I'optique.

Plusieurs phénomeénes peuvent prétendre étre a I'origine des gamctigs du plan : des accré-
tion de gaz et de matiere noire, une interaction disque-halo, un champ magsétitgr-galactique ou
bien encore des intercations entre galaxies (forces de marée). Si lasismées de création de warps
sont les intéractions de galaxies, alors nous devrions en observergiasd redshift, les interactions
étant plus nombreuses a I'époque. Une étude a haut redshiftstestnikov et al. 200& été faite pour
discriminer les origines de formation des warps. Et la conclusion de cd &avgu’en effet il y avait
plus de wraps par le passé.
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FIGURE 2.11 — Profil HI de PGC0000149 et son image optique. On voit ici I'interaciec une
autre galaxie ce qui fait que le signal HI n’est pas un beau profil ax'dernes”.

Le HI peut donc suivre des orbites assez tordues et la vitesse denmatatigaz peut ne pas étre
en accord avec la galaxie. Le théoréme du viriel n’est dés lors plus aplgiet la vitesse mesurée ne
sera pa¥daz-

Interactions

Plus nombreuses par le passé, les interactions de galaxies peuveBpétées en deux catégo-
ries : les fusions et les collisions. Suivant la vitesse et I'angle d’'ajerdes deux galaxies, soit il
y aura fusion compléte des deux en une seule, soit la collision perturlsedaue et chacune d'elle
continuera a vivre sa vie. Dans les deux cas, il y a un échange de neitiémeparticulier échange
de HI. La vitesse de rotation du HI s’en trouve complétement chamboulémetibtient un profil de
raie aux formes bien significatives. La figire Lillustre ces propos : les deux galaxies échangent du
gaz en interagissant et le signal mesuré n’est donc pas la vitesse tittnrotaximale de la galaxie
observée.

Théoréme du viriel - vitesse de rotation maximale

En se basant sur le théoréme du viriel, il est possible de montrer que l@vitegenne de chaque
orbite matérielle augmente avec la masse du systéme. Des équations de Boltznsaowilsion, il

vient la définition du théoréme du viriel tensoriel :
1d%1;
5 ap = 2Tk + Tk + Wi

ou | est le tenseur du moment d’inertie du systéme. trac%(ff:)eeﬂ) = K I'énergie cinétique totale,
et trace(Wx W I'énergie potentielle totale du systéme. A I'équilibre le théoréme scalaire dui virie
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FIGURE 2.12 —En haut a gauche Schéma classique dit de “I'araignée”, représentant les isovitesses
attendues d’'une galaxie en rotation réguliére, sans aucune perturbatiodirculaire.En haut a
droite : Perturbation en S dans les courbes d’isovitesses caractéristique dséamge d'une barre.

En bas Schéma en perspective d’'un modéle de gauchissement du plan et issvitesstruites a
partir du modéle.Combes et al. 1997
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s'écrit ;
2K +W =0 (2.2)

avecK = Muv*/2 etW = —GM?/r, d'olv? = %‘4 L'équation2.2 permet d’évaluer le rapport
masse-luminositd d’'un systeme sphérique. L'énergie cinétique et potentielle peuverirgieasr en
fonction deT et des intégrales J dtfonctions des caractéristiques physiques de la galaxie (moment
d’inertie, rayon R, dispersion des vitessg3.

J=3m / h I(R)o(R)RdR (2.3)
0

Il vient donck = Y.J etW = Y2.J et avec3.1.2 on obtient :
_2J
J

T = (2.4)

T peut étre obtenu par la mesureldg?) eto,(R). C'est ce qui est fait lors de la mesure de la vitesse
de rotation maximale du gaz neutre des galaxies spirales pour la Tully-Figimirda dispersion des
vitessesr des galaxies elliptiques pour la Faber-Jacksanr{ey and Tremaine 1994

Il faut noter quetaronson et al. 197développent dans I'annexe de leur papier les bases de la loi
de puissancé ~ v* plus adaptée aux galaxies spirales (ces derniéres ayant deux cotegada
disque et le bulbe). Ce coefficient de 4 est obtenu en prenant ppath@se une brillance de surface
centraleu et un rapport masse-luminosité/ L comme étant des constantes.



Chapitre 3

Distances et Univers local

3.1 Notion de distances

La notion de distance est trés importante dans la compréhension de I'évalai@tructures. Il
existe différentes méthodes suivant I'échelle des distances consilariégure3.1référence dans la
partie haute le nom des méthodes existantes. Dans la partie basse de |adigumave des exemples
d’objets pour illustrer quelles méthodes peuvent étre utilisées pour tel objetl Par exemple, les
nuages de Magellan se trouvent a une échelle de I'ordi®te, ce qui est une distance mesurable
grace a la méthode des céphéides.

Il faut commencer par parler du premier indicateur qui vient & I'espritgjoe I'on parle de cos-
mologie :le redshift Ce décalage vers le rouge,est provoqué par I'expansion de I'Univers et peut
s’exprimer :

14+ 2= Aobs _ ap

)\emis B ;

le ag indigue toujours la valeur du facteur d’échelle a I'époque d'aujouid’borsqu’une galaxie
laisse apparaitre une raie Lymarpar exemple a un,,; dans son spectre et connaissant la valeur de
la longueur d’onde d’émission en laboratokg,,;s, il est possible de déduire lede cette galaxie.
Cette méthode est utilisée pour des objets situés a des distances cosmologiques

La précision dans la mesure des distances est meilleure pour les objdteraa regard de la
figure 3.1, on voit que ces différentes méthodes peuvent étre inter-calibréesstdonc possible
de fixer lepoint zérod’une méthode en utilisant cette inter-calibration. Dans cette thése nous allons
utiliser la relation de Tully-Fisher pour calculer les distances des galaxiesespSpiral galaxy ki-
nematicsdans la figure3.1). Dans ce cas, nous voyons que nous pouvons utiliser la méthode des
Céphéides pour les galaxies spirales de la partie basse de I'échellerflte o Mpc) et celle des
chandelles quasi-standards des Supernovae de type la pour ldegydistances (vers 100 Mpc) pour
inter-calibrer cette relation.

Entre les deux échelles extrémes que sont les parallaxes trigonométegutsites proches et la
loi d’expansion de Hubble, nous pouvons distinguer deux grandssedal’indicateurs de distances.
Les deux reposent sur un méme principe : on trouve la luminosité intrinségder(c la magnitude
absolue) par I'observation d’'un parameétre indépendant de la distaheargau 1997 La formule
3.1permet de trouver la distance d’apres la mesure de la magnitude appkreafet, la magnitude

37
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FIGURE 3.1 — Liste des différents indicateurs de mesure des distariesa( )
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absolue M, et apparenten, sont reliées par la formule suivante :

d
m — M =5logg (Mch> +25 (3.1)

3.1.1 Calibration grace a des étoiles individuelles dans dayalaxies extérieures

* Les étoileRR-Lyrae sont des étoiles variables avec une période extrément courte de tierdre
1.5 a 24h. La magnitude absolue moyenne de ce type d’étoile est de 0.75.

* Moins nombreuses mais plus brillantes, les étoiles variables deggi®idesont une période
de 1 a 50 jours. Leur luminosité moyenne est fonction de leur périodetigormeriode-luminosité).
Plus sa période est longue et plus une céphéide est luminéiise ulogP + b. Leur mécanisme de
pulsation est physiquement trés bien connu ce qui en fait un indicatediaioée et précis.

» Les supernovee de type lasont des chandelles quasi-standard qui ont une portée bien plus
grande que les deux indicateurs cités précédemment. Résultant d'log@xthermonucléaire d’'une
naine blanche ayant atteint la limite maximale (1.4 masses solaires = masse deaSkldmal) apres
avoir accrété de la matiére de son étoile compagnon, ces SNla ont une liintgiséque treés
grande ce qui leur permet d’étre les indicateurs de ce type les plus lointeasvés. Jusqua= 1.

3.1.2 Calibration grace a des propriétés globales des galas

Citons maintenant quelques exemples d’indicateurs ayant comme paraméperiddnt de la
distance une propriété de la galaxie.

* Le premier exemple est la relation delly-Fisher (TF), aussi appelée LLW (Luminosity-
LineWidth). La vitesse de rotation maximale du gaz neutre des galaxies sgsalediée a son dia-
métre et donc a sa magnitude absolue par une relation linéaire de la ¥éreaealogV + b. Nous
reparlerons plus en détail de cette relation dans la section suivante.

» Le pendant de la Tully-Fisher pour les galaxies elliptiques : La relatidratber-Jackson(FJ).
C’est aussi une relation du type masse/luminosité. Dans ce cas, c'eqidasilis des vitessesde la
galaxie qui est le paramétre indépendant de la distance.

 Citons aussi l'utilisation desébuleuses planétairesde la fonction de luminosité desnas
globulaires et de la méthode ddhictuations de la brillance de surfacepour compléter la liste des
indicateurs utilisant les propriétés des galaxies.

3.2 Cinématigue des objets dans un Univers FLRW

Dans un Univers de type FLRW la séparation physique de deux particaliesavec le temps
comme :
7 =a(t)r (3.2)

ou 7 est le vecteur de position comobilest) est le facteur d’expansion. Si on derive par rapport au
temps cette expression on trouve :

F=ai +af = HF + af (3.3)
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avecH la constante de Hubble. Si on s’intéresse aux déviations faibles partapfexpansion de
I'Univers, donné par le premier terndér, on peut définir la vitesse propied’un objet comme :

a(t)@ =7 — HF (3.4)

U

On se rend compte que le décalage vers le rouge dans I'Univers lécat s’
cz~ Hd+ .3 (3.5)

avect le vecteur unitaire dans la direction de I'objet considérgg distance (lumineuse ou angulaire)
et sa vitesse propre.

3.3 Univers local et relation de Tully-Fisher

3.3.1 Univers local

Le travail de cette thése s’inscrit dans une collaboration a plus grahd#eset ce manuscrit n’est
gu’une pierre de plus apportée a I'édifice de la compréhension de Itévolles structures qui se batit
depuis des décennies et pour encore des années.

La collaboration engagée sur le programme COSFLOS (pour COSmic FLOp&)r but ultime
d’essayer de comprendre comment évoluent les structures de I'sifdgal. Pour cela, la méthode
est de cartographier cet univers local afin de connaitre les viteas@superes des galaxies et ainsi
de voir comment elles évoluent. Les mouvements observés sont directeraentdidistribution de
matiére (essentiellement matiére noire). Les études faites dans ce prajeidasaichelles intermé-
diaires comprises entre le régime des effondrements gravitationnels degtaduasgime linéaire
du flot de Hubble des grandes échelles. D’autres équipes dans le smrtdsngagées dans le méme
objectif. Citons I'équipe de Nancay en France avec Bottinelli, Gouguenlfreingué, Martin, Paturel,
Theureau et le projet KLUN (Kinematic of the Local UNiverse) ainsi §éguipe de I'université de
Cornell avec Giovanelli, Haynes, Springob, Master. Ce manuscritrseeatre sur une des étapes de
I'étude de la dynamique de l'univers local : la création d'un catalogueatixiggs par I'observation,
la réduction et la mesure des données. Ces travaux permettent d’obsedistinces des galaxies
composant le catalogue et ces données sont alors comparées aveclteleies par I'étude de la re-
construction du champ des vitesses\(aux 200). Cette comparaison permet de valider la procédure
de reconstruction du champ des vitesses et ainsi remonter aux paracostregogiques.

Il faut noter que de grands efforts ont été faits pour tenter d’explitjaggine des 630 km/s
mesurés dans le CMB)@le et al. 199pPconnu sous le nom de dipdle du CMB. Une étude prélimi-
naire (fully et al. 2009 a montré qu'une composante de ce vecteur vitesse était causée ptetun ef
local généré par la “fuite” par rapport au centre du Vide Local du filsrdans lequel se trouve la Voie
Lactée. La figur&.2nous montre les structures autour de la Voie Lactée. Chaque pointesfa ésie
galaxie, le code de couleur etant défini aingiolet V.. <-400 km/s ; bleu foncé -400 ¥,.. < -200
km/s; bleu clair -200 9/, < -100 km/s; vert -100 4/, < 0 km/s; jaune 0< V). < 100 km/s;
orange 100< V). < 200 km/s; rouge 206 V),..< 400 km/s ; marron 406 V,,.. km/s (Tully et al.
2008.

L'origine des trois vecteurs (bleu, orange et rouge) est notre Galdgimas de galaxies sur le
bord droit de la figure est 'amas de la Vierge. Le vecteur orange dionee de 323 km/s se décom-
pose en deux composantes : le vecteur bleu, qui indique I'attraction desl'denia Vierge sur notre
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Nom Type I b ~ z/100 km s'! Mpc—!
Puppis Amas 240 -28 10
Virgo Amas 282 74 10
Hydra Amas 270 50 30
Centaurus Amas 300 20 35
Pavo-Indus-telescopium Amas 0 -45 55
C3 Amas 275 -30 50
C5 Amas 195 0 50
C6 Amas 170 -15 50
c7 Amas 55 15 50
Cancer Amas 210 30 50
Cetus Amas 190 -55 50
Camelopardalis Amas 145 30 50
Norma Amas 330 -10 50
Coma Amas 58 87 70
Shapley Super-amas 306 30 130
Hercules Super-amas 30 43 100
Perseus-Pegasus Super-amas 95 -42 120
Ophiucus Super-amas 0 10 85
Lepus Super-amas 233 -24 120
Horologium-Reticulum  Super-amas 261 -54 160
Pisces-Cetus Super-amas 95 -82 160
Pegasus Mur 90 -5 50
Perseus-Pisces Mur 160 -5-30 50
Cc2 Surdensité 345 10 35
C8 Surdensité 295 7 35
Centaurus-Crux Amas 295 7 10
C4 Surdensité 240 25 35
Hydra Vide 285 30 40
Sculptor Vide 300 -15 60
Local Void Vide 0 0 0- 50
Great Attractor 310 20 20 60

TABLE 3.1 — Une liste de quelques une des structures les plus importantes de rnioges ldtal.

groupe local, de l'ordre de 185 km/s, et le vecteur rouge (259 km/s)antgpa I'opposé du Vide
Local. On voit que nous sommes au bord d’'un grand vide (voir fi§udg entrainés a I'opposé de ce
vide comme s’il nous poussait. Ce résultat est surprenant et une daisdspprofondie est nécessaire
pour mieux comprendre en détail I'origine de ce phénomene. Il est p@sk#meéliorer ces résultats
en augmentant les échantillons de galaxies observées et dont la vitdEzdiPee sera mesurée.
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FIGURE 3.2 — Une projection des vitesses particulierasll{y et al. 2009. Le vecteur orangé’LLgc
se décompose en un vecteur bleu ayant une amplitude de 185 km/s et sentlivigrs 'amas de la
Vierge. La seconde composante est le vecteur rouge, 259 km/s a liogpadde Local.

Pour calculer les vitesses particuliefiés. des galaxies, il faut une bonne connaissance des dis-
tances¢, permettant une soustraction des vitesses dles a I'expaigigrOn peut réécrire I'équation
3.5:

V})ec = Vobs — H(]d (36)

ou Hy est la constante de Hubble.

Il est donc possible de trouver les vitesses particuliéres en mesuraet$sftset les distances
radiales. La mesure des distances n'est pas une chose aisée eb#sbtepd’utiliser une des mé-
thodes citées au paragraphe précédent. Ces vitesses particuliédesti@s grandes erreurs, cela dQ
essentiellement aux grandes incertitudes sur les mesures des distancesi\kihant différents esti-
mateurs de distances les erreurs relatives atteignent 8% au lieu des 2i@%lsaour la Tully-Fisher
(Tully et al. 2009. Mais méme en surmontant ces difficultés, les résultats obtenus restentnsanple
des vitesses radiales sur de faibles échantillons. Pour palier ce marepisteldes méthodes de re-
construction de champs de vitesse qui permettent d’avoir accés auxdanomsantes de ce champ.
Deux méthodes sont développées : une technique Eulerienne appaledNT(Bertschinger and De-
kel 1989 et une approche Lagrangienne de Monge-Ampere-KantoroWtétK{ (~risch et al. 200
L'idée est de partir d’'une description lagrangienne des équations duemaunt et de s’appuyer sur le
fait que le champ de déplacement est potentiel au moins jusqu’a I'ordrectiethéorie des perturba-
tions. A partir de 14, de certaines hypothéses (pas de croisements diéespaggularité suffisante) et
avec la conservation de la matiére, on obtient I'équatioMdage-Ampere ou apparait un potentiel
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FIGURE 3.3 — Une vue globale du Vide Local. Les trois ellipses montrent trois zonesreqtes
distinctes. Lellipse au contour plein est la partie liée a notre amas local. Ngt@nfrsque nous
parlons de vide, il s’agit en fait d’un vide relatif : des zones de l'ursveu la densité de galaxies
présentes est trés faiblél(ly et al. 2009.

© qui est la solution implicite du probleme de transport de mas3datege-Kantorovich. Ce pro-
bléme revient a rechercher le champ de déplacement qui minimise le co(pldoatéent si celui-ci
est quadratique dans la distance, c’est-a-dire gu’on minimise I'actionc Baus I'hypothése d’'une
distribution initiale uniforme (comme pour un contexte cosmologique) et en txzamd les positions
finales, il est possible de retrouver le déplacement effectué parrmbdes galaxies. Cette méthode a
été mise en ceuvre avec succes ddnsayaee et al. 20Q0Ravaux et al. 2008

3.3.2 Relation de Tully-Fisher

Pour obtenir les distances, on a vu précédemment les différentes méghalantes. Dans le but
recherché par la collaboration, on comprend qu’une étude de tout leveielun maximum de cibles
observables est préférable. La relation de Tully-Fisher répondgréematives. Elle est utilisable sur
de grands échantillons de milliers de galaxies contrairement aux SNlagapkxpeu nombreuses
dans l'univers local. Les autres méthodes apportant plus de précidRiBE, céphéides) sont elles
applicables a trop petite échelle dans le cadre de notre étude.

En 1977, Tully et Fisher ont utilisé un échantillon de dix galaxies spiraleshpget ont mis en
évidence une corrélation entre la vitesse de rotation de ces galaxieddeaeec la largeur de la raie
a 21 cm, voir Partiél) avec leurs magnitudes absolues (calculées au préalable grace a lagwdghod
céphéide$ (Tully and Fisher 197)
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Depuis, d'innombrables travaux ont été conduits dans le but d’amélietterrelation. La méthode
gagne en précision au fil des années en méme temps que les techniquestéildaut noter quatre
améliorations majeures :

1. Le patron de la corrélation de la LLW est maintenant bien défini a paé@hdintillons qui sont
statistiquement bien connus, riches en nombre et tirés de différentességiciel représenta-
tives du volume ou la TF s’applique.

2. La constante de Hubble est mesurée pour un nombre statistique degrisgaodant dans ce
volume de 3000-8000 km/s.

3. Les corrections des effets dds a I'inclinaison sont mieux compris.

4. Gréace au télescope spatial Hubble (HST), la statistique des points oémsi@érablement
augmenteé.

Les derniéres mesures effectuées donnent la calibration suivargdadaande | Tully et al.
2008 :
MY = 2143 — 8.11(W}, — 2.5) (3.7)

Le méme travail peut étre effectué dans d’autres bandes et ainsi desamilations suivantes(lly
etal. 2008 :

MEF = —19.99 — 7.27(W} — 2.5) (3.8)
MY = —21.00 — 7.65(W}, — 2.5) (3.9)
MUF = —22.17 — 9.55(W} — 2.5) (3.10)

Cette relation a aussi été étudiée pour aekshiftsintermédiaires({ < z < 1) ou dans ce cas
la vitesse maximale de rotation des galaxies est obtenue par spectroscepie aur des instru-
ments géants tels les VLT ou autre Subariie(ler et al. 200§ (Bohm et al. 200}, (Bamford et al.
2009, (Nakamura et al. 200 (Flores et al. 2006 Toutefois,Kronberger et al. 200montrent qu'a
desredshiftsintermédiaires a cause d’'un manque de résolution, des galaxies pestappEgaissent
comme des galaxies qui ne le sont pas, et préconisent dans ce cdaxiesdaintaines d'utiliser le
champ de vitesse 2D du disque plutdt que la courbe de rotation.

Elle est également utilisée comme test dans les scénarios de formation dessgidas les simu-
lations numériques?ortinari and Sommer-Larsen 200t regardé en détail I'évolution dedshift
de la relation dans des simulations cosmologiques. lls ont trouvé un déealmgdes simulations et
les observations a = 0. Les résultats de ces travaux suggerent que des galaxies consiciEméae
non-perturbées, alors qu’elles le sont, peuvent provoquer uaeresystématique dans un diagramme
de Tully-Fisher. En effet dans un tel cas, la vitesse mesuréepgsst,,,,. comme on I'a vu au cha-
pitre précédent.

Cette observation empirique de par sa nature masse/luminosoté est un testugdes diffé-
rents modeles théoriques sur la gravitation comme récemment les travaux d €L.FCombes sur
MOND (MOdified Newtonian Dynamics)i(ret and Combes 2009

Aujourd’hui le projet COSFLOS propose diverses améliorations notarmpuem les erreurs sur
les distances et 'augmentation statistigue non négligeable de la taille des échsnlilbais verrons
dans les prochains chapitres les efforts déployés pour atteindrejeetifeb
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3.3.3 Les simulations numériques

Les simulations cosmologiques tentent de reproduire un univers tel gisd’abservons aujour-
d’hui. Les ingrédients sont ceux décrits par le modéle cosmologique FLURWatiére noire, I'éner-
gie noire et les baryons. Les vidéos des simulations ne montrent pasi&apaar les coordonnées
sont des coordonnées comobiles, c’est-a-dire que la “boite” de €tmsimulé ou se trouve les parti-
cules suit I'expansion et c’est pour cela que le terme de la constanteltde-éduiteh, 9 apparait
lorsque 'on parle de la taille de ces “boites”. Pour simuler un univer€septatif, des cubes de
500 h~'M Pc sont nécessaires. L'avantage des simulations numériques, c’est gu'maitrise la
paramétrisation de bout en bout. Les résultats obtenus sont ensuite ésrapaidonnées réelles ob-
servées (utilisation des catalogues de distances) et on essaye a@tsddear dans ces grosses boites,
des structures bien connues de notre Univers local comme 'amas dedea Vier

Il n’est pas toujours évident dans ces simulations cosmologiques davetides structures res-
semblant a I'Univers local réel. Et ces cubes simulésudeh, ! M pc de coté ne peuvent pas atteindre
des résolutions désirées de I'ordretde h~' M pc avec les ordinateurs d’aujourd’hui.

Pour simuler I'Univers local, une nouvelle facon de faire est de chraegecontraintes sur les
conditions initiales. L'utilisation de catalogues de distances établis au préakthbeéféré aux pa-
rametres fournis par WMAP. Ces catalogues de distances avec leswpes8euliéres radiales per-
mettent de remonter au champ de masse par le biais des positions et des chaitgssds recons-
truits. Ainsi les structures de I'Univers local sont plus facilement reasables dans le résultat
final de la simulation. L'intérét réside dans le fait que les paramétres dedhsnsimulé sont tous
ajustables afin d’obtenir un univers simulé le plus ressemblant possibl@iadild local observé. Le
projet CLUES (Gottloeber et al. 200)0va utiliser les données du catalogue traitées dans cette thése.
La reconstruction du champ des vitesses se fait part la méivaer-Filterdéveloppée par Zaroubi
et Hoffman en 19954aroubi et al. 1996 Nous noterons ici la différence de méthode par rapport a
celle utilisée par G. Lavaux dans sa thése. |l se sert de cataloguetstétsspour remonter a la distri-
bution masse-luminosité alors que CLUES se sert des catalogues de disthégite ainsi quelques
problémes rencontrés par Lavauxa(aux 200y : les différents types de biais a corriger et la zone
d’obscuration a compléter.
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o - Local Group

FIGURE 3.4 — Distribution de matiére noire. Une combinaison de deux différentesgantUnivers
simulé par CLUES avec des paramétres cosmologiques issus de WMAP Baitesde 160 h'Mpc
et boite de 64 h'Mpc (petit panneau).
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Chapitre 4

Observations - Réductions

Il existe dans I'univers différentes espéces chimiques. Le plus ainbdes éléments est I'hydro-
géne, mais on trouve aussi des atomes plus lourds et plus complexeséalaigcceur des étoiles de
la génération précédente au Soleil ainsi que des molécules. Certairsasmaosants émettent de la
lumiere a des longueurs d’'ondes radio. Par exemple CO (115 GH2)(2HGHZz) et une des raies les
plus connues : HI (1.4 GHz). Pour observer a de telles fréequenaas,utilisons des radiotélescopes.

4.1 Les instruments

Au début des années 1930, Karl Jansky construit une antennecetwiié que notre galaxie émet
des ondes radio. La société de télécommunication qui 'emploie n’est passisdéérpar cette branche
nouvelle de I'astronomie qui semble se dessiner, et la jeune discipline tommbeaiis I'oubli. Méme
si en 1937 Grote Reber observe le ciel dans le domaine radio, il fautledt€aprés guerre pour
voir la radioastronomie véritablement s’épanouir. Lorsque nous utilisangé’ du Jansky (Jy) pour
exprimer la densité de flux, c’est en 'honneur de Karl Jansky.

La pollution lumineuse existe pour les télescopes optiques et il faut s'étotpsevilles pour
éviter les éclairages publics. Il faut également se placer a des endedispianéte ou I'humidité
dans I'atmosphére est faible puisque cette derniere affecte les diimasv&n radioastronomie, les
mémes problémes existent aussi avec la présence des téléphonesgattafeurs a micro-ondes et
autres appareils électroniques. C’est pour ces raisons que les gealotélescopes sont situés dans
des zones désertiques. Par exemple Green Bank se situe a I'est ddrg\drgeidentale aux USA,
dans la zone de silence radio nationale. Le futur interférométre ALMAupp&ur observer dans le
millimétrique est quant a lui construit sur un plateau du désert chilien, la bud&phere est tres
seche. Nous allons maintenant détailler les différents instruments utilisésettmthese.

4.1.1 Antennes paraboliques simples

On peut découvrir sur la figure 1 le grand radiotélescope de Green Bank aux Etats-Unis (100 m
de diameétre) et celui de Parkes en Australie. Comme des antennes satdllittes gées mastodontes
d’acier vont capter de la lumiére possédant une longueur d’onddeldogaine radio.

Nous allons maintenant regarder les différentes propriétés et granalesiques relatives a ces
paraboles (single-dish) répertoriées dans la tdldl¢Johnston and Gray 2006

49
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Nous donnons la définition du beam size (largeur du lobe) d’'un radioties: c’est la largeur a
mi-hauteur de la puissance du signal recu a une fréquence donn#de REBT, la valeur est de 9
arcmin a 1.4 GHz.

TABLE 4.1 — Définitions des symboles utilisés

Os rms pour une source ponctuelle (en Jy}  Longueur d’'onde observée

D Diamétre du télescope A  Surface collectrice du télescope
€a Efficacité d’ouverture e. Efficacité du correlateur

B Bande passante (en MHz) t Temps d'intégration

Tsys Température systeme n, Nombre de polarisations

ot Brillance de surface en Kelvin Q2  Angle solide

La résolution en arcsec pour une antenne parabolique simple est dmameée

A
0= 4.1
NG (4.1)
La sensibilité en Jy pour une source ponctuelle s'écrit :
2kT
Os (4.2)

_Aeaec n, Bt

Lors d’'une observation, un télescope ayant un champ de vue F ebsem nombre de degré
carrés par seconde fixé par la sensibilité linfiteé, = F'/t. En exprimant t de I'équation précédente,

on obtient :
Ae, €. 04 2
2kT
Dans le cas de sources dites “étendues”, c'est-a-dire quand laesestrcomparable ou plus

grande que la largeur du lobe (9 arcmin pour le GBT) on utilise I'approximali&oRayleigh-Jeans et
la sensibilité de brillance de surface s’écrit :

SS, = F Bn, < (4.3)

)\2
o 550 O (4.4)
2
SS, = F Bn, (E—T(’t) (4.5)

Il est possible d’utiliser I'interférométrie avec plusieurs antennes pticates simples. On parle
alors d’antennes paraboliques multiples ou d’'interféromeétres (Arralgstigurest.2(a)et4.2(b).

4.2 Le gaz atomique HlI

4.2.1 Propriétés

L’hydrogéne neutre HI émet une raie & 21 cm, soit 1420.4 MHz. Cette sague a la transition
entre les deux niveaux hyperfins de I'état fondamental de I'atome dbagthe ¢ = 1,1 =0, J =
S = 1/2, I = 1/2). Les couches hyperfines apparaissent & cause de l'interactienlerspin de
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(a) Le radiotélescope Robert C. Byrd a Green Bank. Crélifs Le radiotélescope de I'ATNF/CSIRO a Parkes. Crédits
photos : Nicolas Bonhomme photos : Nicolas Bonhomme

FIGURE 4.1 — Deux exemples de radiotélescopes “single dish”. Le GBT (NRAOJSAelui de
Parkes (ATNF-CSIRO en Australie) de respectivement 100 et 64 nadetie.

- =

I'électron S et du proton/. La transitionFj_,; est interditeF = I + J). Le taux de probabilité de
désintégration est donc trés faibld jy = 2.9 x 10~ s~ 1

Mais si on observe un endroit ol le gaz HI est en grande quantité rioe &cilement a détecter
cette raie a 21 cm malgré le faible taux de probabilité de désintégration. Le miliestéfigre des
galaxies spirales observées lors de cette thése sont des endroitsivird’anl le HI est présent en
grande quantité.

4.2.2 Distribution

La présence d’hydrogéne neutre dans une galaxie est fortemeékéeod sa morphologie. Les
types tardifs (spirales et irrégulieres) sont les plus riches en HI tanditeg elliptiques sont pauvres
en hydrogéne neutre. On retrouve la présence de HI trés loin du gatdiique. On peut voir sur la
figure4.3 (J. E. Hibbard, M. Rupen, & J. H. van Gorkom 2(@ue le HI de la galaxie peut s’étendre
10 fois plus loin que la distribution stellaire>rk et al. 200)L

L'observation de HI dans les galaxies permet de mesurer la vitesse radddees dernieres par
effet Doppler.

Dans l'univers local,d < 100 Mpc) les vitesses radiales sont toujours trés inférieures a la vitesse
de la lumiére et donc il est possible d'utiliser la formule de I'effet Doppler redativiste pour une
fréquence observée:

Up Vg — v

- (4.6)

C v

avecyy ~ 1420.4 MHz la fréquence au repos. La méme formule exprimée en longueur d’onde

Uy A — )\0
- = 4.7
. " (4.7)

On distingue la vitesse radiale optique et la vitesse radiale radio mesurgestrgsment par le
décalage spectral des raies observées en optique et en radio.dbitarthié&se, nous avons utilisé les
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Point Source Sensitivity of the GBT
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FIGURE 4.2 — Sensibilité du GBT comparée a celle d’autres radiotélescopes. Cr&i N
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M83

SAB(s)c

FIGURE 4.3 — Panneau de gauche, M83 dans le visible. Panneau de droite swi@xtél. Les deux
images sont a la méme échelle. Le HI est 5 fois plus étendu que la distributioiresi@itack et al.
200))

vitesses optiques,,;. On rappelle que :

Urad

Vopt = ———————
r 1+Urad/c

Si I'émission de HI se fait dans un milieu optiquement fin, alors le flux intégréiesttement
proportionnel a la masse de HI dans la galaxie :

ﬁZﬁngﬁxuﬁ<A2m>i/ﬂ¥?]<k£g4> (4.8)

Lintégrale [ S(v)dv est le flux intégré et est donc exprimée.an.km.s ™1

Référence http ://www.cv.nrao.edu/course/astr534/HILine.html

4.2.3 Excitation

La différence d’énergie entre les niveaux F=1 et 0 n’est que@&x . La température des nuages
atomiques est de I'ordre d®0 K et les niveaux sont peuplés dans le rapport statistiquepes et al.
1997 :

Ni 9 it
Lo T h/kT (g — o 41 4.9
No % (9 ) (4.9)


http://www.cv.nrao.edu/course/astr534/HILine.html
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FIGURE 4.4 — le champ des vitesses pour la galaxie Messier 33 de type Scd. Less/gensobtenues
par la mesure de I'effet Doppler sur la raie HI : le gaz se déplaganheaisest coloré en bleu et celui
s'éloignant de nous en rouge. L'intensité lumineuse est proportionnkelldensité de colonne de Hl.
Crédits : Propriété de I'image NRAO/AULI.
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Soit, N1 ~ 3Ny et Ny = Ny + Ng ~ 4Ny

Nous utilisons I'équation de transfert de Rayleigh-Jeans :
Ty = (Tem — Tbg)(l — 677-) (410)

Cette équation relie la température d'antefihea la température d’excitatioft, (~ 100K) et Ty,
la température du corps noir a 2,7Kest la profondeur optique.
La densité de colonne d’hydrogéne atomiquexim? s’écrit

Ny = 1.823.1018/T‘/dv (4.11)
1—e v
Dans la plupart des cas, la raie a 21 cm est optiguement mince, ce quiesggrefi << 1. On
peut donc écrireVy o< [ Tadv etTy = T,,.

4.3 Observations-réductions

Les observations en radioastronomie effectuées lors de cette thése faitelss dans le but de
mesurer la largeur de la raie a 21 cm. Les galaxies observées sontladegde I'univers local,
c'est-a-dire pas au-dela de 100 Mpc. A ces distances, ces galaxiesaame une taille angulaire non
négligeable. Il faut donc définir un parametre intrinséque important ididiotélescope : la largeur
du lobe (beamsize). La table5 donne les caractéristiques des différents radio télescopes a travers
le monde utilisés dans la base de données extragalactique basée a Hawaiit(agalactic Distance
Databask(Tully et al. 2009.

D’apres la définition donnée en sous-sectioh.], une petite largeur de lobe peut étre un atout
comme un probleme. Nous allons maintenant illustrer les différents problémaniegs lors d’'une
observation a cause de la largeur du lobe. Ce fut une des raisonsuguont poussés a observer de
nouveau certaines galaxies qui possédaient déja un spectre Hl.

TABLE 4.2 — Télescopes ayant contribués au catalogue HI de EDD.

Télescope Diamétre beamsize Récepteur
Arecibo 305m 3 AOG-AOIf-ALFA
Nancay 200x40m 4x22 Nanc

GBT 110m 9 GBT

Effelsberg 100m 9 Effs-Eff

GB300 91m 10 GB300
Parkes 64m 14 PAKS
GB140 43m 21 GB140

La figure4.5montre le spectre HI de la galaxie PGC0000218 observée a Arecibo eea Bank
avec le GB140 foot. Si on se reporte a la tablg on voit que le beamsize d’Arecibo est de 3. Dans


http://edd.ifa.hawaii.edu/
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FIGURE 4.5 — PGC0000218. Le spectre en haut a gauche provient d’Ardaliaille angulaire de la
galaxie étant plus grande que le lobe du télescope, du signal est pérguddil est perturbé(

). En haut a droite, le spectre HI de cette méme galaxie est observée pRldd ot
qui posséde un lobe plus important que la taille angulaire de la galaxie. L& sgfnconforme aux
attentes : profidouble horn Limage optique est la pour illustrer la taille angulaire de la galaxie.
L'image provient de LEDA et fait 11’ de c6té.

le cas de cette galaxie dont on voit I'étendue spatiale représentée sutdgi@iphie sous les deux
spectres (la taille d'un c6té de I'image est 11'), on se rend compte querie éx&drop petit pour en-
glober la totalité de la galaxie ce qui nous donne un signal perturbé (splectrauche de la figure5

) ( )2 Dans ce cas précis, la largeur de la raie mesurée a 50% du flux mdgen se
notre nouvelle méthode( Preste la méme et nous pouvons I'utiliser pour obtenir la
vitesse de rotation du gaz neutre. Mais l'intensité du flux est complétemesttaamsi que toutes
les grandeurs qui en découlent commellg ; définie au chapitre précédent. Le GB140 foot et ses
21’ permet quant a lui d’obtenir la totalité du signal avec la forme atypépudle-horn

Si on regarde maintenant le profil de la raie HI de la galaxie PGC00149KkSidure4.6observée
avec le radiotélescope d’Arecibo, on peut voir que la forme du sigeat pas celui attendu. Il y a un
pic central suspect qui, lorsque I'on regarde de prées I'image de laigasdaxplique trés probablement
par la présence de la petite galaxie, de vitesse radiale inconnue, a 21 auest qui contamine le
signal. On parle dans ce cas d’'un prgidllué : ot commence la raie de la galaxie étudiée ? Ou se
finit-elle ? Qu’elle est la contribution en flux de la galaxie voisine ? Autant @stipns sans réponses
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FIGURE 4.6 — PGC0014045. Le profil de la raie HI a gauche( et I'image optique
a droite (LEDA).
qui font que nous préférons allouer une erreu @@ km/s ( )JPa ce genre de profil

pour indiquer clairement que nous ne pouvons pas nous en serviagii@ar une mesure de distance.
On comprend donc rapidement que lors de nos observations, nousaporté une grande attention
au fait de n’avoir qu’'une seule galaxie dans le beamsize du télescopapPelle qu'a 1.4GHz, le
beamsize du GBT estde 9'.

4.3.1 Green Bank

Dans le but de compléter les échantillons du projet COSFLOS, une grangegne d’'observa-
tion est menée au GBT par la collaboration dans laquelle s'inscrit mon travtiede.

Le GBT

En Virginie occidentale (USA), a Green Bank, se trouve un site de radio@asnie appartenant a
la National Radio AstronomyObservatoriegNRAQO). L'effondrement du radiotélescope de 91 m de
diametre (300 foot) a la fin des années 80 a fait naitre la construction drisoesseur, le Robert C.
Byrd radiotelescope plus connu sous le nom de GBT (Green Bank dplsdans la zone de silence
radio nationale.

Il s’agit du plus grand radiotélescope amovible du monde. Les dimens&ga durface collec-
trice sont de 100 m par 110 m. Sa conception permet de suivre une citplégesviron 5° au-dessus
de I'horizon, sa surface est composée de 2004 panneaux ajust&08aactionneurs ce qui permet
pour des observation4 GHz de compenser les déformations de la structure causées par la gravité
et les changements de températures. Il est équipé d’instruments perrdettantvrir une bande de
fréquences allant de 290 MHZDO0 GHz. Pour plus de détail sur la conception et la structure du GBT,
voir ( ).

2. http :/lwww.gb.nrao.edu/gbtprops/man/GBTpg.pdf


http://www.gb.nrao.edu/gbtprops/man/GBTpg.pdf
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TABLE 4.3 — Caractéristiques du GBT. Table extraite de The proposer’s guidegdsreen Bank
Telescope de Toney Mintér.

Location Green Bank, West Virginia, USA
Coordinates Longitude : 79°50’ 23.406” Ouest (NAD83)
Latitude : 38°25’ 59.236” Nord (NAD83)
Altitude : 807.43 m (NAVD88)

Optics 110 m x 100 m unblocked section of a 208 m parent parabaloid

Offaxis feed arm

Telescope Diameter 100 m (effective)

Available Foci Prime and Gregorian

f/D (prime) = 0.29 (referred to 208 m parent parabola)
f/D (prime) = 0.6 (referred to 100 m parent parabola)

f/ID (Gregorian) = 1.9 (referred to 100 m effective aperture)
Receiver mounts | Prime : Retractable boom with Focus-Rotation Mount
Gregorian : Rotating turret with 8 receivers bays
Subreflector 8-m reflector with Stewart Platform (6 degrees of freedom)
Main reflector 2004 actuated panels (2209 actuators)

Average intra-panel RMS68m

FWHM Beamwidth| Gregorian Feed+ 12.60 arcmin

Prime Focus ~ 13.01 arcmin

Elevation limits Lower limit : 5 degrees

Upper limit : ~90 degrees

Declination Range | Lower limit : ~-46 degrees

Upper limit : 90 degrees

Slew Rates Azimuth : 35.2 degrees/min
Elevation : 17.6 degrees/min
Surface RMS Passive surface : 450m at 45°elevation, worse elsewhere

Active surface ~ 300um, under benign night-time conditions
Pointing accuracy | 1o values from 2-D data
5” blind

2.7" offset

Sensibilité du GBT pour le HI extragalactique
Comme on I'a vu précédemment avec I'équatiod la masse d’'un objet est :

My
®

~ 2.4 x 105D2/S(v)dv (4.12)

ou D est la distance et/ pc, et S est la densité de flux compris dans la raie HI et fonction de
la vitesse exprimée elnm /s. Pour un objet dont le diamétre apparent est plus petit que la largeur du
lobe du GBT & 21 cm, alors la température d’antenne de la raie en Kelvinwestals la densité de
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flux en Janskys T (K) = 2S(Jy). En pratique l'intégrale est une somme sur tous les canaux.

]‘]\44’“ ~1.2x 10°D* Y " Tp(i)Av (4.13)
© i=1

avecAv lintervalle d'un canal erkm/s.
Sile bruit dans chaque canal est identique, I'erreur sur la masserestl sur un canad,(77, Av),
fois la racine carrée du nombre de canaux,

oy, = [1.2 x 10° Do (T Av)vn (4.14)

Dans cette notation, la vitesse totale sur laquelle est effectuée la sommel¥ éeritAv.
Pour la raie a 21 cm au GBT, en utilisant le spectrométre avec une sensibilit@atexavec un
mode ON-OFF position switching ol le temps ON=temps OFF, le bruit dans uhdmh&m/s est

o(TL)

_1 T
i :0.33ttogm—§< Sys) (4.15)

18K

oUt,: est le temps total d’'intégration, incluant I'observation du signal et deféeeréce en secondes.
Il faut noter que pour le spectromeétre du GBT = 1km.s™! donne une résolution en vitesse effective
de1.21 km.s™ 1. Il vient ainsi pour le GBT,

Tsys

OMpy;
18K

_1
M= [4.0 x 10* D3t y0f (

) 7 (4.16)
La sensibilité finale ne dépend que du temps total d’intégration et de la gamnteskey

Référence http ://www.gb.nrao.edu/gbtprops/man/GBTpg.pdf

Observations

Les observations ont commencé au premier trimestre de 2007 (07A) ake&hBr. et H. Courtois.
Le projet a été reconduit ensuite lors des trimestres 07C, 08A et 08Rerbeedtrimestre de 2008 est
particulier puisque le programme est devéarge program(http ://www.ifa.hawaii.edu/cosmicflows/
ce qui nous permet, encore de nos jours, d'observer en continésuené des observations par tri-
mestre est disponible dans le tabldadi Les observations ont lieu nuit et jour. Le facteur de pression
pour obtenir du temps de télescope GBT est de 12. Par comparaisortglér fde pression pour le
HST (Hubble Space Telescope) “multicycle proposals” est de 13.

La configuration du GBT pour nos observations est la suivante : utilisdtioiécepteur L-band
(1 a 2 GHz) et du spectrométre a raie spectrale ; bandwidth a 12.5 MHzgistnement des données
toutes les 30 secondes par le spectrometre ; température de I'antenredast@0K. Les redshifts
nécessaires pour calculer I'effet Doppler subie par la raie spectrakntrer la fenétre du spectro-
metre, ont été récupéres sur Lyon Extragalactic Database (LEDA) NA8A Extragalactic Database
(NED).

La procédure utilisée est la technique de soustraction (ON-OFF) dégriteragraphe précédent
avec 300s sur la cible (ON) et 300s a coté (OFfosition switching single beamPour les galaxies
situées dans un rayon de moins de 3000 kind a 3 paires de scans sont nécessaires tandis que


http://www.gb.nrao.edu/gbtprops/man/GBTpg.pdf
http://www.ifa.hawaii.edu/cosmicflows/
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les plus lointaines pouvant aller jusqu’a 8000 krheécessitent de 10 a 15 paires. Les données sont
réduites apres chaque observation ce qui permet de décider si le tint@grdtion est suffisant ou

si nous devons continuer a observer la galaxie pour atteindre la trée lpoalité nécessaire pour la
mesure des distances.

Il existe cing “modes d’observation standards” au GBT pour les obtiens de lignes spectrales.
Le mode d'observation standard utilisé est donc dans notre dassiéon switched Single Beam
avec une procédure de OnOff. Pour ce mode d’observation, lesvalises du signaldig) et de
la référenceref) se font sur différentes positions sur le ciel. Pour une autre proegiilequency-
switched observationde signal et la référence sont pris avec différents centre de fnégseLes
multiples données sont stockées dans un seul fishlis

TABLE 4.4 — Résumé des observations avec le GBT

Trimestre Heures Observateurs
07A 55 RF, HC
07C 218 RF, HC, MZ, NB
08A 47 HC, NB
08B 50 HC, NB
08C 340 HC, NB
10A 380 HC, DM, RF, SM

RF=Richard Fisher ; HC= Héléne Courtois ; MZ= Max Zavodny ; NB= Nisd@nhomme, DM= Dmitry Makarov, SM=
Sofia Mitronova

La majorité des observations a lieuremote observingPar session “vnc”, le systeme d’'observa-
tion a distance du GBT est trés performant. Orchestré par I'opératg@la@ndans la salle de controle
du GBT, le passage d’'un observateur a un autre est trés efficackesSi60h allouées avant ma fin
de thése (voir tablé.4), 644 ont été passées sur le ciel en observations effectives sod@88% du
temps. Astrid est le logiciel permettant de gérer les scripts d’observatalitagn, exécution.

Réduction

La réduction des données acquises au GBT se fait a I'aide de routiries &n langage IDL.
Les astronomes de Green Bank ont développé GBTIDL, un ensemigerntlames en langage IDL
permettant de réduire les données. Chaque observateur peut appartatribution lorsqu’un déve-
loppement de routine personnelle peut étre utile a d’autres observateurs

Les données sont calibrées en Jansky (Jy) en utilisant la procéelogdiloration standard dispo-
nible pour le GBT. La routine GBTIDL fournie est capable de donneréaielle de flux précise a
10%. Elle utilise la calibration élémentailg = TS’}j! X (sig — ref)/ref. La premiére étape est de
determiner la température systeffig,. Dans GBTIDL,T},, est calculée de la fagon suivante :

ref80calo T..
(ref80caioff) o Tea

sys o <7'€f8ocalon - T€f800aloff> 2

(4.17)
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La notationref80 indique 80% du signal de la donnée de référence. Pour minimiser les effets d
bords dans le calcul, 10% des canaux sur chaque bord sont éliminés.

Il faut ensuite passer a un flux en Jansky. Dans GBTIDL, le mot ctefréts="Jy’. Dans ce cas,
I'utilisateur va obtenir le flux calibré en Jy via :

2k T, eTo/sin(e) T, ¢To/sin(el)
SU = k € = A € (418)
Apea € 2.85 €€

On retrouve l'efficacité d’ouverture, couplée ici &; qui est un terme de correctior:(0.99 pour le
GBT). 1y est I'opacité atmosphérique au zénitheletst la hauteur de I'objet observé. Cette procédure
donne donc un flux avec une précision relative de 10% et est suéfipanr le travail a effectuer par
la suite.

Ces résultats ont pu étre vérifiés avec I'utilisation de calibrateurs HI, alezigs bien connues,
qui ont été observées plusieurs fois par mois (UGC3463, UGC4986)d@nées calibrées en Jy sont
moyennées, lissées par un filtre Hanning et ensuite la ligne de base dwaoaomfipaseline) est sous-
traite généralement a I'aide d’'un polynéme d’ordre 3. Le spectre finateské avec une résolution
de 1.6 km.s!.

Référenceshttp ://www.gb.nrao.edu/GBT/DA/gbtidl/gbtidl_calibration.pdf

Nous I'avons évoqué dans le paragraphe précédent, nos doonéesduites aprés chaque obser-
vation pour voir si les galaxies observées lors de la session du jountggéesuffisamment intégrées
ou non. Si la réponse est non, il faut alors observer a nouvealasigae qui implique de cumuler
des temps de pause de différentes sessions, parfois sur plusieursrésmeé&st pourquoi lors d’'un
de mes séjours a Green Bank, nous avons développé une routine lidkttant de réduire une ga-
laxie en utilisant tous les scans observés. En lui donnant le numéro P@Q@dkexie que I'on veut
réduire dans un fichier d’entrée, le script est capable d’aller cketek scans relatifs a cette galaxie,
c’est-a-dire le numéro du semestre, le numéro de session et les nunmrgsasidg concernés. Parfois,
un scan semble mauvais, pour des raisons bien connues comme le passageallite a proximité
du faisceau du télescope ou parfois pour des raisons assez ab4zans tous les cas, ce sont des
scans a traiter avec précaution. C’est pourquoi a chaque numécarnl&gguvé par la routine, le scan
est affiché et I'utilisateur décide de la marche a suivre. Si le scan esilbbe valide et le conserve
en mémoire, sinon il regarde en détail les 10 intégrations que constituerin@sexclut celles qui
sont mauvaises (bien souvent seulement une ou deux intégrations dix)les chaque fois, la va-
lidation ou le rejet d'un scan (ou d’'une intégration) se fait simplement parelsspn d’une touche
du clavier : 1-validation, O-rejet, 2-voir le scan. Ceci permet d’optimisetdenps d’intégration des
galaxies. Une fois tous les scans choisis précautionneusement, laymmsédhoursuit comme écrit
précédemment avec le lissage et la soustraction de la ligne de base. tfessspent enregistrés dans
une table “ascii”, en fits ainsi qu’en postscript pour obtenir un visygtlacomme on peut le voir sur
la figure4.7.

Le bilan des observations de 2007 a décembre 2009 se solde par 6d6gjalservées, dont 69
qui n'ont pas eu de détection, 59 qui ont un signal finalement pollué ma@ggérécautions (bien
souvent a cause d’'une galaxie avec une vitesse radiale inconnuergantrdans le beam) et enfin
412 mesures avec une qualité suffisante pour le calcul des distances.


http://www.gb.nrao.edu/GBT/DA/gbtidl/gbtidl_calibration.pdf
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FIGURE 4.7 — Fenétre montrant le spectre lors de la fin de la réduction de I'obserdatioe galaxie.
On peut Yy lire le nom de I'observateur, la date d’observation, le temps giatién total, le nom et la
position de la galaxie.

4.3.2 Parkes

Le radiotélescope de Parkes se situe en Australie. Au nord-ouestideysya situation géogra-
phique le place dans une zone de relatif silence radio le mettant a I'abri teef€iiances. Le site
est toutefois moins isolé que Green Bank et donc plus sujet aux intezééreles activités humaines
environnantes.

Linstrument de4m de diameétre construit en 1961 a joué un de ses roles les plus médiatiq@&en 1
lorsqu’il retransmit les premieres images de Neil Armstrong foulant lasaittanaire : “Un petit pas
pour 'homme, un bond de géant pour 'humanité”.

L'instrument est aujourd’hui utilisé principalement pour la détection désaps, des observations de
MASER et bien s(r de détection de HI dans les galaxies.

Observations

Notre programme P660 s’est vu alloué 60h de temps télescope. Lesatlsesse sont déroulées
du 1 au 10 février 2010, plutdt de nuit pour minimiser les problemes de digtipa du signal par le
Soleil. Nous avons utilisé le récepteur multibeam a 21 em\(eley-Smith et al. 19y@onfiguré en
mode MX avec 7-beams en ayant la cible observée dans le beam cetdsabedutres beams pour
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contrdler le ciel. La bandewidth était de 8MHz divisée en 2049 canauxgit®indre une résolution
spectrale de 2 km3. Les redshifts pour centrer la bande ont & nouveau été récupénéERA et
NED.

Les temps d'intégrations ont été estimés a partir des flux obtenus par H(RASSalski et al. 200).
Pour les galaxies que I'on a observées se situant autour de 300k#080, il faut environ 60
min d’intégration. A Parkes aussi nous avons réduit les données @pmgee session d’observation
pour savoir si la galaxie avait un profil satisfaisant pour nos travawsiidallait I'observer a nouveau.

Lors de ces 10 nuits d’observations, quelgues problemes techniquesuseenus. La premiere
nuit, un orage avec de trés fortes bourrasques de vent nous aicoat@aréter I'observation avant la
fin. Puis lors des autres sessions une interférence radio-frégdienigene inconnue est venue polluer
notre signal. Lenquéte a permis de déterminer que le probléme venait d'tériehdraichement
installé sur le site et qui n'étant pas optimisé faisait apparaitre des parasiteguelques heures
perdues a cause de ces péripéties ont pu étre récupérées en pjtie lamaintenance du télescope
durait moins longtemps que prévue. Nous avons finalement pu obs&rgataxies.

Réductions

Les données sont réduites a I'aide des logiciels “livedata” et “gridzillas cubes créés a partir
de ces logiciels vont ensuite étre gérés par un autre logiciel : MIRIABstQ’étape qui permet de
soustraire la ligne de base, de lisser le spectre par un filtre Hanning @tiekggarder le spectre final.

4.3.3 Archives

Un de mes travaux durant cette these a été de collecter des archivestiespll pour compléter
I'EDD ainsi que nos échantillons donnés au chagitre et pour vérifier si une des galaxies que I'on
voulait observer ne I'avait pas déja été.

Dans cette section je vais faire un inventaire des radiotélescopes dopebdties se trouvent dans
EDD.

Arecibo

Arecibo est de loin I'antenne parabolique la plus sensible du monde poudd’'d@e la raie HI
(voir figure4.2(a). De plus, la petite taille de son lobe (3’) est un avantage pour éviter lesesode
pollution du signal. Malheureusement, le radiotélescope ne couvre quel3@¥%l. De plus le petit
beamsize peut étre un désavantage lorsque la source est plus diguree! (5).

Beaucoup de spectres d’Arecibo que nous utilsons ont été obsenvBick Fisher lors de deux ses-
sions d'observations en Octobre 1999 et Avril 2001 : 330 profils,diskerésolutions 1.29, 2.58 et
5.16 km/s aux bandwidth 6.5, 12.5 et 25MHz, respectivement. La prozéthit de 7 min sur la cible
et de 7 min sur le ciel (ON/OFF). Si la détection était faible lors de la premiéseradtion, elle était
observée a nouveau le jour suivant et les profils étaient sommés.

Beaucoup de données du groupe de Cornell University viennelenggat d'Arecibo Gpringob et al.
2005.

*ALFALFA
ALFALFA est une campagne d'observation en aveulgle@l survey utilisant le radiotélescope d'Are-
cibo. Ces campagnes d'observations sont faites par bande de @gbaater d’'objets en particu-
lier. Chaque morceau de ciel est scanné 9 sec. Lors de ma these, téeslalisponibles en ligne
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FIGURE 4.8 — Distribution des erreurs des mesuredidgs, sur les données de deux blind-surveys
ALFALFA et HIPASS-BGC. 61% des galaxies ont une erreur infégeuR0km/s et prés de 20% ont
un signal perturbé pour ALFALFA. Pour HIPASS, le ratio est meilleurespie 85% ont un profil de
bonne qualité avec seulement 8% de pollué. Ce meilleur taux pour HIPAgSigle par le fait qu'il

y a déja eu une sélection des 1000 profils les plus brillants.

(http ://arecibo.tc.cornell.edu/hiarchive/alfa)fétaient les release 1, 2 et 3. Nous verrons dans le cha-
pitre suivant qu’une erreur de 100 km/s indique un profil pollué. Uneuneesst considérée bonne si
son erreur est inférieure ou égale a 20 km/s. 67% des mesures seittécéas d’'une qualité suffi-
sante pour la mesure des distances. On peut voir par contre que ceaublieg souffre d’'un taux assez
important de profils pollués (prés de 20%) malgré la petite taille du beam. Lemsesures des don-
nées de ALFALFA, nous avons rencontrés des profils atypiquesaigsaser a des radiosources :
un signal HI mais pas de galaxie visible. Or aprés des recherches pisségas dans les archives du
SDSS, nous avons toujours trouvé une galaxie. Il serait trés intétetestaire une étude plus poussée
sur ce sujet, mais les premieres constatations indiqueraient qu’il n'y aepgedakies “noires”.

Nancay

Situé en France, le radiotélescope de Nancay a la particularité d’avoibareltiptique de 22’
x 4'. De nombreuses données du catalogue de Cornell proviennerdrgly et nous avons aussi
obtenu les archives du radiotélescope de Nancay (NRT) compiléedlieartheureau et all(heureau
et al. 2009. Ces archives sont disponibles en lightf ://klun.obs-nancay.f/Elles s’inscrivent dans
le projet KLUN (Kinematic Local Universe) piloté par Gilles Theureau aliolescope de Nancay.
Ce sont 3720 entrées qui ont été collectées et remesurées par notelexméthode décrite dans le
chapitre5.3. Les résultats sont disponibles dans ce méme chédpire


http://arecibo.tc.cornell.edu/hiarchive/alfalfa/
http://klun.obs-nancay.fr/
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Green Bank

Il existe des spectres provenant du GB140 et du feu GB300 foat aye qualité suffisante pour
la mesure des distances. Les profils disponibles sous forme digitale omepuiésés pour le projet.

Parkes

Le radiotélescope de Parkes a servi a la campagne d’observatioeuwgleade HI dans I'hémi-
sphére sud appelée HIPASS (HI Parkes All Survey Sky). Les waisens ont eu lieu entre 1997 et
2000. L'instrument balaie le ciel par bande d’une taille environ égale & @dies de lobe avec des
pauses de 500 secondes pour chaque bande de ciel. Koribalslomt ettrait les 1000 profils de HI
les plus brillants pour créer le HIPASS BGC (HIPASS Brightest Galaxyl@gitdl<oribalski et al.
2004). Tous ces profils ont été remesurés au cours de cette thése pourskiite énclus dans la base
de données EDD.

Effelsberg

Il est également possible de trouver dans EDD les spectres du progrédffan&alaxies” par
W. Huchtmeier et I. Karachentsev. Ce catalogue est composé de galagg®epar la tranche. Plus de
détails sont disponibles dans Huchtmeier et al 2005:(tmeier et al. 2005

TABLE 4.5 — Tableau récapitulatif des télescopes ayant contribués au catalbged=BD.

Télescope| Diametre | beamsize Programme Récepteur Nombre total | Nombre de galaxies Nombre de galaxies
de galaxies | avecey, < 20km/s | avecey, = 100km/s

Arecibo 305m 3 ghk2007-kgh2008-sgh2008 ALFA 1047 637 186
shg2005-ctf2009 AOG-AOff-AOIf 6549 5434 58

GBT 110m 9 ctf2009 GBT 898 628 95

GB300 91m 10 shg2005 GB300 1058 956 12

GB140 43m 21 shg2005 GB140 695 634 8

Parkes 64m 14 ksk2004 PAKS 1000 845 76

Nancay 200x40m | 4x22 shg2005-tmc2006 Nanc 3594 2370 671

Effelsberg 100m 9 hkk2005 Effs-Eff 239 154 21

ctf2009 :Courtois et al. 2009
ghk2007 :Giovanelli et al. 2007
hkk2005 :Huchtmeier et al. 2005
kgh2008 :Kent et al. 2008
ksk2004 :Koribalski et al. 2004
sgh2008 Saintonge et al. 2008
shg2005 Springob et al. 2005
tmc2006 :Theureau et al. 2006




66

CHAPITRE 4. OBSERVATIONS - REDUCTIONS



Chapitre 5

Nouvelles mesures HI

Cette nouvelle méthode pour mesurer la largeur de la raie a 21 cm est latgEweloppée dans
l'article (Courtois et al. 2000 Nous reprendrons dans ce chapitre I'essentiel des mesures fagies a
gu’'un complément d’analyse effectué sur des échantillons plus complets.

Tous les résultats des ces nouvelles mesures sont disponibles en ligna tase de données
EDD ! sous le nom de All Digital HI.

5.1 Largeurdelaraie a2l cm

5.1.1 Historique

Les radiotélescopes utilisés pour I'observation de la raie a 21cm donnerinage globale de
I'effet Doppler sur tout le HI de la galaxie. Les antennes paraboligugdes ne résolvent pas spatia-
lement le disque de HI et c’est par conséquent la vitesse de rotation maxienéhgdrogene neutre
qui est mesurée lorsque la largeur de la raie a 21 cm est analyséephat plu gaz HI qui est contenu
dans le disque de la galaxie spirale suit des orbites quasi-circulaires adsewit€88.2.4 Binney
and Merrifield 1999).

Si la galaxie est inclinée d'un anglepar rapport a la ligne de visée, alors la vitesse observée du
HI de la galaxie sera comprise entre) sin(i) et +u,.sin(i). Une structure & deux cornes apparait
(“two-horned” structure) comme sur la figukel Cette forme vient de la présence de plateaux de
rotation lorsque I'on considére le grapbitesse du gaen fonction duayonde la galaxie. Un plateau
a—uv.sin(i) et un second &wv, sin(7).

Pour relier le parameétre de largeur de raie a la vitesse de rotatiohfaut apporter des cor-
rections. Nous reviendrons plus en détails sur ces corrections daastianssuivante, mais nous
pouvons déja dire gu’il y a des effets qui élargissent la raie, et quitl prendre en compte I'inclinai-
son de la galaxie observée par rapport a la ligne de viséé€y @nd Fouque 1995 (Bottinelli et al.
1990, (Verheijen and Sancisi 20p.1

Historiquement, Tully et Fisher ont mesuré la largeur de cette raie a 20% dmuomaxiVsy.
L'idée de mesurer la largeur a 20% du maximum venait du fait qu’il fallaitlaeqp pour la mesure
suffisamment bas en flux pour ne pas étre dépendant des aléas dartdioépdu flux au sein du

1. http ://edd.ifa.hawaii.edu/dfirst.php
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FIGURE 5.1 — Le profil a “deux cornes” (two-horned) de la galaxie PGC003399flux observé et
en flux intégré.
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FIGURE 5.2 — (a) profil HI avec des ailes bien définies et un S/N = 3.4 (b) profihwdic I'aile de
gauche un peu “étendue” en vitesse et un S/N =12.8.

profil, mais suffisamment haut pour étre au-dessus du bruit. 20% du maxsiastavéré étre un bon
compromis. D’autres équipes comme celle de Paturel et Bottinelli ont effdesiégnesures a 20, 40
et 50% du maximum d’intensité. D'autres encore préféraient utiliser ladady80% de la moyenne
des deux pics. Il était absolument nécessaire de quantifier et véefiemsesure fondamentale. Pour
mesurer la raie a 21 cm “proprement” pour une utilisation LLW, I'importanti&stoir des ailes bien
définies (voir le chapitr®.3). Certes le rapport signal sur bruit reste un facteur important a définir
lors d’'une observation en HI, mais n’est plus le critére principal dansddit§ de celle-ci Courtois

et al. 2009. Il est possible d’avoir un faible rapport signal sur bruit tout earsyun profil satisfaisant
pour la mesure de la largeur de la raie. Sur les graphes de la figiiren peut voir que le profil de
PGC0002826 possede un rapport signal sur bruit quatre fois phinsl gue celui de PGC0027690.
Pourtant la mesure de la largeur de la raie sera plus précise pour P@XCeattles cbtés de la raie
sont bien piqués alors que pour PGC28246, 'aile gauche présenspact plus étiré ce qui amene
un doute sur la véritable valeur de la largeur et donc de la vitesse de ratetiomale de la galaxie.

5.1.2 Nouvelle méthode

Les résultats présentés dans cette section ont été publiés dans l'arficfgaé&@ourtois et al.
2009 (Courtois et al. 200p J’améne ici une étude supplémentaire (Nancay) ainsi que des catglogue
complétés par les derniéres mesures.

En plus de la mesure historiqu&,, décrite dans la section précédente, d’autres mesures de la
largeur de la raie & 21 cm ont vu le jour dans le but d’optimiser au mieux cetirené&cemment,
Springob et al. $pringob et al. 2005[SHGK] ont utilisé un grand échantillon de données dispo-
nible en ligne sur le site de l'université de Corndittp ://arecibo.tc.cornell.edu/hiarchjvels ont
mesuré cing parametres de largeur de raie a I'aide d'algorithmes. Il gsibfde les comparer aux
mesuredlsy, répertoriées dans EDD (catalogRee-Digital HI). Les comparaisons se font avec 1191
galaxies ayant une mesuvé,, de trés bonne qualité. C'est-a-dire avec une mesure possédant une
erreur inférieure ou égale a 20 km/si(ly and Pierce 200)) Quelques cas sont discordants a plus de


http://arecibo.tc.cornell.edu/hiarchive
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50 km/s certainement dds a des profils de raies pollués par un proche \@sialgorithmes tota-
lement automatisés ne sont malheureusement pas sensibles a ce geni@éeegs contrairement a
notre procédure. Par la suite nous allons effectuer une coupurerd/S@ar rapport a la moyenne de
Wao — Wx ou X est un des cing parametres de SHGK. La t&blaépertorie les différentes valeurs.
Au vu de la figures.3 et de la tablés. 1, il est clair que le paramétre SHGK qui a la meilleure corréla-
tion aveclWy est le parametr®/, 5o qui est la largeur de la raie a 50% du flux moyen. Ce n’est pas
le paramétre désigné par les auteurs comme étant optimal qui lui pi&iesg la valeur a 50% du

maximum d’intensité.

TABLE 5.1 — Différences entre les mesures “Pre-Digital” et SHGK

Wao-Wx moyenne km/s R.M.S km/s

X=F50 24 13
X=M50 8 10
X=P50 27 13
X=P20 -10 18
X=2P50 13 17

X=C 31 15
X=m50 14 11
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FIGURE 5.3 — Comparaison entre le paramélig, historique (et nous servant de référence) du
catalogue 'Pre-Digital HI' de EDD avec les deux largeurs de raies éempar SHGKV, 50 et
Wreso (Springob et al. 2005 La comparaison est basée sur 1191 bonnes mesui&syde
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Number

FIGURE 5.4 — Histogrammes sur les différences de valeurs entre les mégusahi catalogue 'Pre-
digital HI' de 'EDD et des valeurs X50 données par SGHK ou X=F (histogme rouge) est le
parametre de la mesure a 50% du pic, et X=M (histogramme noir) est la mes¥e @e la moyenne
du flux.

Dans le cas d&/ x50, on peut voir sur I'histogramme de la figusel que la moyenne est décentrée
du pic de la distribution et qu’il y a une queue pour les valeurs positiveslitpersion est aussi plus
importante que pour le paraméfliié,;5o. Le parameétréd?, ;5o est la mesure de la largeur de la raie a
50% du flux moyen contenu a l'intérieur du signal du HI. Ce procédétainsravantages. En effet,
utiliser le flux moyen plutét que les pics d’intensités permet de ne pas étradigale la distribution
au pic du gaz. Le défi est de savoir bien définir ou commencent et otefinies bornes d’intégration
pour calculer le flux moyen. Un nouvel algorithme a été développé par Hrt@se et al. en 2007
dans le but de bien définir cette fenétre d’intégration. Pour bien distintpier paramétre de celui
développé par SHGK, nous I'appelor§,.so.

La premiere étape de cette routine est de définir une fenétre suffisammgeEnptaur contenir
assez de baseline (100% window). Ensuite, 5% du flux intégré est exathatjue coté de la raie
(90% window). Le flux moyen est ensuite calculé comme étant la somme du fioprisodans cette
fenétre de 90%, divisée par le nombre de canaux. La largeur de |sst&@efa définie comme étant a
50% du flux moyen.

La comparaison entre la nouvelle mestirg;so, que I'on peut trouver dans EDD sous le nhom de
All Digital HI, et les mesure®/», du Pre-Digital HI est la suivante : 1897 galaxies avec une erreur
inférieure a 20 km/s. L'exclusion de 55 cas (3%) ayant une différ&iee — W,,,50| > 50 km/s par
rapport & la moyenne. Celle-ci est ey, — W,,,50 >= 15 km/s avec une dispersion raisonnable
de 12 km/s (voir figuré.5(a). Sur la figure5.6(a) on arrive a mesurer une faible dépendance entre
AW = Wog — Winso €t Wiuso - Wag — Winso = 16.5 — 0.008W,,,50. L’histogramme de la figure
5.7(a)montre que la distribution est symétrique par rapport a la moyenne.
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FIGURE 5.5 — (a) Comparaison entre la nouvelle mesure du cataléduBigital HI et celle du
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FIGURE 5.6 — Différence des largeurs de raie en fonctioWdgs, avec un ajustement des moindres
carrés superposés en rouge.

Pour la comparaison entt&,,,5o et W50, nous disposons de 7460 galaxies toujours avec une er-
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FIGURE 5.7 — Histogrammes des différences enifg, et W59 et entreW ;50 €t W50

reur sur la mesure inférieure a 20 km/s. Malgré cela, 51 onf\i# | > 50 km/s et sont donc exclues.
Les mesures sur les 7409 galaxies restantes indiquent un offset de/6.6ritre le parametre SHGK
Wrso et le notreW,,.50. Ceci s’explique par la maniére dont est déterminée la fenétre d’intégratio
pour le calcul du flux moyen. lIs utilisent une fenétre plus large que 8% windowce qui leur
donne un flux moyen légérement plus petit et donc une mesure de la raaipnzu plus bas. On
peut & nouveau constater sur la figaré(b)une dépendandd’y;so — W50 = 10.8 — 0.015W,,,50.

Un léger biais est visible sur I'histogramme de la figGré(b) ou I'on peut voir que la distribution
n'est pas centrée sur la moyenne, mais possede une queue dansuespaddives.

Le méme travail de comparaison est effectué entre la md$ugeprovenant de I'échantillon
KLUN de Nancay [jttp ://klun.obs-nancay)et notrel?,,,50. 92 des 2090 galaxies voient leur valeur
|Wao — Winso| > 50 km/s, soit un peu plus de 4%. Quelques galaxies parmi les 92 sont exalues ¢
leur profil est confus malgré nos précautions prises pour éviter deepne. KLUN était également
un projet de mesures de vitesses radiales, celles-ci étant antécé&denpesjets comme SDSS, I'ex-
clusion de compagnons a des vitesses radiales similaires n’était pas plédiotipeut étre une des
causes de ce pourcentage plus élevé d’exclusion. Les 1998 cadg@stantrent un offset de 9 km/s
avec une dispersion de 16 km/s (voir figir&(a). Dans ce cas, la dépendance de la différence entre
les mesuresiVay — Wi50) avec le paramétrd/,,,so est plus forte. On peut lire sur le grapbs3(b)

Wao — Winso = 25.7 — 0.057W,,.50. L'histogramme sur la figur®.8(c) montre un biais pour les
valeurs positives et donc une distribution qui n’est pas centrée satdanmoyenne.

Cette correlation trouvée sur chaque grapl{a) 5.6(b) et 5.8(b) est dlie a une différence de
définition des largeurs de raie. Nos largeurs sont mesurées a un nivéaflux est relativement haut
pour les petites galaxies et s'approchent des autres mesures polusleggndes. La pente la plus
légére est celle de la comparaison avec le paramilrg, dont est dérivé le notre. Il est donc normal


http://klun.obs-nancay.fr
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FIGURE 5.8 — (a) Comparaison entre la meslivg,5o et la mesuréls, de Nancay. (b) Différence
entre les deux largeurs de raie en fonctionidgsg. (c) Histogramme représentant la distribution de
la différencelVog — W,50.

d’avoir dans ce cas la une trés faible pente. Cette pente existe néanmeliesséixplique aussi par
la différence de définition des raies. A savoir dans ce cas par la défidgitanfenétre d’'intégration
pour le calcul du flux moyen.
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Ajustements

Comme nous l'avons dit précédemment, il existe plusieurs erreurs systéesatjgiuaffectent la
largeur des raies. Un léger élargissement relativiste et un élargissprogatué par la résolution
spectrale finie peuvent étre corrigés par I'équation :

e = Wmso _ga,y (5.1)
z

m50 — 1+
ou z est le redshiftAv est la résolution spectrale aprés le lissage est déterminé empiriquement.
Avec des tests sur des profils dont on a augmenté le lissage, Courtoi@0&Sabbtiennent un élar-
gissement statistiquement décrit par I'équatiohsi A = 0.25. Cette correction est proche de celles
données par Bottinelli et alBpttinelli et al. 1990 et de Verheijen & Sancisiverheijen and Sancisi
2007). Pour avoir une valeur qui a plus de sens physique, il est nécesisaielier cette valeur mesu-
rée a deux fois le maximum de rotation de la galakig,... C'est un des points forts de cette mesure
de la largeur de la raie du HI : elle est directement 1iég,2... Tully & Fouqué (Tully and Fouque
1985 ont utilisé des échantillons ayant des courbes de rotations précisasolts déduit une relation
tenant compte des effets d’élargissement provoqués par le fait quieddgne ne suit pas exactement
une orbite circulaire. La formule est :

wa = W7+ Wt2,€ 1—2e~ We/Wer)*| _ 2W Wiy [1 — e~ (We/Wee)? (5.2)

ou l'indice ¢ représente la mesure effectudé,, est I'élargissement di au mouvement non-circulaire
etW, , caractérise la transition des profils “boxcar” (galaxies géantes) afikspyaussiens (galaxies
naines). Par exemple poli¥; = W, Tully et Fouqué préconisent; = 38 km/s etiV, = 120
km/s. Une étude plus récente de Verheijen & Sancisirt{eijen and Sancisi 20) @ montré que pour
obtenir< Wr — 2V,,4e sini >~ 0 il faut prendrel?V; = 22 km/s. Pour notre parameéti&,.so, les
valeursi¥; et W, sont différentes et ont été déterminées par la comparaison de 35 galeXianas
de la Grande Ourse. Les courbes de rotation proviennent du Radiotgdéede Westerbork (WSRT)
et sont fournies par Verheijen & Sancisig(heijen and Sancisi 20)1'ajustement optimal (figure
5.9 donne les valeurs suivantedly ,,50 = 9 km/s et ,,,50 = 100 km/s. Cette valeuw,,,, = Wg
est calculée par la routine si I'erreur est moins grande que 20 km/s.

Au 1°" février 2010 ce sont 15 411 profils pour 13 423 galaxies qui sonbdibfes dans Il
Digital Catalogdans EDD. Cette homogénéisation des données permet a la communautécogentifi
de disposer aujourd’hui d’'un outil disponible en ligne.

5.2 Classification des raies

Lors de nos observations a Green Bank et & Parkes, une stratégiste@nexclure les galaxies
déja observées, et/ou avec des compagnons risquant de polluer le lsigeque la galaxie n'a pas
d’archive disponible, cela ne veut pas automatiquement dire qu’elle maigaété observée. Il est
possible que n'ayant pas été détectée, I'archive n’a pas été céasémme réobservation qui aurait
pu étre évitée est parfois effectuée. Pour empécher ces pertesipedaike temps de télescopes, nous
avons décidé de conserver ces spectres en leur attribuant un sitnetiflsvec la nouvelle routine
lors de I'attribution des erreurs : attribution d’'une erreur de 500 km/s. Daankes signaux confus,
pollués par des voisins trop proches par exemple se sont vus attriluésear de 100 km/spurtois
et al. 2009. Voir des exemples dans le chapitre précéddns.3
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compare 35 galaxies in UMa
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FIGURE 5.9 — Comparaison enti&’} . et2V,,.. (Courtois et al. 200p

La routine de mesure dé,,,50 codée en langage IDL est interactive. Elle permet a l'utilisateur
de chaisir 1a100% windowet d’attribuer manuellement I'erreur dans les cas cités ci-dessus. &n eff
pour valider un profil perturbé, I'ceil de I'astronome reste le moyen le e
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FIGURES.10 — PGC0071392 (UGC 12591), la galaxie avec la raie la plus largdlanteat présente
dans le catalogue EDDY,,,50 =989 kms ! 41},=6967 kms'!. Observée avec le télescope d’Arecibo.
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FIGURE5.11 - PGC10314 (NGC1058), la galaxie avec la raie la plus étroitdfjgg = 33km.s~ L.
Observée avec le GBT.

5.3 Flux HI et magnitudes 21 cm

Le flux HI est exprimé en Jy kmis et il est corrigé de I'effet de lobe selon la formulec(
):
F.= RFy;

2 2
14 (p*(l)?zs) [1+ <p*;iz5> ] (5.3)

ou Ds5 etdsys sont respectivement le grand et le petit axe apparent de la galaxiw@bge ~ 0.85
et« est la largeur du lobe a mi-puissance.

Pour le radiotélescope de Nancay, la correction va dépendre de |@mglesitions de la galaxie car
le lobe n’est pas circulaire (2R'4’). La correction s’écrit :

R:\/1+D%581n25+d§500526

avec

R=

5.4
5 (5.4)
La magnitude 21-cmpo; est calculée a partir du flux corrigé :
meo1 = —2.5log F. + 17.40 (5.5)
avecFk, exprimé en Jy.km/s.
Elle est corrigée de I'effet d’auto-absorption selon Heidmaéia )2.
1 .
mg, = ma1 — 2.51og /008 (i) (5.6)

1 — ek« / cos(i)

0oUk,=0.031. Pour une inclinaison supérieure a 89°, cette correction est liml@é&2anag {

).
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Chapitre 6

Technique

6.1 Photomeétrie de surface

La photométrie de surface est utilisée lors de I'étude de la distribution radidialnce d’'une
galaxie. Les premiéres mesures photographiques sont faites en TH&ypalds sur les régions cen-
trales de M31, la galaxie d’Androméde (connue sous le nom de nébulrsdgroméde a I'époque :
il faut attendre le milieu des années 20 pour voir apparaitre le terme de Jalasglagues photo ont
été remplacées ces derniéres années par des récepteurs élecrooimoe les CCD qui ont apporté
une bien meilleure précision dans les mesures grace a leur réponse leméEnps §.2.2).

La photométrie de surface est un excellent moyen de classer et dankystructures radiales
des galaxies. Cette mesure, comme toutes les mesures en astronomie obsefiatioors observa-
tion spatiale), est confrontée a deux problémes majeurs. Premierementriesigamais vraiment
noir, et deuxiemement I'atmosphere n’est pas complétement transpaderdptique, la brillance de
surface s'exprime emag.arcsec™? et est calculée d’aprés la formubel. En radioastronomie elle
est exprimée en Kelvin (ou efy.km. s—1).

pxn = C\ —2.5log(I) — Iy z) + 5log(arcsec.pizel 1) (6.1)

Il nest pas évident de définir précisément ou se termine une galax@st @ourquoi un rayon
isophote est introduit pour définir la taille d’'une galaxie. Par exemple lenragode Vaucouleurs
Rys5 (de Vaucouleurs et al. 19pést défini comme le rayon isophote d’une surface de brillance de 25
mag.arcsec™2. La lumiére recue d’une galaxie va diminuerkh? pour un observateur placé a une
distancer (voir 'equation6.2). L'angle solide sous lequel est vue la galaxie diminue lui aussi selon
cette loi, ce qui fait que le taux de lumiére pat:sec® reste constant. La brillance de surface est donc
une grandeur indépendante de la distance.

L=4nr*F(r) (6.2)

ol L est la luminosité4 7 r? est la surface d’'une sphére de raycet F(r) est le flux intégré mesuré
a une distance de I'objet.

Ce qui rend complexe I'étude de la brillance de surface est donc le faiteqciel ne soit pas
totalement noir et que I'atmosphére ne soit pas complétement transparaiiglldnce d’'une nuit
sans Lune vient de plusieurs contributions. Elle provient de quatreufacgei varient suivant le lieu

81
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d’observation et de la position de I'objet observé. La lumiére zodiacalgela nocturne, la présence
d’étoiles faibles non résolues dans notre galaxie et une lumiére diffisgabactique sont des phé-
nomeénes faisant que le ciel n'est pas totalement noir. Binney et Merr{fieithey and Merrifield
1999 indique que le ciel est plutét rouge. Malgré ce désavantage de la baridst la bande qui a
éteé utilisée dans les observations de cette these et je vais expliquer palansites sections a venir.
L'autre aspect problématique lors de la mesure de la brillance de sudaiéfidir le seeing. Le
seeing, phénomeéne dd a la turbulence atmosphérique qui rend floues ¢es iesh caractérisé par
la fonction d’étalement de point (PSF pour Point Spread Functitf@). Elle donne la densité de
probabilité qu’un photon vienne frapper un point a une distahde I'endroit ou il aurait da frapper
sans turbulence atmosphérique. La PSF est modélisée par une fonctgmegae de dispersien
A noter également les problemes introduits par le matériel expérimental commesleopeet le

capteur.
2
P(d) L xp< d > (6.3)

pr— e J—
21 o2 202

Plusieurs étapes sont nécessaires pour I'étude de la brillance deesurfa
* le calcul des isophotes

 |'ajustement des contours elliptiques

* l'intégration du flux dans ces contours

* la soustraction du ciel et des étoiles de premier plan

6.2 Matériel

6.2.1 Télescope

Il existe plusieurs types de télescopes, voir figbie mais le principe reste toujours le méme :
un miroir primaire concave réfléchit la lumiére sur un miroir secondaire edrsgeaitre ensuite en un
point focal ou la mesure est faite. Les variantes se font au niveaupissitgon du capteur (CCD). Il
s’agit dans tous les cas de trouver le bon compromis entre la qualité d’'imiggehaimp qui se traduit
par le fait que I'image d’un point n’est pas un point. Ce phénomeéne psté&gberration optiqueOn
peut citer la coma, I'astigmatisme, la distorsi@o(n and \Wolf 199

Le télescope de 2.2 m de l'université d’'Hawaii qui se trouve au sommetalinkKea a Hawaii,
posséde un miroir de 2.2 m de diametre, une longueur focale de 22.6 m apportrde focale de
f/10. C’est un télescope qui a vu sa premiére lumiére en 1970, ce qaitaimfdes tous premiers
construit sur ce sommet. Comme le montre la photogra®ig), on voit que le ddme est un dome
classique qui peut provoquer quelques problémes de turbulencexteéftcus” sur la photographie
6.3(a)indique I'endroit du télescope ou se trouvera l'instrumentation comme la cab@a

6.2.2 CCD

Les Charge-Coupled Device plus connus sous le nom de CCD ont aujourd’hui remplacé les
plagues photographiques et permettent d’avoir une trés grande ibEndiles récepteurs reposent
sur l'effet photo-électrique dans les solides. La stratégiedigmositifs a transfert de charg@om
francais des CCD) est d’accepter un gain unité mais de faire tendreémerse bruit de lecture,
afin que le rendement quantique équivalérdtteigne le rendement quantique photo-électrigue



6.2. MATERIEL 83
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FIGURE 6.1 — Exemple de différents types de télescopes

Leurs limitations résident dans leur bruit de lecture, des problemes d’r@mit§ de réponse et de
faux zéro (signal non nul a éclairement nul). Néanmoins ces défauteipeétre maitrisés comme
nous allons le voir dans la sous-sectibf.1

La technologie des CCD évolue et la derniere grande avancée estillispsur les caméras de
Pan-STARRS (the Panoramic Survey Telescope & Rapid Responsen®yisés 4 caméras sont com-
posées de 88 OTA (Orthogonal Transfert Array) composés de CCD 6600 pixels. Ces OTCCD
(Orthogonal Transfert Charge Coupled Device) permettent de caapelirectement dans le plan
focal du télescope les turbulences de I'atmosphére. Contrairemernystérmes traditionnels de “tip-
tilt” qui utilisent un miroir paralléle, les OTCCD permettent des corrections engegul directement
sur la caméra apres avoir repéré les étoiles les plus brillantes et calculi@iesnemédiats des fluc-
tuations atmosphériques.

Le grand avantage des CCD est leur réponse linéaire comme le montredgfig(im) La linéarité
signifie qu'il y a une relation simple, linéaire, entre la valeur d’entrée (Eheollectée a I'intérieur de
chaque pixel) et la valeur de sortie (le nombre digital, ou Digital Number DMkétdans I'image).
Le ccefficient directeur de la droite de cette fonction affine est la valegautudu dispositif. Nous en
reparlerons dans un des paragraphes suivants.

Une des propriétés primordiale a définir pour notre étude est de calcuélidade I'échelle de
I'image. Cette valeur sera emcsec.pizel~'. En fonction du capteur CCD et du télescope utilisés, un
pixel n'aura pas la méme valeuHdgwell 2000).

P pour Plate-scaleest donné par la formulé.4, avecy la taille physique d'un pixel exprimé en
général erum et f la longueur focale du miroir primaire. Le facteur 205265 correspond mbre
d’arsec dans un radian.

~205265u[um)|
~ 1000 f[m)

Pour la TEK2048 montée sur 'UH2.2 m, onga= 24um et f = 22.6.10°um d'ou P = 0.22
arcsec/pixel.

(6.4)
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FIGURE 6.2 — Evolution au cours du temps des télescopes optiques. Notons quibljole point
d’interrogation sur ce graphique tiré d'un livre datant de 1998:( )epeut étre
remplacé par les ELTHxtremly Large Telescopde 30 m de diamétre prochainement mis en oeuvre.
(2018 pour leThirty Meter Telescop€TMT) au Mauna Kea eftEuropean Extremly Large Telescope
(E-ELT) au Chili).
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Secondary Mirror

Primary Mirror

Focus ‘
(a) Le télescope de 2.2 m de diametre lors d’'une mairilg-Dome de 'UH88 au sommet du Mauna Kea. Crédit : Ni-
nance. Crédit : Richard J. Wainscoat 2005 colas Bonhomme 2009

FIGURE 6.3 — Le télescope de l'université d’Hawaii au sommet du Mauna Kea.
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FIGURE 6.4 — (a) Courant d’obscurité pour un CCD classigligest la bande d’énergie du silicium
(Robinson and Latham 19%4b) Courbe de linéarité temporelle d’'un CCD classigdevell 2000).
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chacune 608600 pixels. Crédits : Copyright 2005 Institute for Astronomy, Universftidawaii.
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Courant d’obscurité

Tout matériau au-dessus du zéro absolu est sujet a une agitation thertheuest de méme
pour le silicium qui compose le CCD. Qui dit agitation thermique d’'un certaiaaniy dit agitation
électronique par définition. Cela signifie que ce courant d’électrongmtenne partie indiscernable
du signal a quantifier pour le soustraire. La fig@ré(a)(Howell 2000 montre ce courant d’obscurité
pour un CCD classique : le taux d’électrons par pixel et par seconmaégén fonction de la tempéra-
ture. A température ambiante, la valeur estdex 10* e~ /pixel/s . En refroidissant a I'azote liquide,
on peut arriver a des niveaux qui peuvent sembler tout-a-faiecoentre 2 et 0.04 épixel/s. Mais
méme si un courant d’obscurité de 2/pixel/s peut sembler satisfaisant, sur une pause de 5 min, on
a finalement 600 e/pixel. Voila la raison pour laquelle les capteurs CCD sont refroidis.

Gain

Le gain d’'un capteur CCD est le taux de charge en photons de chasliepialeur digitale. On
I'exprime en électrons par ADU ou DM\palog-toDigital Unit ou DataNumber (Vlerline and Ho-
well 1995). Par exemple, la lecture de 400 ADU avec un gain de Y@ DU signifie 4 000~ /pixel.

Un capteur peut avoir ses pixels saturés. C'est-a-dire que le pixebmeapplus enregistrer
de photons. Cette limite est fixée par le nombre de bits du convertisseur A/@logkDigital) :
gNombre de bits poyr |a TEK2048 par exemple, on arrive a une valeu?'e= 65536 ADU (Howell
2000. La conversion A/D est linéaire jusqu’a une certaine limite. Il se peutpgutois le facteur
limitant du capteur soit cette limite et non pas le niveau de saturation.

6.3 Campagnes d’observations

6.3.1 Systeme de magnitude

Les systemes de magnitudes sont un vieil héritage de la classification des, &elibes leur
brillance a I'ceil nu, qu'utilisaient les astronomes grecs. Pour retrowetés ancienne classification,
Pogson (XIX™M€siecle) proposa de définir la magnitude monochromatigyear la relation :

my = —2.5log F\ + constante (6.5)

ou F) est le flux monochromatique. Il existe plusieurs systemes de magnitudesitsigis flux de
référence adoptés mais aussi suivant la forme des filtres spectraavesstiesquels les fluk, sont
mesurés. La tablé.1donne les longueurs d’onde et les flux de référence d’'un systémegtetotes
courant.

6.3.2 Choix de la bande |

Il faut noter que les bandes U, B et V ont été les premiéres introduite¥opason et Morgan en
1953 (Johnson, H.L. and Morgan, W. W. 195Puis les bandes R et | ont été définies d’'un coté par
Johnson mais aussi par Kron et Cousins en 1974. On fait la diffémrioe les deux en rajoutant un
indice. I; est définie comme dans le tablead tandis quel~ est définie ainsi A = 800nm, A\ =
150nm et Fy = 8.3 x107°W m~2um~".
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TABLE 6.1 — Photométrie standard. Le systeme de magnitudes "Arizona” de JolffAsane Lena
et al. 1999

‘ Dénomination\ Ao(pm) ‘ Ao (pm) ‘ Fo(W m=2um™=1) ‘ ‘

U 0.36 0.068 4.35x10°8 ultraviolet
B 0.44 0.098 7.20x10°8 bleu

\Y 0.55 0.089 3.92x10°8 visible

R 0.70 0.22 1.76x10°8 rouge

I 0.90 0.24 8.3x107? infrarouge
J 1.25 0.30 3.4x107° “

H 1.65 0.35 7 x10°10 “

K 2.20 0.40 3.9x10°10 “

L 3.40 0.55 8.1x10° 1 infrarouge
M 5.00 0.3 2.2x10°1 “

N 10.2 5 1.23x10°12 “

Q 21.0 8 6.8x10 14 “

Dans cette section nous allons parler du choix de faire des observationtachande I. Celle uti-
lisée est celle de Johnson et pour des commodités de lecture, nousraf@melbindice J et lorsque
nous parlerons de bande |, ce sera par défaut;d&éme si historiquement la dénomination | était
présente pour le | d’'Infrarouge, cette bande est située dans le lmintgn, a la frontiére de I'in-
frarouge proche. Malgré le fait que le ciel spiutbt rouge, nous allons voir que nous pouvons nous
accommoder de ce désavantage pour tirer partie des observationden ban effet, un des points
importants a noter est la robustesse de la LLW dans la bande I. Ceci astfdit que la relation
implique directement des grandeurs physiques (magnitude en bande ssé\dterotation maximale)
cohérentes. Lorsque la mesure de la largeur de la raie HI est mesaréaejuo(sectiorb.1.2) que
c'est la vitesse maximale de rotation du gaz qui est trouvée. A ce moment &diteélescope va
chercher l'information assez loin du centre, I'hydrogéne étant ptésgrande distance du centre de
la galaxie (voir figuret.3). La bande | nous permet de collecter de la lumiére venant également des
régions extérieures de la galaxie.

Profondeur et comparaison avec 2MASS

Premiére raison du choix de la bande | : elle permet via des pauses late868 secondes de
récupérer la lumiére des galaxies loin de leur centre.

On ne peut pas utiliser les valeurs de b/a données par 2MASS lorsqudilisa la bande I. En
effet pour PGC0029727, 2MASS en bande K donne un b/a = 0.76;&'éise i = 41°alors que I'étude
en bande | nous donne b/a = 0.52, c’est-a-dire i = 59°.

2MASS surestime I'excentricité (galaxies trop rondes) avec pour résukgplus petite longueur
d’échelle (scale length) et une brillance de surface centrale plus ég&mage est moins profonde,
c’est dd a la bande photométrique de 2MASS mais également au fait que ledepg@sse moyen est
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(@) Image prise a 'UH88 en bande | de PGC0030308(b) Image 2MASS en bande J de PGC0030308. Pause de
Pause de 300 s. 7.8s.

FIGURE 6.6 — Avec la méme échelle de contraste, la bande | permet de sonder pladarpur la
galaxie.

de 7.8 s.

Ce que nous voulons, c’est plus de précision sur la forme étendue dialaeg c’est-a-dire avoir
des informations sur le disque de la galaxie loin du centre. Grace a celpoauons obtenir une
valeur plus juste sur la forme générale du disque et donc une brillancefdeesplus cohérente avec
les régions de la galaxie qui sont sondées par le HI.

Zone d’'obscuration

Nos observations couvrent tout le ciel. Nous parlonsualwey all-sky c’est-a-dire d’'une carto-
graphie de tout le ciel sans privilégier une direction en particulier. L& difficile a observer est la
partie cachée par notre propre Galaxie. Cette zone est appelée nbiseutation ou encorgone
Of Avoidance (ZOA). Méme gagner quelques degrés pour réduire cetteeaOportant puisqu’on
comprend que plus on va regarder loin et plus la partie masquée seda geanssiérement si la valeur
de la ZOA double (valeur exprimée en degré par rapport au centreigak) le cone d'invisibilité
va voir son volume multiplié par quatre.

Observer proche de I'infrarouge permet de se rapprocher duecgaltactique et donc de réduire
la ZOA.

Facilité technique

Dans le cas d’'une observation en bande |, nous avons donc cumulginés gositifs liés a I'in-
frarouge pour les résultats que nous voulons tout en évitant les difficattbniques de I'observation
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en infrarouge.
Il est a noter également un point primordial pour ce choix de bandest dans cette bande que

la dispersion de la relation de Tully-Fisher est la meilleure, comparée aussdodindes du vi-
sible (Theureau 1997et (Tully and Pierce 2000



Chapitre 7

Réduction IRAF

7.1 Présentation générale

Une réduction des données est nécessaire pour pouvoir étudier ugesanas artefact. L'image
de gauche de la figuré 1 nous montre I'image brute sortie directement de la caméra CCD placée au
foyer du télescope. On peut apercevoir la présence d’'une bairdeendaut de I'image, ainsi que des
imperfections sous forme de taches floues dues a la poussiére sur ldl fteégalement possible
que lors du temps de pause nécessaire a I'intégration, un rayon cosr@gnoe frapper la caméra et
polluer notre signal. La réduction est la pour remédier a tous ces prob&mess obtenons I'image
de droite de la figur&.l

Dans cette thése, j'ai utilisé le logiciel IRAfnageReduction andAnalysisFacility pour la ré-
duction des données photométriques. Son développement est finatec&@MO (National Optical
AstronomyObservatorieya Tucson dans I’Arizona aux Etats-Unis. Il est un des logiciels dectému
les plus populaires du fait qu’il contient une riche sélection d’outils dies®s et une multitude d’ap-
plications pour manipuler les spectres en général. Il est possible dedsistatistiques, de combiner
les images, de corriger les pixels défectueux, d'écrire des donnésdestormatFITS et aussi de
personnaliser certaines routines du programme selon les besoins de fauilisigpermet clairement
de pousser de facon trés approfondie les investigations sur nosagonné

7.2 Procédure de réduction pour la Tek2048

7.2.1 Corrections

Les CCD possédent un courant d'obscurité da a la température amhbiasitquaaux propriétés
internes du silicium. Nous allons maintenant détailler les différentes étapesréduietion de nos
données.

Overscan

L'overscan est une méthode pour traiter le probleme lié au courantaliotss Il s'agit de bandes
de pseudo-pixels générés par I'envoi de cycles supplémentaires @rbéigue de sortie du CCD.

91
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FIGURE 7.1 — PGC1160 brute et réduite

Habituellement au nombre de 32 colonnes, la bande d’overscanBk284autilisée lors des obser-
vations posséde une régiomerscarsur la droite avec pour coordonnées en pixel [2052 :2077] (voir
image7.2(a).

Zéro

Aussi appeldialis, le zéropermet une mesure du niveau de bruit zéro du CCD. Obturateur fermé,
il faut prendre une pause de 0.000 seconde. Ce type d'image est simplemrelevé 2D des pixels
non exposés du CCD au travers de I'électronique et du convertisgbur A

Shutter-map : obturateur

Le mécanisme physique de I'obturateur posséde un certain délai doresdres pixels du CCD
ne sont donc pas uniformément éclairés selon I'exact méme temps delpesipexels du centre sont
éclairés un peu avant ceux des bords. Il faut donc créer uneqeanta permettre de corriger cet effet
= shutter-map

Trim : petite découpe pour réajuster I'image

On peut maintenant réajuster I'image pour enlever les bandes de pixeisatesgur les bords de
la caméra. Nous voyons que sufTiek2048nontée sur I'UH 2.2m, nous pouvons considérer I'image
suivante en pixel : en X, de 15 a 2044, eten Y, de 5 a 2043.
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Flat-field

Chaque pixel a un gain et une efficacité quantique Iégerement diff@erdsux de son voisin.
Dans le but d’aplanir la réponse de chaque pixel, il faut faire un fll-fie

Dans l'idéal, pour faire un flat-field, il faut illuminer uniformément tous lesefsxpar une lu-
miére ayant les mémes réponses spectrales que les objets. Pour obtenagméat-field, il faut une
source plus lumineuse que les objets observés. On distingue deux tyftesfigdd : lessky-flatet les
dome-flatLe premier consiste a faire des pauses du ciel a I'aube et/ou au anépBour le second,
on éclaire uniformément le ddme avec une lumiere dont on connait les piéspetéon fait des images
de ce déme éclairé avec des temps de pause suffisamment courts pouaéateration du CCD.
Dans les deux cas, il est nécessaire de faire plusieurs images flaffifiedié @ouvoir reconstruire un
flat-field moyenné appel@aster-flat

L'importance d’avoir une bonne image flat-field est frappante lors ded&tet c’'est notre cas, de
la photométrie de surface de galaxies ayant une taille angulaire importastgalagies spatialement
étendues demandent une calibration précise de toute la surface du @Gi2uOvoir I'importance
d’'un flat-field sur I'image7.2(b)ou I'on voit apparaitre de petits cercles provenant de poussiéres sur
le filtre.

Lillumination parfaitement uniforme est difficile et ce n’est jamais vraiment & &4algré tout,
I'expérience a montré que la combinaison des deux types de champsklatiatet dome-flay donne
de meilleurs résultatsiowell 2000).

Au final, il est possible de résumer la réduction des données photométsigioa la formule sim-
plifiée :

Image brute-zero
flat-field

Image finale=

7.2.2 Etalonnage avec les étoiles standards

Maintenant que nous avons réduit nos données, il faut les calibfénerPour cela, des étoiles
appelées standards sont observées régulierement au cours de&isisvations. La magnitude ap-
parente de ces étoiles pour plusieurs filtres est connue dans la littéiators(f 199). On préférera
des régions contenant plusieurs étoiles standards dans un seul channp afin d’améliorer spatia-
lement la calibration.

La magnitude instrumentale est donnée par la formiule

DN
i =25 —2.5x1 _— 7.1
Minstrumentale og (Cexpﬂme) (7.1)
25 est ici le point zéro de I'échelle des magnitub®| est le nombre de photons recus et exprimés
au travers du capteur CCD (Data NumberLeptimde temps d’exposition de la pause corrigé par
le temps de délai d’ouverture de I'obturateur. Pour les observationstetbese, on a fréquemment
mesuréexptime = (exptime + 0.180) secondes.
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(a) Overscan = bande noire sur la droite (b) Flat-field

FIGURE 7.2 — (a) Les bandes noires en haut et a droite de I'image sont desgélgida CCD que
I'on appelle overscan. Utilisées lors de la réduction des données,giergéeront a sectionner par
I'action trim pour obtenir 'image finale - (b) une image de flat-field

La calibration se fait avec la routirgphotdansIRAF. DN est calculé pour plusieurs tailles d’ou-
verture : des cercles de rayons allant de 3 & 50 pixels pour englobeieax le diameétre apparent
de I'étoile standard. Nous obtenons donc différentes valeurs de magitstdumentale. La figure
7.3 nous montre qu'une ouverture de 18 pixels de diamétre est une valeulapoelle une limite
asymptotique est atteinte. Au-deld, les pixels pris en compte ne contienredesgyphotons venant
du ciel et peuvent étre contaminés par un autre objet comme on le voit stapleegde gauche de
la figure7.3. On peut donc calculer la magnitude instrumentale dans une ouverturepieels8de
diamétre.

Pour calibrer la magnitude instrumentalgsirumentaleSUr 1a magnitude de la littérature angolt
reportée tabl@.1, on utilise la formuleZ.2ou X I est la masse d’air €1 eti2 les parametres a ajuster.
On choisit la formule7.2 car la masse d’air au cours du temps va changer.

MLandolt = Minstrumentalet 41 + 12 X X1 (7.2)

Cet ajustement des paramétres se fait dBAd- grace a la command#params
(digiphot—photcal-fitparamg. Comme on voit sur le haut de la figurel (dans la [égende), I'ajuste-
ment se fait bien selon I'équatiah2 et I'interaction permet de supprimer les points ayant des résidus
trop importants pour obtenir un meilleRMSet donc un meilleur ajustement.

Afin de valider cette procédure, faisons un test de calibration manuellelpaas des étoiles
standards de la nuit du 19 décembre 2006.
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FIGURE 7.3 — (a) Etoile standard RU149 : nombre normalisé de photons par le hoelpteotbns
pour I'ouverture de 18 pixels de diamétre, en fonction des diamétres ettowg. (b) Zoom de la

figure (a)
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FIGURE 7.4 — Interface graphique de la routifigpparamsdansiRAF. Linteractivité permet de mas-
quer les points discordants puis de réajuster les parametres du fit genir &d plus basse valeur de
RMSpossible.
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Avec la procédurditparamsde IRAF, on trouve les valeurs suivantes aprées avoir tenu compte de
I'interactivité de la fenétre en supprimant quelques points afin d’amélioFRKIS :
11 = —0.70966
i2 = —0.05782

La figure7.5représente la différence entre la magnitude de Landolt et la magnitudemesttale
en fonction de la masse d’air. On voit trois étapes dans le raisonnemerdgusdigure7.5(a)nous
montre le premier ajustement fait avec la prise en compte de toutes les étoilerdsatel la nuit.
On voit clairement qu’un groupe d’étoiles (en bleu sur la figure) appantea une méme pause a un
probléme. Il s’agit de toutes les étoiles standards RU149 appartenfichiau ftszof061219 290.fits
créé a 15h15 UT ce 19 Décembre 2006. Nous avons pour cette diimedes étoiles avec une ma-
gnitude instrumentale inférieure a la moyenne des autres observatios. # recherche dans les
archives de skyprobe, on se rend compte que la nuit est parfaitehm&nhpétrique et le phénomeéne
est d’autant plus bizarre que la pause suivante posséde a peu présieamasse d’air (1,69 contre
1,67) sans que I'on retrouve cette anomalie. Ne comprenant pas le prahléuona nous faisons face,
il est plus sage d’ignorer cette pause.

Si on ajuste maintenant les points du gragt&b) on s’apercoit que I'on obtient une meilleure
valeur pour la déviation standard. Par contre, on constate que I'orepeate améliorer cet ajuste-
ment en éliminant les points en rouge sur la figure et qui se trouvent &ngodes correspondant a
I'étoile RU149A.

On obtient alors la figuré.5(c)pour laguelle on trouve comme valeurdeeti2 :
11 = —0.71101
12 = —0.05595
Soit les mémes valeurs que précédemment avec l'algorithiRAE!

La procédure de calibration IRAF est validée.

Ces deux parametres vont permettre d'écrire le point zéro de chalgixéegabservée d'aprés la
formule :
zp = 25 4 2.5logo(Cexptime) + il + i2X T (7.3)



TABLE 7.1 — Propriétés des étoiles standards utilisées

Nom RA (J2000) DEC (J2000) W BV (2 uB® VR(2) RI(2) VI(2) ev(® eBV(#®) eUB®) eVR®) eRI4) evI®)
h:min:s h:min:s mag mag mag mag mag mag mag mag mag mag mag mag
RU149G 07 :24:10 -00:30:49 12.83 0.541 0.033 0.322 0.322 4950.6 0.0026 0.004 0.0042 0.0021 0.0026 0.004
RU149A 07 :24:12 -00 :31 :47 14.50 0.298 0.118 0.196 0.196 910.3 0.0066 0.0052 0.0111 0.0099 0.0085 0.0139
RU149F 07:24:13 -00:30:01 13.47 1.115 1.025 0.594 0.538 321.1 0.0028 0.0078 0.0223 0.0021 0.0023 0.0034
RU149 07 :24:13 -00:31:58 13.87 -0.129 -0.779 -0.040 -0.068-0.108 0.0022 0.0027 0.0031 0.0022 0.0062 0.0069
RU149D 07:24:14 -00:31:41 11.48 -0.037 -0.287 0.021 0.008 .029 0.0019 0.0021 0.0028 0.0012 0.0019 0.0024
RU149C 07 :24:16 -00:31:20 14.43 0.195 0.141 0.093 0.127 220.2 0.0052 0.0042 0.0111 0.0061 0.0099 0.0106
RU149B 07:24:16 -00:32:01 12.64 0.662 0.151 0.374 0.354 28.7 0.0021 0.0034 0.0049 0.0018 0.0026 0.0028
RU149E 07 :24:17 -00:30:11 13.72 0.522 -0.007 0.321 0.314 637. 0.0064 0.0049 0.0069 0.0035 0.0066 0.0087
PG0231+051E 02:33:28 +05:19 :48 13.80 0.677 0.201 0.390 690.3 0.757 0.0046 0.004 0.0075 0.0035 0.0017 0.0023
PG0231+051D 02:33:33 +05:19 :32 14.03 1.088 1.046 0.675 860.5 1.256 0.0029 0.0075 0.0312 0.0081 0.0064 0.011
PG0231+051A 02:33:40 +05:17 :41 12.77 0.710 0.270 0.405 940.3 0.799 0.0008 0.0015 0.003 0.0011 0.003 0.003
PG0231+051C 02:33:41 +05 :20 :22 13.70 0.671 0.114 0.399 850.3 0.783 0.0014 0.0078 0.0149 0.0028 0.0064 0.0085
PG0231+051 02:33:41 +05:18 :43 16.11 -0.329 -1.192 -0.1620.374 -0.534 0.0068 0.0083 0.0045 0.0276 0.1066 0.1221
PG0231+051B 02:33:45 +05:17 :33 14.74 1.448 1.342 0.954 980.9 1.951 0.003 0.0072 0.0178 0.0034 0.0027 0.0057
PG1047+003 10:50:03 -00:00:30 13.47 -0.290 -1.121 -0.1320.162 -0.295 0.0039 0.003 0.0041 0.0037 0.0088 0.011
PG1047+003A 10:50 :06 -00:01 :06 13.51 0.688 0.168 0.422 180.4 0.840 0.0047 0.0049 0.0067 0.0026 0.0026 0.0036
PG1047+003B 10:50:09 -00:01:58 14.75 0.679 0.172 0.391 710.3 0.764 0.005 0.0086 0.0128 0.0022 0.008 0.0086
PG1047+003C 10:50:18 -00:00:21 12.45 0.607 -0.019 0.378 3580. 0.737 0.0094 0.0024 0.006 0.0036 0.0033 0.0045
PG1323-085 13:25:39 -08:49:18 13.48 -0.140 -0.681 -0.048 0.078 -0.127 0.0019 0.0022 0.0026 0.0018 0.0045 0.0045
PG1323-085A 13:25:49 -08 :50:24 13.59 0.393 -0.019 0.252 252. 0.506 0.0257 0.0022 0.0045 0.0027 0.0047 0.006
PG1323-085B 13:25:50 -08 :51 :55 13.41 0.761 0.265 0.426 070.4 0.833 0.0019 0.0029 0.0042 0.0023 0.0023 0.0031
PG1323-085C 13:25:50 -08 :48 :39 14.00 0.707 0.245 0.395 630.3 0.759 0.0031 0.0028 0.0077 0.0024 0.0041 0.0049
PG1323-085D 13:26 :05 -08:50:36 12.08 0.587 0.005 0.346 350.3 0.684 0.0023 0.0018 0.0036 0.0013 0.0026 0.0031

8v0cX3L V1 dN0Od NOILONdIH 3d FHNAI008d ¢/

(1) magnitude en bande V; (2) différence de magnitude entre les 8&deU-B, V-R, R-1 et V-I; (3) erreur en magnitude en bande V);édreur en magnitude sur B-V, U-B,

V-R, R-l et V-I

Crédits : http ://www.cfht.hawaii.edu/ObsInfo/Standards/Landolt/
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7.3 Photomeétrie des étoiles standards

Les magnitudes de Landolt en bande | pour les étoiles standards RUifsmées dans la
table 7.1 Lors de la nuit du 19 décembre 2006, le groupe d’étoiles standarde R4® a été ob-
servé a 7 reprises : en début, milieu et fin de nuit. Nous allons mesurer latutklgde ces étoiles
selon la méme méthode que nous utiliserons pour mesurer les magnitudes gies galdaide du
logiciel ARCHANGEL (voir chapitre suivant), et de la formule3 pour calculer le point-zéro, nous
allons évaluer la magnitude des étoiles standards et les comparer aux megydiudcandolt fournies
dans la littérature. Le rayon apparent moyen des étoiles du groupe Ridid®nviron 15 pixels en
moyenne. Pour avoir un début de plateau bien net lors du calcul de ldatodeyasymptotique, nous
prenons un rayon de 22 pixels pour la derniére isophote. Nous n’gdimau-dela pour éviter toute
contamination. Les graphes de la fig.€ montrent un zoom sur I'étoile RU149F avec les ellipses
et la courbe donnant la magnitude asymptotique. Cette procédure est épigus des 8 étoiles du
groupe pour les 7 pauses effectuées lors de la nuit du 19 décemire 200

Tl -- T, :‘ a:\ b= o= T =T ftszof061219_241

1300

Raw: 12.314 +/— 0.0309
Exp: 12.314 +/— 0.0309
Asy: 12.339 +/— 00309 A

1250
1
mag

13

1200
T

13.5
T
1

log r

(b)

FIGURE 7.6 — Photométrie d’ouverture sur I'étoile standard RU149F. Pause prisétldu 19 dé-
cembre 2006

Le graphe7.7 montre la magnitude de 6 étoiles standards du groupe RU149 au cours de la nu
du 19 décembre 2006. Le résultat de la moyenne des magnitudes pouriles Rtd 49 est donné
dans le tableau récapitulafif2. La magnitude mesurée est pour toutes les étoiles la méme que la
magnitude Landolt au pourcent prés. Le méme travail est effectué stioltss standards du groupe
PG1047 de la nuit du 20 mars 2007. A nouveau, excepté pour PG1847atmitudes mesurées sont
les mémes que les magnitudes Landolt au pourcent prés. On peut dechaeaqpue le calcul du point
zéro est cohérent.

La nuit du 16 Mars 2007 présente une anomalie vers la fin de la sessiommkra a eu un
probleme de refroidissement ce qui fausse les données et qui lesungiisable.
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TABLE 7.2 — Résumé des mesures de magnitudes en bande | des étoiles stand#@s RU

RU149B RU149C RU149D RUI49E RU149F RU149G

MLandolt 11.91 14.21 11.45 13.08 12.34 12.19

TABLE 7.3 — Résumé des mesures de magnitudes en bande | des étoiles stand@dis PG

PG1047 PG1047A PG1047B PG1047C

MLandolt 13.77 12.67 13.99 11.71




Chapitre 8

Photomeétrie de surface - ARCHANGEL

8.1 Présentation générale

Archangel' est un logiciel développé par James Schomberhombert 200)7pour mesurer et
extraire des informations sur des galaxies de grande taille angulairé.ud®gombinaison d’algo-
rithmes écrits en langage FORTRAN et Python. Linterface graphiquaitsedr PGPLOT et ppgplot
son équivalent python.

Archangel permet en quelques étapes rapides d’obtenir des meguiisatives sur une galaxie.
L'étude des galaxies a grande résolution angulaire est a double treanEhan c6té nous gagnons
en résolution et donc obtenons beaucoup de détails inaccessiblesgsogaldxies a grandes dis-
tances, mais en contrepartie le plus grand nombre de pixels a analysefesepdrametres comme
la magnitude intégrée plus difficile a extraire. Analyser une galaxie reviegéréral a étudier tout
d’abord entierement sa photométrie de surface, ses isophotes et ladewes dernieres. L'étude de
Jedrzejewski Jedrzejewski 199/montre que l'ellipse est la meilleure forme d’isophote pour toutes
les galaxies de type elliptiques ou lenticulaires (S et S0's). Cela resteceralable pour les galaxies
spirales malgré quelgues problémes possibles aux endroits de sur-lumibDesitégions de récentes
formations d’étoiles par exemple. On rediscutera de ceci en sekfiohes ellipses sont aussi utili-
sées pour les galaxies irrégulieres méme si aucun contour régulier nédoeine correctement une
isophote irréguliére.

Archangel va premiérement déterminer la valeur du ciel pour masquéplesén premier plan
(voir section8.3). Le logiciel calcule ensuite les contours isophotes sous forme d’elliplsegddaxie.
L'étape suivante se concentre sur la brillance de surface et a la dééionides parametres comme
I'échelle de longueur exponentielle du disqueu la surface de brillance extrapolgg Vient ensuite
I'étape du calcul de la magnitude intégrée a I'intérieur des ellipses défiieégemment.

Les différentes étapes sont les suivantes :
1. Détermination de la valeur du ciel (routine profile)
2. Ajustement du profil 2D, mesure de la distribution de brillance (profile)
3. Extraction des paramétres de la brillance de surface (bdd)
4. Extraction de la magnitude totale (asymptotic)

1. http ://abyss.uoregon.edujs/archangel
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8.2 Détermination de la valeur du ciel

La détermination de la valeur du ciel n’est pas primordiale lors de la créag®isdphotes ellip-
tiques. En revanche, cette valeur est trés importante lors de la conceptinasdue du premier plan
et lors du calcul de la magnitude apparente.

Une estimation efficace mais grossiére consiste a examiner le bord de I'imdgefate une
moyenne en itérant avec une coupurécade la moyenne. Le probléme de cette méthode est que
parfois des étoiles ou des petites galaxies se trouvent aux bords de l'image

Pour plus de précision lors d’une détermination de valeur de ciel pougalagies de grande
taille angulaire, la méthode utilisée est d’évaluer des “boites de ciel”. Ici;a@es” sont placées
semi-aléatoirement sur I'image et on calcule une moyenne itérativesetiéechacune des “boites”.
Ces moyennes (et ces sigmas) sont ensuite sommeées pour trouver ladvateeircomme étant la
moyenne des moyennes. Un des avantages de cette méthode est quidtesssbnt indépendantes
les unes des autres et ainsi la qualité de la valeur du ciel pour une “bei@dpend pas des autres.
Cela permet d’affiner statistiquement cette valeur.

La seule difficulté consiste a savoir ou placer les “boites”. Aprés umaipre analyse utile pour
masquer les objets du premier plan ainsi que d’autres galaxies sur I'imag@ouvelle estimation
est faite en placant les “boites” dans des zones pertinentes : au-deliipes et en évitant les pixels
NaN (Not a Number) créés par le masque. Cette nouvelle mesure nousudwwaleur plus précise
de la valeur du ciel et c’est cette valeur qui servira dans la suite dedéghuce.

8.3 Ajustement du profil lumineux

Archangel commence en estimant le centre, I'angle de position et I'exdentiee'ellipse. Les
variations d’intensité autour de I'ellipse peuvent s’exprimer comme une dérieurier ayant des
termes au second ordre négligeables. A partir de 1a, le programme suitaggslpre itérative cher-
chant & minimiser les moindres carrés en ajustant les parametres de I'ellgdgerithme stoppe
lorsqu’il rencontre une condition d’arrét comme les bords de 'image eu’oguensité des isophotes
ne varie plus suffisamment.

Une valeur NaN (Not a Number) est allouée a tous les pixels au des8uds de procédé est trés
efficace comme le montre la figugel

Le processus appliqué aux galaxies elliptiques est sans problémesligasgjq@ar contre la com-
position des galaxies spirales fait que I'on doit étre plus précautionhesxiégions HIl de création
d’étoiles, d’amas stellaires ou encore des caractéristiques particul@resecles bras spiraux qui
sont des composantes réelles des galaxies spirales ne doivent paasgiretes.

Il est possible de regarder le comportement des parametres de I'ellipsgiger de la qualité de
I'ajustement du profil lumineux. Si une soudaine discontinuité apparaitpigequ’un probleme se
soit produit. Cependant cette discontinuité peut étre le signe de la peédeme barre. Une inspec-
tion a I'ceil permet a I'utilisateur de prendre une décision.
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FIGURE 8.1 — (a) Image réduite de PGC0006275. (b) Image de PGC000627®isnle imasque
appliqué.

8.4 Extraction des parametres de la brillance de surface

La brillance de surface des galaxies elliptiques est ajustée selon underafd Vaucouleurs en
r1/4. On en extrait un rayon effectif, et une brillance de surface effectiug. Pour des galaxies irré-
guliéres, un ajustement par un profil exponentiel est plus pertinerdisTgoe les galaxies a disques
auront besoin d’un ajustement avec une combinaison entre une cortgtisalbe” enr!/4 et un
“disque” au profil exponentiel.

Archangel utilise lors de cette étape une simple analyse 1D de la photométnigfalees Le
logiciel trace sur un graphe la brillance de surfaceremy.arcsec™2 en fonction du rayon. Avec un
tel graphe, I'ajustement exponentiel du disque apparait comme une ¢roitda figure de droite3.3)

8.5 Extraction de la magnitude totale

Lors du calcul de la magnitude apparente d’'une galaxie, la difficulté estdsr ou s'arréte la
galaxie. La solution proposée par de Vaucouleurs est d'utiliser undeale croissanced¢ Vau-
couleurs 197). La procédure suivie par Archangel est de tracer la luminosité dpiehauverture en
fonction du rayon et d’essayer de déterminer une solution asymptotique Nfoitdigure 8.5. L'al-
gorithme somme l'intensité des pixels a l'intérieur des ellipses définies lors qessgieécédentes.
Le logiciel calcule la contribution a I'ellipse de chaque pixel (routine elapEitjtensité en DNA a
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FIGURE 8.2 — Masque d’Archangel sur une pause polluée par la présentsateilite dans le champ.
Le logiciel arrive a masquer la trainée laissée par le satellite artificiel.

I'intérieur de chaque ellipse est donc la somme de toutes les contributionelssgyant une inter-
action avec l'ellipse. Ici, interaction entend le fait d'étre soit complétement @figur de I'ellipse
(et a ce moment la le paramétreca est égal a un), soit en ayant une fraction de sa surface comprise
dans l'ellipse.

A l'aide du logicields9permettant de lire les fichiefis, j'ai regardé la valeur en DN de chaque
pixel concerné par I'ellipse rouge de la figudé dans le but de vérifier gu’Archangel utilise bien les
mémes valeurs lors du calcul effectué dans la routine elapert. Les vadpantées Tabl8.1 nous
montrent I'exacte égalité entre les deux valeurs. Pour ensuite calculelela d& la magnitude de
la galaxie correspondant a cette ellipse, il faut retrancher la valeueba chaque valeur d’intensité
DN de chaque pixel. Nous arrivons donc a la formule suivante pourdelade la magnitude pour
une ellipse donnée contenanpixels :

m = —2.5log Z (area;(DN; — sky)) (8.1)
i=1

avecarea; le pourcentage de surface du pixelontenu dans I'ellipse. Nous pouvons donc effectuer
ce calcul pour chaque isophote et ainsi obtenir une magnitude pounehagon d’ellipse jusqu’a
atteindre des tailles d’isophotes ou la valeur DN des pixels sera prochaleale ciel ce qui nous
ameénera a une valeur asymptotique de la magnitude comme sur lagigute valeur du ciel sera
donc considérée comme correcte lorsque la courbe de la Bgbiatteindra un plateau.
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FIGURE 8.3 — Brillance de surface de PGC0004957. Les deux fenétres sivasesréées par Archan-
gel.

1350

1348

1348

1344

1342

968 a7a V= 974 a7a

FIGURE 8.4 — Zoom sur la région centrale de la galaxie PGC0031995. Lellipsesrmdique la

premiére isophote tracée par Archangel. Chaque carré en nuande dpgesente un pixel. Les axes
sont exprimés en pixel.
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TABLE 8.1 — Valeurs en DN pour I'ellipse rouge de la figi®. La valeur du ciel pour cette pause
estde 873 DN

X y area | DNgsg | DNy changer | DN-sky | areax (DN-sky)
971 1346| 0.0705| 4234 4234 3361 237
971 1347| 0.0730| 4385 4385 3512 256
972 1346| 0.7647| 4499 4499 3626 2773
972 1347| 0.6557| 4571 4571 3698 2425
973 1346| 0.3721| 4502 4502 3629 1350
973 1347| 0.2810| 4762 4762 3889 1093

La somme de la colonne de droite du tabl@2est69030. Si on utilise la formule8.1, on ob-
tientm = —2.51og(69030) = —12.0976, valeur indiquée par Archangel comme on peut le voir sur
la figure 8.5 : les coordonnées du premier point de la growthcurve sont (-0.185)1 t'@st-a-dire
(log 0.66,—12.10 4+ 29.95). 29.95 est le point zéro calculé par la formil& pour cette galaxie.

Cette ultime étape ne peut se faire que si toutes les étapes précédentédaites: détermina-
tion du ciel, masque des objets n'appartenant pas a la galaxie, ajustenpofidumineux et de la
brillance de surface. Il faut également que les pixels masqués quiéfikés a une valeur de NaN
aient de nouveau une valeur allouée. Ceci est le role de I'algoritakee

8.6 Amélioration des graphiques

Les graphiques par défaut d’Archangel ne répondaient pasemgéit a nos attentes. Dans le but
d’étudier plus en détail les galaxies analysées, il était nécessaire e@garaitre des parametres
supplémentaires. Comme on I'a vu dans les chapitres précédents, la Bedaunie HI de la galaxie
observée va étre pondérée d’'un facteur contenant son inclinaisoapgport a la ligne de visée. Cet
angle: peut étre déterminé lors de I'étude de la photométrie de surface de la g&lekiengle est
égal a I'arccosinus du rapport du petit et du grand axe de I'ellipge i = cos~! (g) Il est possible
de définir ce rappoiti/a lors du tracé des isophotes.

Ajustements des isophotes

On peut voir sur la figur8.6(a)que le rapporb/a n'est pas donné explicitement. Je I'ai affiché
dans la nouvelle interface graphique (courbes en haut de la fg@ifie). Pour une meilleure vision
de la galaxie, j'ai ajouté une fenétre zoomant sur le centre de la galagigh@en bas a droite de
la figure8.6(b)). Sur I'exemple donné de la figuB=6, on distingue clairement les bras spiraux de la
galaxie lorsque I'on zoome. C’est une chose que I'on pouvait difficilérdistinguer sur I'ancienne
version. Lors de I'étude photométrique d’une galaxie, on peut aufisirdBautres paramétres impor-
tants commeRy, Rs5o et Rgg respectivement tracés ici en rouge en vert et en bleu. lIs représéde
rayons des ellipses dans lesquels sont contenus 20%, 50% et 80% uhiniasité totale. Le rapport
de ces rayons permet de déterminer si la galaxie a un bulbe dominant (§olaérde sa lumiére est
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TABLE 8.2 — Valeurs en DN pour I'ellipse verte (rayon de 0.66 arcsec) de leefiyérLa valeur du
ciel pour cette pause est toujours de 873 DN

X y area | DN-sky | areax (DN-sky)
969 1346| 0.100| 2951 296
969 1347| 0.396| 3034 1204
969 1348| 0.212| 3148 669
970 1345| 0.184| 2935 541
970 1346| 0.935| 3253 3043
970 1347| 1.000| 3318 3318
970 1348| 0.996| 3388 3376
970 1349| 0.201| 3289 661
971 1344| 0.000| 2803 2
971 1345| 0.790| 3104 2452
971 1346| 1.000| 3361 3361
971 1347| 1.000| 3512 3512
971 1348| 1.000| 3467 3467
971 1349| 0.467| 3365 1574
972 1344| 0.110| 3030 335
972 1345| 1.000| 3269 3269
972 1346| 1.000| 3626 3626
972 1347| 1.000| 3698 3698
972 1348| 1.000| 3623 3623
972 1349| 0.372| 3348 1246
973 1344/ 0.130| 2996 392
973 1345| 1.000| 3366 3366
973 1346| 1.000| 3629 3629
973 1347| 1.000| 3889 3889
973 1348| 0.928| 3580 3323
973 1349| 0.066| 3292 219
974 1344| 0.005| 3071 16
974 1345| 0.712| 3298 2349
974 1346| 1.000| 3621 3621
974 1347| 0.928| 3591 3335
974 1348| 0.243| 3429 835
975 1345| 0.023| 3110 72
975 1346| 0.169| 3239 548
975 1347| 0.049| 3298 163
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FIGURE 8.5 — Growthcurve PGC31995. Le premier point de la courbe a poudcnpée : en X,
log(0,66) eteny, 17.85 = -12,10+point zéro calculé par la formiuBePour cette galaxie, zp = 29.95

contenue dans son bulbe) ou alors si elle possede un disque lumiraaffidhé dans les cadres du
haut laposition anglell est intéressant de suivre I'évolution de cette valeur pour voir gjdidthme
n'a pas commis d’erreur lors du tracé des isophotes.

Quelle valeur choisir pour/a ? On voit tres nettement que la routine d’Archangel finit par trouver
un plateau. La premiere idée a été de choisir cette valeur comme la valeur fiagddréd rapidement,
en étudiant les différentes galaxies traitées, on s’est apercu que @letbe n'était pas la plus judi-
cieuse au vu de la forme de certaines galaxies. Il a finalement été dégitiéet la valeur suivante
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pourb/a : nous prenons la moyenne de la valeub@ieentre R et Rg, et nous lui attribuons comme
erreur le rms de ce calcul. Le meilleur moyen de vérification restant I'ceil dedaieur!

Il n’existe malheureusement pas de technique et de valeur incontestad®egei concerne cette
valeur de l'inclinaison de la galaxie “cible”. Les erreurs peuvent étendgs et avoir des consé-
guences désastreuses sur le calcul des distances puis par réipersus les vitesses particulieres
(voir chapitre sur les propagations d’erreurs). Au minimum il est né@sse toujours rester co-
hérent dans le choix de ses valeurs. Par exemple une valéyr.deuvée grace a une observation
2MASS devra étre utilisée par la suite comme une valeur propre a la banengtioque considérée
et donc utiliser la relation de Tully-Fisher dans la méme bande.

Brillance de surface

La modification graphique pour la brillance de surface porte elle audgisscouleurs en apportant
les valeurs de brillance de surface péisp, Rs5o et Rgo. L'ellipse verte indique I'ellipse correspondant
au rayon de la brillance de surface égal & 27 mag/arsedait de rajouter le tracé de la brillance de
surface pour ces valeurs particulieres permet d’avoir un rapide@aparcomportement de la galaxie.
Dans I'exemple de la figur@.7 nous pouvons voir que la “bosse” observée en figurga)se trouve
entre les valeurs d&5 et Rgq (figure8.7(b).

La brillance de surface d'une galaxie spirale peut étre ajustée en deatiohs distinctes : le
centre enr!/* et le disque en un fit exponentiel comme le montre la figuféa) Comme Tully le
décrit dans l'article de 1996 (lly et al. 1996, il est possible de caractériser I'ajustement exponentiel
du disque par deux parametres : la brillance de surface ceptralela longueur d’échelle.

Il est impératif de bien ajuster le disque lors de I'étude de la brillance dacgudfune galaxie et
en particulier pour notre programme qui s’est appliqué a faire de longs wepEuse pour récupérer
un maximum de lumiére loin du centre de la galaxie. A cet endroit, la compétitioaresefentre la
contribution de la galaxie et celle du ciel. Un ajustement judicieux permettraxtirapelation de la
valeur de brillance de surface au rayograce aux deux parametregeta (Tully et al. 1994.

Pourn longueur d’écheller/a = n, la surface de brillance passe a:

—25loge™"™ = 1.086n

d’ou la possibilité de spécifier un nombre de longueur d’échelle entes 11, ,

An = (tg,,,, — p0)/1.086

Magnitude asymptotique

Pour I'extraction de la magnitude totale, nous n’avons besoin que de la nadgasymptotique
qui correspond a la valeur vers laquelle tend les magnitudes des dsris@photes. Nous tragons
cette droite. On retrouve a nouveau le tracé des raybpstsy et Rgy ainsi que la valeur de leurs
magnitudes associées, mso et msg.

Rappel :
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mgo = Myor + 0.242
mso = Myot + 0.753
mog = Myot + 1.747

8.7 Comparaison

Dans la section sur la photométrie des étoiles standards, nous avons in&adahérence des
mesures. Pourtant la comparaison de nos données avec celles optarCesell (figure3.9), montre
que les magnitudes que nous calculons sont toujours en moyenne plus pktitsesllons voir a la
fin du chapitre sur Archangel que des tests ont été faits sur le calcuhtigliaitude asymptotique par
Archangel. Cette différence reste a ce jour inexpliquée et devra égetedaine étude future.

TABLE 8.3 — Comparaison avec les données publiées par le groupe de Corivelisitn

PGCO0001160 PGC0003572 PGC0008673

magnitude pause longue (300 sec)1.09 + 0.03
magnitude pause courte (30 sec) 11.12 +0.03
11.23 4+ 0.02

magnitude Cornell

10.69 £ 0.02
10.76 £ 0.02
10.76 £ 0.02

12.15 £0.07

12.34 £0.07

TABLE 8.4 — Comparaison galaxies de la nuit du 20 mars 2007 avec Cornell

PGC

Mhrchangel

Mecornell

0029727
0029898
0029993
0030308
0030716
0031761
0031875
0031995

12.73 £0.02
12.42 £0.03
10.51 £0.04
9.63 £ 0.02
12.23 £0.04
11.52 £0.07
11.81 £ 0.06
11.32 £0.02

12.71 £ 0.06
12.66 £ 0.04
10.67 £ 0.04
9.75 £0.05
12.43 £0.03
11.61
11.86 £+ 0.06
11.56 £+ 0.02
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8.7. COMPARAISON
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Chapitre 9

Echantillons

Nous arrivons maintenant dans la partie ou nous allons décrire lesdiffé&chantillons observés
par le programme COSFLOS. Il s'agit de quatre échantillons principaux:dd) I'étalonnage de la
luminosity-linewidth, (2) un échantillon haute densité locale, (3) un échantiliguiuk faible densité
a plus grande échelle, (4) I'étalonnage des supernovee de type la.

Pour chaque échantillon, il existe des critéres de sélection communs. Tesigaaxies sélec-
tionnées sont de type plus tardif que Sa (incluses) et ayant une inclingasaapport a la ligne de
visée d’au moains 45°. Pour plus de détail sur la sélection, voir le chapitr@ngu

9.1 Catalogue v3k

Le nom v3k vient de : vitesse 3000 km/s. C’est I'échantillon (2) de haute densité dans 'univers
local. Il est le résultat de plusieurs années d’effort de la collaborgtion obtenir une carte compléte
du volume local contenant le super amas local avec pour limite v<3000 kni/g §nd Fisher 198)
Pour éviter le biais de Malmquist, une coupure en magnitude.a= -21 est réalisée dans 2MASS. La
figure9.1(a)montre la distribution en vitesse des 1500 galaxies composant ce catalegugapbhes
présentés en figuré&s2 et9.3ne contiennent que les galaxies ayant une erreur sur la largeur de la ra
HI inférieure a 20 km/s. Tous les profils confus et non détectés ont éliésdrrs de I'analyse.

9.2 Catalogue PSCz

C’est un échantillon de plus faible densité spatiale mais permettant d’atteinerglus grande
échelle (3). Il provient des sources issues du IRAS Point SourtadgaRedshift (PSCz)Jaunders
et al. 2000. Nous appellerons par la suite cet échantillon PSCz par commodité. Le ahdimi-
ter I'échantillon a 6000 km/s (figur@.1(b) vient de différentes raisons. A une telle distance (fi-
gure 9.1(b), notre super amas est pratiquement entierement englobé. En effefples structu-
tures comme les amas Centaurus, Hydra et Norma ou le filament Perseesdoista des distances
moindres. C’est également a cette limite que le rapport signal sur bruitdesvations en HI com-
mencent & se dégrader pour le GBT et Parkes. Nous présentonsitautisirdeslog Wy et demas;
sur les figure®.2et9.3
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FIGURE 9.1 — Histogramme de la distribution des vitesses pour le cataldfiue-21, v3k, et du
catalogue PSCz
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FIGURE 9.3 — Histogramme de la distribution de m21 pour les galaxies ayant une m&guazec
une erreur < 20 km/s pour v3k (a) et PSCz (b)

9.3 Etalonnage de la LLW

Cette calibration de la relation de TF se divise elle-méme en deux parties : lagidatpoint
Zéro.

Point zéro

La calibration du point zéro sert a ancrer la LLW aux faibles distandaegt des galaxies dont on
connait déja la distance par I'intermédiaire d'autres méthodes de calphiéjdés, TRGB). Les dis-
tances précises de 40 galaxies sont connues, basées sur deatasedu télescope spatial Hubble
de Céphéides ou de la luminosité des étoiles appartenant a I'extrémité dedlaebdais géantes rouges
(traduction de Tip of Red Giant Branch=TRGB). La figard(a)illustre cette intercomparaison entre
les différentes méthodes.

Pente

Il s’agit de 375 galaxies réparties dans 13 amas (dont Antlia) avecistesices comprises entre
15 et 100 Mpc. Pour annuler le biais de Malmquigtl{y and Pierce 2000plutét que de le corriger
comme Giovanelli et al§iovanelli et al. 199), il est nécessaire d’avoir une bonne connaissance de la
complétude de nos amas (plus de détails disponibles dans le cHap#reUn patron (template) est
ensuite créé en combinant les amas un a un (voir figutéh). Les amas ont I'avantage d’avoir des
galaxies que I'on peut considérer comme étant toutes a la méme distanceuidatiesnent un seul
amas est trop pauvre en galaxies pour les statistiques. C’est pour titeqae plusieurs amas sont
utilisés.
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FIGURE 9.4 — (a) Intercomparaisons pour s'assurer que les différentes noftlyaes de calcul des
distances possédent toutes le méme point zéro. TRGB vs Céphéideés: rarges ; SBF vs Cé-
phéides : cercles verts ; Luminosité-largeur de raie vs Céphéides oB Ti&ngles bleus, ou cercles
ouverts noirs si les magnitudes viennent de 2MASSI( et al. 2009. (b) Template de la relation
Luminosité-largeur de raie basé sur 155 galaxies de 5 amas et un poibeaérsur 24 galaxiesi(!ly
and Pierce 2000

9.4 Supernovee la

syrn 2

C’est un échantillon de 84 galaxies hbétes de SNla ayant des proprideaies a la LLW. La
statistique étant plus faible, la limite en distance est portée a 10000 km/s. Lsthcit@e faire le
lien entre la LLW et la méthode des SNla qui est une méthode permettant eeldsiimesures de
distances a plus grande échelle (chaiti3.



Chapitre 10

’amas de galaxies Antlia

L'amas de galaxies étudié dans ce chapitre est situé sur la volte célestta damstellation
d’Antlia. Etablie par Nicolas-Louis de Lacaille en 1752 afin de remplir unedéesiéres zones du
ciel austral sans dénomination, elle prit le nom de Machine pneumatiqueoenébr de Robert Boyle
inventeur de la pompe a air. Nous utiliserons le nom latin dans la suite de cette f@ta. Il s'agit
d’'un des 13 amas retenus pour calibrer la pente de la LLW (voir chapé&cggent). Ce petit amas a
été étudié au début des années 80 par Sandage, Huchra et Getlerg and Geller 1992lIs I'ont
défini comme étant un joli petit amas proche de Bautz-Morgan typ&ilh{age 197)5Ce dernier ne
doit pas étre confondu par le groupe Antlia défini par Tullyl(y 1982 comme le groupe numéro 8
de la classification dee Vaucouleurs 197 petit groupe du super amas local.

10.1 Sélection
La définition de I'appartenance physique d’'une galaxie a un groupe pes un exercice facile.

Le premier a avoir créé des catalogues de groupes de galaxies esiooears en 19650¢ Vau-
couleurs G. 196p Il définit les groupes de galaxies a 'aide de la distribution de surdezBitgur
le ciel, des vitesses de récession et de I'aspect morphologique aindeguragnitudes des candi-
dates. Les premiéres méthodes trois dimensions d’analyse de groweetagri 1979/ aturel 197)
et 1980 {ully 1980). A ces méthodes hiérarchiques, il faut ajouter I'apparition en 1982edautre
méthode développée par HuchiauChra and Geller 1992 méthode de percolation ddends of
friends (fof) Nous allons maintenant décrire ces deux méthodes.

Description de la méthode de percolation

Soit une galaxie indexée Elle va fusionner avec un compagngsi la projection de leur sépa-
ration D;; est inférieure a une séparation limitg;,,,, et si leurs différences de vitesse le long de la
ligne de visé€;; est inférieure &/7;,,. Ce processus est itéré sur tous les compagnusqu’a ce
que le programme ne trouve plus de compagnon. Comment chyjsiret Vi;,,, ?

Dy, doit tenir compte du fait qu'il y a une perte des galaxies faiblement lumineugeande dis-
tance. Il faut donc introduire dans le calcul Bg,,, la fonction de luminosité de Schechtérqiechter
1976 :

B(M)dM = (0.41n10)@*1004M =M@+ ) (—100~4<M M >) dM (10.1)
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FIGURE 10.1 — Mosaique du ciel dans la région d’Antlia. En rouge, les candidatdedipour la TF.
Echelle : 1cm = 30 arcmin

avec pour les valeurs les plus récentes du catalogue anglo-austratiegree-Field” 2dF1 portant
sur un échantillon de 221000 galaxiesr¢ton et al. 200) pourQy = 0.3, = 0.7 etHy = 100
km.s™ . Mpc™!:

o M*=-19.65+0.02,« = -1.0540.02,$*=0.0213:0.0002 K.Mpc 3 ,

alors que le relevé américain du Sloan Digital Sky Sunéyii{ton et al. 200)3 ou SDSS portant
sur 145000 galaxies est |égerement différent :

eM*=-20.44+0.01,a = -1.054+0.01,$*=0.0149-0.0004 K.Mpc—3

Il est possible d’écrire :

Diim = kDo
avec
M ayan ]
- [
ou

v
Mlim = Myijm — 25 — 510g(F0)
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v + V5

M;; = myjm — 25 — 5log [< ZQHOJ)]

oumy;, estla magnitude de complétude de I'échantillon &t vitesse de référence (1000 km/s).
Vo = 600kms—! et Dy = 0.52Mpc d’aprés (Garcia 199}

Description de la méthode hiérarchique

Prenons N galaxies. A chaque étape, deux objets fusionnent pouermdam nouvel objet. Aprés
N-1 étapes, il ne reste donc qu’un seul objet qui contient tous lessaslity a eu fusion a chaque
fois. Le critére de fusion choisi par Tully est la force de gravité entrddes galaxies. Garciaarcia
19993 afait le choix d'utiliser la densité lumineuse :

L; + Lj
4

Pij =
ou D;; est la distance entre deux galaxies ayant pour luminosités respectiges ;.

Les tests effectués par GarciaZcia 199pont montré que cette méthode donne en moyenne des
groupes plus petits que la méthode de percolation.

10.1.1 Selection d’apres I'algorithme de LEDA

La premiére sélection se fait grace a I'algorithme de LEDA, développé iluetgges années par
P. Prugniel et qui se base sur les méthodes décrites précédemmensuBlesgvitesses radiales et
les coordonnées au-dessus d’une magnitude limite doddge{ —21, 2MASS survey (arrett et al.
2000), notre échantillon va subir une premiéere sélection en vitesse en utilisantHadeélécrite par
Golev & Prugniel Golev and Prugniel 19938Cette sélection est illustrée par le passage de la figure
10.2(a)a10.2(b)

10.1.2 Sélection des spirales

On a vu que la premiére sélection était délicate dans le choix de I'apparéenanmon d’'une
candidate & un amas. On arrive maintenant a une seconde difficultép®oair utiliser la relation
de Tully-Fisher, il faut pouvoir étre capable de mesurer la raie atomiquddis un souci d’efficacité
de temps de télescope, il est évident que nous allons chercher a sélecties candidates possédant
du HI. C’est la gu'intervient la difficulté, car nous voulons des galag@m#enant du HI, mais nous
ne voulons pas biaiser notre échantillon en ne choisissant que les tygesadiees ne comportant
gqu’'une énorme quantité de HI. En effet, Malmquist a montré en 1920 queuwméchantillon on a
une plus grande proportion d’objet intrinséquement plus lumineuxidyémagnitude absolue “de-
vinée” par la TF par exemple). La magnitude absolue moyenne n’est dsid mais inférieure a
My ce qui fait qu’on sous-estime la distance. Pour éviter le biais de Malmquisstraiégie établie
par Tully (Tully and Pierce 200)) est de sélectionner plus de galaxies faiblement lumineuses.

On ne sélectionne pas toutes les galaxies elliptiques qui ne comportent plhsLdesélection
devient délicate lorsque I'on se trouve a la limite early-type, late-type. Lest8p ne fournissent pas
des spectres de HI d’'une qualité suffisante et on peut donc les mettéeédd.es types plus tardifs
que SO0 ont suffisamment de HI pour étre observés et détectés avestiemints utilisés.
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FIGURE 10.2 — Différentes étapes de sélection de galaxies candidates pour lard&fially-Fisher

Cette sélection est illustrée par le passage de la figQra(b)a 10.2(c) On peut voir que la
sélection a surtout eu lieu au centre de 'amas ou se trouve la plus fortentraton d’elliptiques.

10.1.3 Sélection des candidates finales

Il reste une derniére sélection a faire. Une sélection de bon sengdi'aboe galaxie ayant une
étoile trés brillante au premier plan ne pourra pas nous donner une éntdengirique satisfaisante ;
une galaxie avec un compagnon nous donnera quant a elle un profdlldé gt donc totalement
erroné sur I'information de la largeur de la raie HI réelle de la galaxie. @heeson plugphysique
ensuite : pour étre sensible a I'effet Doppler di a la rotation de la galaXajtique cette derniére
ait une certaine inclinaison par rapport a la ligne de visée. Nous gacetias ayant une inclinaison
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FIGURE 10.3 — Les 18 galaxies sélectionnées de 'amas Antlia

comprise entre 45 et 90°.

La sélection finale (figur&0.2(d) permet de conserver des galaxies :
1. appartenant physiquement a I'amas
2. contenant du HI (détermination morphologique)

3. suffisamment isolées dans le ciel pour pouvoir étre observées sankese beam d’'un radio
télescope

4. avec une inclinaison supérieure a 45°.

10.2 Données Hi

Dans un premier temps nous allons présenter les résultats obtenus patiel&lpde ce travail.
Sur les 18 galaxies sélectionnées, nous avons réussi a avoir desspecr 15 d’entre elles. Parfois
il existe plusieurs spectres pour une galaxi&(C3071Y, parfois le signal est trop faible et d’'une
qualité insuffisante pour la mesure des distaneés{3113).

Nous rappelons qu’un spectre avec une qualité suffisante pour lagntEsudistances est un profil
ayant une erreur sur la mesure de sa largeur inférieure a 20 km/s.sSL8 tandidates, deux n’ont
pas eu de détection et une posséde un profil pollué par un compagmuareyvitesse inconnue. Sur
les 15 galaxies restantes, 2 ont une qualité insuffisante pour étre utileséksguite. Parmi les 13
galaxies possédant au moins un spectre de qualité suffisante, 2 onti@speovenant de différents
radiotélescopes et 2 en possedent 2. Le tableau récapitulatif estidlsparl0.1



TABLE 10.1 — Résultats des mesures des profils HI des galaxies d’Antlia (exti@iROg

8¢T

PGC Name/Profile  Sourcel  Tell Vhell Wm501 Wcm501 Wmx1 e W1 Fluxl 8durc Tel2 Vhel2 Wm502 Wcm502 Wmx2 e W2 Flux2
— — — km/s km/s km/s km/s km/s Jy.km/s — — km/s km/s km/s km/s km/s Jy.km/s
0029727  1C2556 ctf2009 GBT 2503 228 223 214 9 8.48
0029895  1C2558 tmc2006  Nanc 2614 175 163 154 20 10.07
0029898  1C2559 tmc2006  Nanc 2990 273 265 256 17 5.13
0029993  1C2560 ctf2009 GBT 2924 393 386 377 8 48.31 tmc2006 cNan 2923 392 383 374 10 43.63
0030308 AGC27067 shg2005 GB140 2896 430 424 415 19 19.57
0030498 NGC3241 tmc2006  Nanc 3019 409 400 391 15 13.04
0030716 E375-026 ctf2009 GBT 3126 352 345 336 14 7.50 shg20@B140 3136 337 331 322 19 8.92
0031053 NGC3258C ctf2009 GBT 2561 208 203 194 17 1.27
0031094 NGC3258D tmc2006  Nanc 2480 241 228 219 20 3.80
0031131 NGC3258E ctf2009 GBT 3131 324 314 30 1.42
0031273 NGC3281D ctf2009 GBT 2643 270 264 255 16 2.89
0031761 NGC3347A ctf2009 GBT 2777 336 330 321 9 13.19 tmc2006ancN 2808 343 334 325 15 11.64
0031875 NGC3347B tmc2006  Nanc 3187 350 336 327 20 8.68
0031995 E318-004 ctf2009 GBT 2934 400 393 384 11 8.40 tmc2006ancN 2936 395 386 377 17 12.90
0083248 P0083248 ctf2009 GBT 2710 344 338 38 2.67
PGC Name/Profile  Source3  Tel3 Vhel3 Wm503 Wcm503 Wmx3 e W3  Flux3
— — — km/s km/s km/s km/s km/s Jy.km/s
0029993  1C002560 ksk2004  PAKS 2924 397 386 377 13 58.87
0030716 E375-026 tmc2006 Nanc 3123 352 343 334 19 5.74

PGC= numéro PGC ; Name/Profile= nom courant; Source(1,2,8)yc8ale 'information HI; Tel(1,2,3)=Télescope/recepteur ; Vhal@)=Vitesse héliocentrique ;
Wm50(1,2,3)=Largeur de la raie & 50% du flux moyen ; Wem50(J52&geur de la raie a 50% du flux moyen corrigé du décalage versideeret de la largeur de la résolution
spectrale ; Wmx(1,2,3)=Largeur de la raie approximativement é@ste maximum de rotation, non corrigé de I'inclinaison (vide si I'erreu20 km/s) ; e_W(1,2,3)=erreur

sur la mesure de la largeur de la raie ; Flux(1,2,3)=flux de la raie Hl

VITLNY S3IXVIVO 3d SYNV.T 0T FHLIdVHO
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TABLE 10.2 — Résultats des mesures de la photométrie des galaxies d’Antlia.

PGC Name/Photom Survey Exp m_tot e_m SBO alpha bl/a PA  a80 SB80 ae SBe a20 SB20 C82
— — sec  mag mag maghs arcsec — deg arcsec maglas arcsec mag/&s arcsec mag/ds —
0029727  1C2556 h 200 12,73 0.03 20.31 16.5 052 11 52 22.93 30 2.142 13 21.31 4.1
0029895  1C2558 d 10 1293 0.08 - - 059 17 - - - - - - -
0029898 1C2559 h 200 12.15 0.02 19.02 11.9 042 119 34 22.32 16 20.48 7 19.44 4.9
0029993  1C2560 h 200 1051 0.03 18.63 22.8 045 126 76 22.19 42 20.52 13 19.26 5.8
0030308 AGC27067 h 200 9.63 0.02 18.69 28.7 0.69 33 83 21.62 45 20.33 16 19.18 5.2
0030498 NGC3241 d 10 10.77 0.10 - - 0.54 123 - - - - - - -
0030716 E375-026 h 200 12.23 0.03 18.29 13.8 0.17 121 53 22.1630 20.37 14 19.49 3.8
0031053 NGC3258C d 10 1263 0.08 - - 0.66 47 - - - - - - -
0031094 NGC3258D d 10 11.98 0.06 - - 0.59 10 - - - - - - -
0031273 NGC3281D c - 1257 0.03 - - 0.23 159 - - - - - - -
0031761 NGC3347A h 200 1152 0.07 15.79 9.4 0.24 98 52 21.38 35 20.09 14 19.57 3.7
0031875 NGC3347B h 200 1181 0.02 19.23 23.3 0.26 4 79 22.17 46 21.23 19 20.62 4.2
0031995 E318-004 h 200 11.32 0.03 16.04 14.1 0.21 150 67 21.1541 20.17 17 19.60 3.9

PGC= numéro PGC; Name/Profile= nom courant; Survey= progradmhservation : h= Hawaii, c=Cornel5(ringob et al. 2007 d=DENIS @aturel et al. 2003t

(Epchtein et al. 1997 Exp=temps d’exposition ; m_tot=magnitude totale asymptotique ; e_mniitucks sur la magnitude totale ; SBO= Brillance de surface centrale
extrapolée ; alpha= longueur d’échelle du disque exponentiel ; b/peragu petit et du grand axe ; PA= Position Angle de I'est au nord ; @8@n du grand axe contenant
80% de la lumiére ; SB80=brillance de surface au rayon a80 ; ae =taygrand axe contenant 50% de la lumiére ; SBe=brillance de surfaesg@ua50 ; a20=rayon du grand
axe contenant 20% de la lumiere ; SB20=brillance de surface au r@@grC82=index de concentration a80/a20 : rapport du rayon corit8@&nde la lumiere avec le rayon
contenant 20% de la lumiére
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10.3 Données photométriques

Nous présentons dans cette section les images des 8 galaxies de I'amas Bs#fieces avec
'UH 2.2 m. Les figures présentées sont les résultats obtenus par lesesontodifiées d’Archangel.
On peut voir en haut a gauche I'image brute réduite, en haut a droitefiaffe modifié des isophotes
et en dessous, la brillance de surface et la growthcurve. Ayant eosrenains des spectres de Hl
d’une qualité suffisante pour la mesure des distances pour 13 galaies %8 retenues initialement,
il nous a fallu compléter les données photométriques par la littérature. Nons souvé des données
photométriques provenant de la base de données de I'université dellG8pringob et al. 200)7et
aussi du programme d’observation DENFSa{urel et al. 2003t (Epchtein et al. 1997

La description détaillée des graphes a été faite en se@fiohe tableaul0.2résume les résultats
sur les données photométriques.

10.4 Analyse

La synthése des différentes mesures est reportée dans le tabl&asi une galaxie posséde plu-
sieurs profils HI, ils ont tous été exploités. N galaxies appartenant a un@enaet de réduire I'erreur
d’'un facteury/ N puisque toutes les galaxies sont supposées étre a la méme distance.

En effet, soit N le nombre de galaxies de mon amaglatdistance moyenne. On peut écrire :
- 1
d=+ Z d; (10.2)

que 'on peut écrire :
N°o3=> o} (10.3)

Comme les galaxies sont supposées étre toutes a la méme distance, nousavens = o; = o.
L'équation précédente s’écrit donc :

No2
c’est-a-dire : -

Pour Antlia, on trouvel = 35 + 5 Mpc. A partir de 13, il est possible de calculer les vitesses
particuliéres du viriel de 'amas par la formule :

Vyir = Vobs — HOJ (106)
c’est ce qui permet ensuite de calculer la masse de I'amas.
L'autre vitesse que I'on peut calculer est la vitesse particuliére de I'aarasld flot de Hubble :

Upee = Vobs — HOCZ (10.7)

pour 'amas d’Antlia, nous obtenong,. = 285+ 21 km/s en prenani,,; = 2861 km/s etd = 35
Mpc.
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TABLE 10.3 — Résultats des mesures des galaxies d’Antlia.

PGC R.A(®) Voo Ab It Wg, MpPE - W, MphE Wy, Mk
L b,i,k b,k b,ik

Nom decl. b/a inclinaison ErTWp, IT1 erTWp, IT2 errwp, IT3

29727 101237.6 2503 0.238 12.73 223 -20.75

1C2556 -344344 052 59 9 12.26

29895 1014441 2614 0.197 12.93 163 -19.56

1C2558 -342019 059 54 20 12.54

29898 1014454 2990 0.190 12.42 265 -21.15

1C2559 340332 0.42 65 17 11.90

29993 1016 18.7 2924 0.189 1051 386 2271 383 -22.67 386 7122

1C2560 -333350 0.5 63 8 10.01 10 10.01 13 10.01

30308 1021351 2896 0.212 9.63 424 -23.60

NGC3223 -341601  0.69 46 19 9.21

30498%) 1024 16.9 3019 0.159 10.92 400 -23.26

NGC3241 -322857 084 57 15 10.54

30716 1027025 3126 0.137 12.23 345 -21.81 331 -21.66 343 7921

E375-026 361341 0.17 80 14 11.41 19 11.42 19 11.41

31053%) 103124.1 2561 0.188 12.63 203 -20.87

NGC3258C -351314  0.66 49 17 12.29

31094%) 103155.7 2480 0.186 11.77 228 -21.03

NGC3258D -352435  0.59 54 20 11.60

312739 103419.0 2643 0.163 1257 264 -20.89

NGC3281D -342412 0.23 77 16 11.88

31761 104020.6 2777 0.141 1152 330 -21.85 334 -21.90

NGC3347A -362440 0.24 76 9 10.96 15 10.96

31875 104159.8 3187 0.142 11.81 336 -21.76

NGC3347B -365607  0.26 75 20 11.08

31995 104350.5 2934 0.125 11.32 393 -22.27 386 -22.21

E318-004 381548 0.21 78 11 10.47 17 10.48

PGC= numéro PGC ; Nom= nom courant; (a) R.A. et decl sont eBQZeic em km/s ;A% d’aprés Gehlegel et al.
1999 ; (b) données photométriqgues DENF(urel et al. 200@t (Epchtein et al. 1997 (c) valeur trouvée avec
ARCHANGEL ; (d) donnée photométrique provenant de la base deédsnie I'université de Cornelspringob et al.

2007)
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Antlia cluster photometry
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FIGURE 10.13 — Magnitude apparente | en fonction du Iogwg pour I'amas d’Antlia. A gauche
en utilisant seulement les données photomeétriques venant de nos tibsergaa droite 'ensemble
de I'échantillon. On voit que la déviation standard augmente, phénomébpaipeanent di a la moins
bonne maitrise des données.

La figure10.13(b)est le template de la relation en bande | pour I'amas d’Antlia. Pour calibrer la
relation, il faut maintenant faire le méme travail sur les autres amas qui &oritsddans le chapitre
9.4 afin d’'améliorer la statistique.
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TABLE 10.4 — Distances pour 'amas d’Antlia.

PGC distance (Mpc)
0029727 37.7+4.9
0029895 28 + 10
0029898 38.7+6.3
0029993 30.1+2.4
0029993 29.7 £ 2.6
0029993 30.1+£3.1
0030308 35.3+5.8
0030498 41.5+8.2
0030716 40.7 + 4.3
0030716 38.3+£5.2
0030716 40.3 +5.4
0031053 40 + 12
0031094 31.5+8.7
0031273 34.0 £6.3
0031761 299+ 2.8
0031761 30.5+ 3.9
0031875 35.9 £4.7
0031995 34.3£2.7

0031995 33.4+3.7




Chapitre 11

Corrections et propagations des erreurs

Nous allons maintenant montrer les différentes sources d’erreuriblessst les répercussions
gu’elles peuvent avoir les unes sur les autres et donc sur le résusthtiéia calculs des distances
et des vitesses particuliéres. Pour illustrer ceci, nous allons utiliser uaieggomme exemple :
PGC31995.

11.1 Inclinaison

La premiére source d’erreur traitée est I'inclinaison de la galaxie étudig¢e.vu au chapitré.3
que la largeur de la raie HI nous permet d'obtenir la vitesse de rotation dddsigobservée a un
angle prés. Cet angle est donc l'inclinaison de la galaxie observéaaort a la ligne de visée. On
I'appellei.

Il est possible de détermineérgrace a I'étude photométrique de la galaxie comme on I'a vu au

chapitre8.7:
i=cos™! (b>
a

Une galaxie se présentant de face a I'observateur verra son téafgégal a 1 ce qui donne un angle
1 de zéro. Le chapitre sur 'amas d’Antlia et plus particulierement la sectiola sélection des can-
didates montrent que nous ne gardons que les galaxies ayant uri aagipris entre 45 et 90°.

La largeur de la raie HI écritE/};i dans la relation de Tully-Fisher du chapif&.3s’écrit alors :

11.2 Extinction

La deuxiéme source d’erreur peut étre décomposée en trois contribbtendistinctes mais qui
ont a chaque fois la méme incidence : une galaxie moins lumineuse que poévparle d’extinc-
tion. La premiere cause d’extinction est due a notre propre galaxie, Jaedee a I'inclinaison de la
galaxie observée et enfin une troisieme correction est a signaler : écttons due a I'expansion de
l'univers.
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FIGURE 11.1 — Représentation du ciel vu par IRAS (image a 40X), créée par Schlegel, Finkbeiner
& Davis (1998).

11.2.1 Extinction due a la Galaxie

Méme si le Soleil, et donc la Terre, se trouvent en périphérie de la Votédgits n’en restent pas
moins des composants de la Galaxie entouré des autres composants comme¢ |l gaassiere. Ceci
entraine donc le fait que la lumiére qui nous parvient sur Terre a été égérau rapport au signal qui
a été émis. C'est I'extinction galactique.

En 1998, David Schlegel et ses collaborateurs ont utilisé les résultatsisiens spatiales IRAS
et COBE pour fabriquer une carte de I'ensemble du ciel &&0@ermettant une estimation du rou-
gissement du signal. Etant donné que les émissions diffuses dans dlirgeasont une mesure directe
de la colonne de densité de la poussiére interstellaire, cette carte petili6&e comme une mesure
de I'extinction des objets extragalactiques{ilegel et al. 1993

Soit Ff le flux émis par la source, &t le flux recu par I'observateur, affaibli par I'extinction sur
la distancel., on écrit :

Fy=F)eT (11.1)
ou

T="ngT a’ L (11.2)
est appelé "profondeur optique” (sans dimension) ayecm—3) le nombre de grains par unité de

volume eta le rayon des grains. L'extinction en magnitude sera :

FO
A(N) = 2.5 log (FA> =1.086 7 (11.3)
A

Lors du calcul de I'extinction en magnitude, les auteurs font I’hypothasdaydistribution de la
taille des grains de poussiére est la méme partout. lls utilisent donc la relatianteuCardelli et al.



11.2. EXTINCTION 147

1989 :
A(V)
—— _~x31= 11.4
BB -V) 3.1 =Ry (11.4)
La relation de I'extinction en bande V et en bande de longueur d’arslécrit :
AN b(x)

AV = a(x) Ry (11.5)

En bande, toujours d’aprés Cardelliz(um~—!) = 1.11, a(x) = 0.6800 etb(z) = —0.6239.
Donc A% = 0.479 A(V)

La correction a apporter a la magnitude apparente observée en bamdedbacAb = 0.479 A(V)
avec la valeurA(V) obtenue du travail de Schlegel disponible en ligne sur le sitelEB?'. La
magnitude apparente sera donc plus faible et s'écrira :

mb =my — AY

Intéressons-nous maintenant a la deuxiéme source d’extinction : celéeldhuginaison par rap-
port a la ligne de visée de la galaxie observée.

11.2.2 Extinction due a I'inclinaison de la galaxie observée

On a vu que I'angle sous lequel était observée la galaxie étudiée nomsaappn facteur de cor-
rection sur la largeur de la raie a 21 cm. |l va également nécessiter ureetanm sur la magnitude
apparente. Dans I'étude réalisée sur I'extinction dans les galaxies spaal@ully et ses collabora-
teurs (Tully et al. 1999, la formule empirique suivante est adoptée pour décrire cette extinction :

§ = log(5) (11.6)
avec) le filtre utilisé, eta etb le grand et petit axe.
Cette étude portait sur un échantillon de galaxies spirales réparties enuteéhantillon appartenant
a Ursa-Major, bien défini et étudié photométriguement dans un précgdpier (ully et al. 1999
et un second provenant de Pisces en complément de celui d’'Ursa oejpernier ne comportant
pas suffisamment de galaxies trés lumineuses. Or les travatodenelli et al. 199%ont montré
que l'extinction pouvait étre fonction de la luminosité. Au final, Tully et ses boltateurs se sont
retrouvés avec 87 galaxies observées en 4 bandes différentebr(83do RI Cousins et un filtre K)
réparties ainsi : 53 spirales dans UMa ave2! < M;’ﬁ < —19 et 34 spirales dans Pisces avec

—25 < MY < —21.
lls ont montré aprés I'analyse de diagramme Couleur-magnitude que Iesi;egaebmech(’f“ <

—23 mag ont une extinction tres forte tandis que les galaxies Mkﬁ > —20 mag une extinction
négligeable.

Les auteurs utilisent alors les travaux décrits dans l'article de Giovageili/énelli et al. 199)
et de leurs résultats pour exprimgen fonction de la magnitude absolue, pour finalement écrire par
I'intermédiaire de la relation de Tully-Fisher :

v = a+ Blog W} — 2.5) (21.7)

1. http ://irsa.ipac.caltech.edu/applications/DUST/
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relation permettant de relier directemetit et W7,.
En bande | : 4
vr = 0.92 + 1.63(log Wk — 2.5) (11.8)

Il faut noter que la formule empiriquel.6 est utilisée pade Vaucouleurs et al. 19%dans le
Third Reference Catalogueais que dans ce caggest décrit comme un paramétre dépendant du type
morphologique des galaxies. Un maximum aygc= 1.5 pour lesS. qui diminue &yg = 1.0 pour
les typesS, et S,,.

A% s’écrit finalement :

§ = [0:92+ 1.63(10g W — 2.5)] log () (11.9)

La magnitude apparente s’écrit maintenant :

bi _ b i

11.2.3 k-correction

L'expansion de l'univers impliqgue que les sources observées aaditeredshifts sont échan-
tillonnées a différentes longueurs d’ondes. La transformation entrerigadorrs d’ondes observées
et au repos est connue sous le nonfdeorrection Humason et al. 1956

Si la source est a un redshiftalors sa luminosité est reliée au flux paio@g et al. 200p:

4nD?
142
Pour notre échantillon en bandeA’; < 0.04 (Tully, Shaya, Karachentsev, Courtois, Kocevski,

Rizzi, and Peel 2008
La magnitude apparente s’écrit finalement :

Ly(ve) = fu(vo) (11.10)

bk _ b i k
my" =myp — Ap — Ap — Aj

11.3 Propagation des erreurs

Prenons le cas de PGC0031995. Cette galaxie possede une étude ptiquemngaitrisée de bout
en bout : de I'observation a la mesure. Appliquons une erreur de 2%a snesure de I'angle d’in-
clinaisoni par rapport a la ligne de visée. Cette erreur tout a fait envisageabke négsrcuter sur
le calcul de la largeur de la raie HI, et donc sur le calcul de la magnitudmm:M}“’k ainsi que
sur le calcul de I'extinction due a I'inclinaisodi; et donc de la magnitude apparente corrigé}é’k.
Nous donnons les différentes valeurs dans le tabldaiiet nous voyons les énormes erreurs sur les
résultats des calculs des distances et des vitesses particuliéres. éimalerb% sur I'anglé donne
une erreur de 30% sur les distances. On voit bien la I'importance d’é@mé&nesment rigoureux sur la
mesure de cet anglgdu rapport b/a en fait). Ceci explique en parti le fait que la dispersigmante
sur la figurel0.13(b)par rapport a celle de la figufid.13(a) En effet, les rapports b/a n’ont pas pu
tous étre remesurés par Archangel et nous n’avons donc pas kemt#@trise des données photomé-
triques issues de la litérature.
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TABLE 11.1 — Erreurs sur PGC31995, une galaxie sans difficulté d’analyse.

. ; bk bk
i Wg  m; M, d v
degré km/s mag mag Mpe  km/s

76 424 1041 -21.99 30 336
78 409 1045 -22.34 36 357
80 395 1049 -22.69 42 378

i=inclinaison ;W ;=largeur de raie HI corrigée de I’inclinaisoml}’i’k:magnitude apparente corrigéM}”i’k:magnitude

absolue gd=distance p=vitesse particuliere
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Conclusion

Les travaux présentés dans cette thése font partie d’'un projet a lang tgri étudie la cos-
mographie. La cosmographie est la description des structures de gaaléess mouvements hors
expansion. Lorsque je suis arrivé en Octobre 2007 suite a un changdesujet de these, le nou-
veau parametre pour la mesure duliH),so venait d’étre mis au point. Les mesures nécessaires pour
démontrer la robustesse du parametre étaient a réaliser. De nouvelliestibas devaient également
avoir lieu pour compléter les différents échantillons et j'ai donc pu utilissrréggulierement le GBT
pendant les deux premiéres années de mathése et effectuer une nmgsistralie au radiotélescope
de Parkes. L'avenir du projet pour la partie HI se situe maintenant asvé@kegrands interférometres
comme ASKAP qui vont fournir des centaines de milliers de spectres (altasjqurd’hui nous en
avons collecté un peu plus de 15 000).

Pour la photométrie, la période 2006-2010 était le moment idéal pour testajidelale pho-
tométrie ARCHANGEL sur des échantillons importants en attendant PANSTARREs centaines
de milliers d'images bient6t disponibles. Méme si les travaux effectués intdigue les magnitudes
calculées par ARCHANGEL semblent trop faibles par rapport a cellesaiypg de Cornell, ce logi-
ciel posséde des capacités trés puissantes et cette étude mérite d'Efugvmu

Les travaux menés dans le HI nous apportent des renseignementgeésdencomparaison entre
le parametréV 5, choisi par I'équipe de Cornell et les mesui&s, tend a montrer que le choix de
ce parameétre n'est pas judicieux mais Gug;sy semble plus approprié. A partir de ce constat, nous
avons choisi de développer notre propre algorithme dérivé glg, mais en redéfinissant la fagon de
choisir les bornes de la raie HI. Ce nouveau parani&lyg, a été mesuré pour plus de 15 000 profils
et les résultats sont disponibles dang\leDigital Catalog de EDD. Fort de cet énorme échantillon
(le plus important a ce jour), nous avons pu comparer notre nouveameae aux autres déja exis-
tants. Les résultats montrent la cohérence du choix de cette méthode sgilpa®ux points forts :
le premier vient de ce que la largeur de la raie est calculée a 50% du flux mmlarpermet de
s'affranchir des effets dus a la grande variété dans le profil deslpicse Hl. Le deuxiéme point fort
est la nouvelle méthode de la définition de la fenétre d’intégration pour lel caldlux moyen. Le
fait de s'affranchir de 5% de chaque c6té des bords aide a mieux Eyredtains profils parfois plus
délicats a ces endroits.

Le travail effectué dans ARCHANGEL avec les nouvelles interfaceghigaes permet quant a
lui de mieux appréhender certains parameétres d’'une importance capitale presure des distances.
Je pense bien sir au paramétre d’excentricité de la galaxie observériauid I'information pré-
cieuse sur I'inclinaison de celle-ci par rapport a la ligne de visée. OnqueLce paramétre est une
source d’erreur trés importante et qu’il faut porter une attention toutepkére a sa détermination.
Le meilleur choix ne pouvant étre fait a la fin que par I'ceil de I'utilisateur.
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Les années qui viennent promettent beaucoup puisque des profaistitares sont sur le point
de voir le jour. En radioastronomie, les interférométres géants (ASKABYHAT, LOFAR, ALMA)
prémices d’'un instrument encore plus gigantesque (SKA) sont mis engileesont des centaines de
milliers de spectres de HI qui seront disponibles dans les 5 ans a vesulit&B8KA fournira un mil-
lion de profils! C6té photométrie, de grandes campagnes d’observatitoraatiques voient le jour
également. Citons Pan-STARRS a Hawaii ou encore SKYMAPPER en AeasCas grands relevés
auront une photométrie suffisamment précise pour étre utilisée pour l¢ dadodistances. La encore
ce sont des millions de galaxies qui possederont une magnitude appiaestelusieurs bandes.

A ceci s’ajoute un autre outil trés puissant : les simulations numériquesojet GLUES (Constrai-
ned Local UniversE Simulations) piloté par Stefan Gottldber va permettrardges les processus
complexes de la matiére noire et de la dynamique du gaz qui gouvernenmiatifan et I'évolution
des structures en prenant pour conditions initiales notre cosmograph®8euis de 2011. Ces si-
mulations pourront ensuite étre directement comparées aux observat®nsug avons effectuées.

Grace aux nouveaux moyens techniques, la statistique va augmenteodednsidérable et la
compréhension de I'évolution de l'univers local va s’améliorer en nomiais aussi en précision.
En 2008 la collaboration publiait 1800 mesures de distances pour tout jesgela 30 Mpc, d'ici
2011, ce sont 10 000 distances qui seront obtenues jusqu’a 80tMarigée d’ASKAP et de Pan-
STARRS va permettre d’'atteindre le chiffre de 100 000 distances jus@@'&pc pour la partie du
ciel couverte par ASKAP (hémisphére sud) d'ici le milieu de la décennie.

Le projet a de beaux jours devant lui...
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