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Au cours du siècle dernier, notre vision de l'Univers a énormément évolué et les
observations accumulées jusqu'à aujourd'hui convergent vers le modèle comologique
ΛCDM . Les études récentes du fond di�us cosmologique (Komatsu et al., 2011a),
de la distribution des galaxies à grande échelle (Blake et al., 2011), des supernovæ
de type Ia (Conley et al., 2011) et de la corrélation des déformations faibles de la
forme des galaxies lointaines causées par l'e�et lentille gravitationnel des grandes
structures (Fu et al., 2008), indiquent que l'expansion de l'univers est accéléré. La
solution la plus simple permettant d'expliquer cette accélération est une constante
cosmologique. Interprétée comme un �uide homogène, non a�ectée par la distribu-
tion de la matière, la densité d'énergie causant l'accélération de l'expansion repré-
sente ∼ 70% de la densité d'énergie totale de l'Univers. D'autres interprétations de
l'accélération sont possibles, notamment un modèle de quintessence ou une énergie
sombre ou encore une théorie alternative de la gravité qui divergerait de la relativité
générale aux échelles cosmologiques mais les données actuelles ne permettent pas
une analyse su�samment �ne pour di�érencier ces modèles. Une autre énigme de
la cosmologie est la composante sombre de la matière qui représente ∼ 25% de la
densité d'énergie de l'Univers. Dans le modèle ΛCDM , cette matière sombre est
supposée être dominée par une (au moins) particule hypothétique non-relativiste et
non-baryonique qui n'a pas encore été directement détectée dans des expériences de
laboratoire.

Nos connaissances restent assez partielles et ne permettent pas de comprendre
de manière globale les processus de formation et d'évolution des galaxies ainsi que
l'évolution de l'Univers et en particulier son expansion accélérée. L'évolution des
technologies permet aujourd'hui de préparer des sondages cosmologiques réperto-
riant plusieurs milliards de galaxies sur une grande partie du ciel observable et de
sonder un volume plus large et plus profond de l'univers. Ces sondages demandent
cependant des outils performants et d'importants moyens pour les mettre en ÷uvre.
Ils représentent les dé�s scienti�ques et technologiques auxquels la communauté de
l'astrophysique est confrontée de nos jours. Pour que ces sondages cosmologiques
soient un succès scienti�que et technologique, il est nécessaire de mener des études
approfondies de sorte que les observables de l'astrophysique puissent être mesurées
avec la précision nécessaire aux avancées scienti�ques. Le manuscrit de thèse que
je présente a été réalisé dans ce cadre et développé principalement au sein de la
collaboration européenne EUCLID. La mission spatiale EUCLID a pour but la me-
sure des paramètres d'énergie noire et au delà, la compréhension de l'évolution de
l'Univers. Le but de cette thèse est la mise en place d'une méthode de simulation
pixel qui permet de prédire les performances de la mission et à termes d'optimiser
le design du télescope et la stratégie d'observation.

Ce manuscrit s'articule en quatre parties. La première partie est une introduc-
tion à la cosmologie moderne et plus particulièrement aux sondes cosmologiques.
La deuxième partie détaille le développement de simulations d'observables réalistes
qui se basent sur nos connaissances les plus récentes de l'Univers : le sondage COS-
MOS. Le catalogue construit à partir du relevé photométrique COSMOS conserve la
distribution 3D et les propriétés intrinsèques des galaxies. Dans la troisième partie
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j'explique la mise en place d'un simulateur pixel qui permet de produire des ob-
servations similaires aux observations réelles. J'ai validé la �abilité du processus en
simulant un relevé existant et en comparant directement les résultats de la simula-
tion aux observations. Dans la dernière partie, j'utilise ce simulateur pour estimer
les performances du spectromètre sans fente d'EUCLID dans le but de budgétiser
les tolérances d'une part sur la distribution d'énergie dans la PSF et d'autre part
sur la qualité des détecteurs.
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Première partie

La cosmologie observationnelle
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La cosmologie est l'étude de l'Univers comme un système et des lois
qui gouvernent ce système dans sa globalité.

Cette notion date de l'antiquité. À cette époque la description du contenu de
l'Univers était fortement limité par les moyens observationnels et les connaissances
en mathématiques. Au IVe siècle av. J.C., la cosmologie d'Aristote séparait l'univers
en deux partie : le monde sublunaire, composé de la terre (au centre de l'univers), la
lune (tournant autour de la terre) et des quatre éléments ; et le cosmos qui contient
les corps célestes régis par des lois di�érentes. La cause des mouvements des astres
était supposée divine dans ce modèle. Malgré ces hypothèses qui pourraient faire
sourire aujourd'hui, ce modèle cosmologique a permis de mesurer les principales
distances du système solaire avec une analyse purement géométrique. Aristote re-
marqua que l'ombre de la Terre sur la Lune lors des éclipses était circulaire, il en
déduit que la Terre était sphérique. Plus tard, au IIIe siècle av. J.C., Ératosthène
mesura la circonférence de la Terre à environ 252 000 stades, ce qui donnerait une
circonférence de 46 620 km avec les stades � classique � de l'époque. Les mesures
actuelles donnent 40 075.02 km. Au IIIe siècle av. J.C., Aristarque de Samos mesura
la distance Terre - Lune à 80 rayons terrestres pour 60.2 en réalité. Au IIe siècle av.
J.C., Hipparque estima la distance Terre - Soleil à 2490 rayons terrestres, ce qui est
un ordre de grandeur en dessous des mesures actuelles. Quelque soit la précision de
ces mesures, elles permettaient déjà à l'époque de réaliser que la taille du système
solaire était gigantesque par rapport à celle de la Terre.

L'idée d'un système héliocentrique fut émise pour la première fois par Aristarque
de Samos, mais peu reprise jusqu'à Copernic au XVe siècle. Ce dernier créa un mo-
dèle mathématique expliquant le déplacement des astres dans le ciel. Dans ce modèle,
la Terre ainsi que toute les autres planètes tournent autour du Soleil, la Lune tourne
autour de la Terre et la Terre tourne sur elle même. Au XVIe siècle, l 'invention de
la lunette permis d'améliorer nettement la précision de mesure du mouvement des
astres et de découvrir de nouveaux objets tels que des étoiles et les lunes de Jupiter.
Kepler a�ne le modèle Copernicien avec ses fameuses lois en supposant des orbites
elliptiques. Malgré une description très précise des trajectoires et la modélisation de
l'inertie par Galilée, il fallut attendre le XVIIe siècle et la théorie de la gravitation de
Newton pour comprendre la cause du mouvement des astres : la gravité. À ce stade
de l'histoire, l'univers reste restreint au système solaire. Au XVIIIe siècle, Thomas
Wright exposa l'idée que le Soleil ne soit qu'une étoile parmi d'autres au sein d'une
galaxie, mais les premiers modèles cosmologiques d'échelle galactique n'émergèrent
qu'au XIXe siècle.

Au XXe siècle, l'échelle de l'univers augmente encore d'un cran avec la découverte
en 1924 de l'existence de galaxies autre que la nôtre par Hubble. Einstein proposa
le premier modèle cosmologique moderne en se basant sur sa théorie de la relativité
générale. Son univers est homogène, �ni et statique. Mais cette solution n'est pas
la seule compatible avec la relativité générale. Friedmann et Lemaître proposèrent
indépendamment un univers en expansion à partir d'une singularité initiale. Cette
propriété dynamique de l'univers fut mise en évidence par Hubble en comparant la
distance lumineuse et le décalage vers le rouge des céphéides. En 1935, Robertson
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et Walker montrent qu'un univers homogène, isotrope, en expansion ou contraction
est une solution exacte aux équations de la relativité générale. En 1948, Gamow
prédit l'existence du fond di�us cosmologique comme conséquence des radiations
primordiales dans un univers en expansion. Hoyle inventa le terme Big Bang pour
dénigrer les théories d'univers en expansion. En 1964, Penzias et Wilson observèrent
le fond di�us cosmologique et Robert Dicke, P. J. E. Peebles, P. G. Roll et D. T.
Wilkinson l'interprètent comme la signature du Big Bang. Plus tard les résultats de
la mission COBE et de l'expérience BOOMERanG con�rmeront cette découverte.

Les deux problèmes majeurs ont émergé avec la cosmologie moderne : la présence
d'une matière invisible, autour et entre les galaxies, et l'accélération de l'expansion
de l'univers. Fritz Zwicky, en 1933, fut le premier à comparer la masse dynamique
(estimation de la masse avec le théorème du viriel) et la masse lumineuse (estimation
de la masse avec une relation masse - luminosité) d'un système lié de galaxies : l'amas
de Coma. Il observa que la masse lumineuse était 160 fois plus petite que la masse
dynamique. En d'autres termes, la masse de la matière lumineuse n'est pas su�sante
pour expliquer l'équilibre de l'amas. Cet écart peut être interprété de deux façons,
soit comme la présence d'une matière pesante n'émettant pas de lumière appelée
matière noire, soit comme une modi�cation du champs de gravitation. Les deux
interprétations ne peuvent pas être départagées par les observations actuelles.

L'accélération de l'expansion de l'univers fût observé pour la première fois en
1998, par les équipes � High-z Supernova Search Team � (Riess et al., 1998) et � Su-
pernova program � (Perlmutter et al., 1999), en étudiant la luminosité apparente
des supernovæ de type Ia en fonction de leur distance. Cette accélération conduit
à supposer l'existence d'une énergie de nature répulsive, l'énergie noire. Saul Perl-
mutter, Brian P. Schmidt et Adam G. Riess ont reçut le prix Nobel 2011 pour cette
découverte. La solution la plus simple pour interpréter l'accélération de l'expansion
est d'introduire un �uide avec des propriétés particulières, notamment une pression
négative, qui se comporterait comme une constante cosmologique. L'accélération de
l'expansion pourrait également être expliqué par une modi�cation de la gravité à
grande échelle ou une violation du principe cosmologique.

Le modèle ΛCDM est le modèle le plus simple qui reproduit les observables
que nous avons aujourd'hui. Il est basé sur la relativité générale et le principe cos-
mologique. Il suppose une expansion adiabatique, une énergie noire type constante
cosmologique et une matière noire massive et lente dite froide. Les dernières mesures
suggèrent un bilan énergétique de l'univers très sombre. Il serait constitué d'environ
4% de matière baryonique, 22% de matière noire et de 74% d'énergie noire comme
l'illustre la Figure 1.

Le but de cette partie est d'introduire le contexte du travail réalisé dans cette
thèse. Après un bref rappel de l'environnement théorique et du modèle standard,
je décrirai les tests cosmologiques qui lient les observables au modèle. Ensuite je
rappellerai les principaux moyens observationnels et les propriétés statistiques des
galaxies pour conclure sur les futurs grands relevés dédiés à la cosmologies et en
particulier la mission spatiale EUCLID.
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Figure 1 : Estimation de la distribution masse - énergie dans l'univers : 4% de
matière baryonique, 22% de matière noire et de 74% d'énergie noire.
Source : http://map.gsfc.nasa.gov/

http://map.gsfc.nasa.gov/
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Chapitre 1

La cosmologie

Io stimo più il trovar un vero, benché di cosa leggera, che 'l disputar lungamente
delle massime questioni senza conseguir verità nessuna.

Galileo Galilei

J'estime plus important de découvrir une vérité, aussi petite soit cette découverte,
que de discuter longuement de grandes questions sans atteindre aucune vérité.



16 Chapitre 1. La cosmologie

1.1 Les équations de Friedmann

En 1905, Einstein formalisa la relativité Galiléenne et en postulant la vitesse de
la lumière dans le vide comme une limite commune à tous les référentiels inertiels,
il élabora la théorie de la relativité restreinte (Einstein, 1905b,a). En généralisant
le principe d'équivalence aux référentiels localement accélérés par le seul champ de
gravitation, Einstein apporta une véritable révolution dans la notion de l'espace et
du temps et proposa une théorie géométrique de la gravitation, la relativité géné-
rale (Einstein, 1916), où la géométrie locale de l'espace-temps s'adapte au champs
gravitationnel. Autrement dit la courbure de l'espace-temps dépend de la densité
de matière/énergie. Hilbert proposa un lagrangien pour décrire les lois qui régissent
l'espace-temps. Ce lagrangien se réduit à la courbure scalaire reliée aux dérivées
du tenseur de courbure de l'espace-temps. En appliquant le principe de moindre
action à l'action qui en découle, il obtient les équations de la relativité générale qui
régissent tous système interagissant gravitationnellement :

Rµν −
1

2
Rgµν − Λgµν = 8πGTµν (1.1)

où Rµν est le tenseur de Ricci, R est le scalaire de Ricci représentant la courbure
scalaire, gµν la métrique de l'espace-temps, Λ une constante appelée "constante
cosmologique", G la constante de gravitation et Tµν le tenseur énergie-impulsion. Les
équations de la relativité générale n'admettent en général pas de solution analytique.
En cherchant des solutions décrivant l'univers dans son ensemble, Einstein formula
implicitement le principe cosmologique mais il fut clairement énoncé par Edward
Milne qu'au début des années 30 :

� Pour tout observateur comobile l'Univers est spatialement homogène et iso-
trope. �

Le principe cosmologique est consistant avec les observations actuelles, notam-
ment avec l'isotropie quasi parfaite du fond di�us cosmologique. Il est valide aux
échelles plus grandes que l'échelle typique des interactions gravitationnelles, Il est
supposé valide aux échelles des grandes structures. La métrique de Roberson-Walker
est une solution des équations d'Einstein satisfaisant le principe cosmologique :

ds2 = c2dt2 −R(t)2
[

dr2

1− kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θdϕ2)

]
(1.2)

où t est le temps propre et (r, θ, ϕ) sont les coordonnées polaires de la partie spatial
de la métrique. Le facteur d'échelle R(t) est la taille relative de l'univers à un instant
t par rapport à un autre instant. R(t) est dé�ni égal à 1 aujourd'hui. Le paramètre
k détermine la géométrie spatial de l'univers (plat si k = 0, sphérique fermé si k = 1

ou hyperbolique ouvert si k = −1). À partir du facteur d'échelle, on dé�nit le taux

d'expansion de l'Univers H(t) = Ṙ
R . Le taux d'expansion aujourd'hui, c'est à dire

la constante de Hubble, est H0 = 72 ± 8 km s−1 Mpc−1 (Freedman et al., 2001).
Selon les dernières observations de 2008 du Fond Di�us Cosmologique (CMB) par la
mission Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (Komatsu et al., 2011b), l'Univers
serait plat, −0.0133 < k < 0.0084.
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En injectant la métrique de Roberson-Walker dans les équations d'Einstein, on
aboutit aux équations de Friedmann-Lemaître décrivant l'évolution globale de l'uni-
vers.

(
Ṙ

R

)2

=
8πG

3
ρ+

c2

3
Λ− c2

R2
k , (1.3)

R̈

R
= −4πG

3

(
ρ+

3P

c2

)
+

c2

3
Λ , (1.4)

La première équation relie le taux d'expansion H(t) = Ṙ
R , la courbure spatiale k et

le facteur d'échelle R(t) à la densité d'énergie ρ. La deuxième équation exprime la
dérivée seconde du facteur d'échelle et par conséquent l'évolution temporelle du taux
d'expansion. Pour que l'expansion s'accélère, il faut que Λ soit positif et su�samment
grand, a�n de s'opposer à l'attraction gravitationnelle.

La première équation de Friedmann est souvent exprimé sous une forme plus
concise :

Ωm +ΩΛ +Ωk = 1

avec


Ωm = 8πG

3H2
0
ρ0

ΩΛ = c2

3H2
0
Λ

Ωk = − c2

H2
0R

2
0
k

ρ0 = 2.775 · 1011 h2 Ωm M⊙ Mpc−3

Λ = 3.338 · 10−7 h2 ΩΛ Mpc−2

ρcrit =
3H2

0
8πG = 1, 87837 · 10−29 h2 g cm−3

Ωm, ΩΛ et Ωk sont appelés les paramètres de densité. Ces paramètres permettent
de caractériser le contenu et l'évolution de l'Univers au cours du temps. On dé�nit
également la densité critique de l'univers, ρcrit à laquelle l'univers est spatialement
plat. On paramétrise souvent l'équation d'état de l'énergie noire qui relie sa densité
ρX à sa pression PX = wX ρX (Peebles et Ratra, 2003). Pour wX = −1, la densité
d'énergie noire est constante avec le temps. Si wX > −1, la densité d'énergie noire
et la densité de matière diminuent avec l'expansion de l'Univers. Si wX > −1, alors
la densité d'énergie noire augmente avec l'expansion de l'Univers. Dans le cadre du
modèle ΛCDM , Ωm se décompose en trois composantes : la composante de matière
baryonique Ωb, la composante de neutrino non relativiste Ων et la composante de
matière noire froide (non relativiste) Ωc. Avant de discuter de la façon de mesurer
ces paramètres il est nécessaire de rappeler les notions de distances utilisées en
cosmologie.
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1.2 Les Distances

En cosmologie il existe plusieurs dé�nitions de distances correspondant à di�é-
rents points de vue observationnels.

Le redshift
L'univers étant en expansion, toutes les galaxies lointaines s'éloignent les unes

des autres, nous compris. Par conséquence la distribution d'énergie spectrale est
étirée et décalée vers le rouge. Cet e�et s'appelle � redshift �. Le redshift se note
généralement z et il est dé�nit tel que :

1 + z ≡ λ1

λ0
=

R(t1)

R(t0)
(1.5)

λ1 est la longueur d'onde observé et λ0 est la longueur d'onde émise. Le redshift
est facilement mesurable avec les raies spectrales des atomes dont les longueurs
d'onde d'émission ou d'absorption ont été mesuré au repos en laboratoire. Comme
le montre la deuxième partie de cette équation, le redshift est aussi égal au rapport
des facteurs d'échelle aux époques d'émission t1 et d'observation t0.

La distance comobile
La distance comobile est la distance séparant deux objets en faisant abstraction

de l'expansion de l'univers, c'est-à-dire en utilisant une unité de longueur qui suit
l'expansion de l'univers. Les photons se déplacent le long d'une géodésique et suivent
donc la courbure de l'espace temps. Les déplacements transversaux à la géodésique
étant nuls, la distance comobile χ s'exprime en fonction de la seule coordonnée
comobile r tel que :

r =


sinχ (k = 1)

χ (k = 0)

sinhχ (k = −1)

 (1.6)

Pour un trajet de la lumière entre les instants t1 et t0 (ds = 0), l'Équation (1.2)
devient :

χ =

∫ t0

t1

c

R(t)
dt (1.7)

Cette quantité est la distance comobile à la galaxie lointaine aujourd'hui. La distance
comobile converge vers une valeur limite à grand redshift appelée horizon, c'est à
dire la limite de l'univers observable. Dans un univers plat, χ est aussi la distance
euclidienne.

La distance lumineuse
Dans un univers en expansion, la luminosité des galaxies lointaines est beaucoup

plus faible que dans un univers �gé car la lumière se propage dans un volume crois-
sant et le temps se dilate. La distance lumineuse, DL, mesure le rapport entre le
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�ux observé f et la luminosité réelle de la galaxie L.

f =
L

4πD2
L

(1.8)

La distance lumineuse est liée à la distance comobile par le théorème de réciprocité,
DL = (1 + z)χ. La distance lumineuse est utilisée notamment pour mesurer les
distances des chandelles standard telles que les supernovæ.

La distance angulaire
Les galaxies les plus lointaines apparaissent également plus petites. La distance

angulaire mesure la distance à laquelle nous sommes d'une galaxie par rapport à sa
taille sur le ciel. Dans l'approximation des petits angles, la distance angulaire DA

est le rapport de la taille actuelle d'une galaxie d en unité de longueur avec sa taille
angulaire sur le ciel θ en radians :

DA =
d

θ
(1.9)

Les galaxies les plus petites ont une distance angulaire généralement plus grande.
Cependant, dans le cas du modèle ΛCDM , à partir de redshift 1.5, l'univers devient
signi�cativement plus petit et la taille angulaire d'une galaxie sur le ciel augmente
en proportion. La distance angulaire est liée à la distance comobile par le théorème
de réciprocité, DA = χ/(1 + z). Ces trois mesures de distances convergent à bas
redshift vers la loi de Hubble.

D =
c

H0
z (1.10)

La Figure 1.1 compare les distances comobiles, angulaires et luminenses en fonc-
tion du reshift dans le cas d'un univers de matière, Ωm = 1.0 et dans le cas d'un
univers avec une constante cosmologique ΩΛ = 0.73 et Ωm = 0.27. À bas redshift,
les trois mesures de distance convergent quelque soit la cosmologie. À plus grand
redshift, la distance d'un objet à un redshift z est plus grande dans un univers avec
une constante cosmologique. L'intervalle de redshift [1, 2] est très intéressant pour
contraindre ΩΛ car la pente des relations entre distance et redshift change. Le gra-
phique du volume comobile en fonction du redshift pour les deux cosmologies, à
droite dans la �gure, montre que en dessous de z = 1, la di�érence est faible entre
le volume comobile d'un univers dominé par une constante cosmoslogique avec de
la matière et le volume comobile d'un univers qui contient seulement de la matière.
Les di�érences entre les deux cosmologies sont donc di�cilement mesurable. À grand
redshift, les courbes sont bien séparées mais quasiment parallèles, une systématique
quelconque peut donc induire en erreur. Entre z = 1 et z = 2, les courbes n'ont pas
la même pente et sont quand même nettement séparées.

1.3 Distance et paramètres cosmologiques

À partir des équations de Friedman, les distances peuvent être dé�nies en fonc-
tion des paramètres cosmologiques Ωm, ΩΛ, Ωk, H0 et du redshift z.
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Distance comobile χ(z) =
c

H0

∫ z

0

du

E(u)

Distance lumineuse DL(z) = (1 + z)χ(z)

Distance angulaire DA(z) = χ(z)/(1 + z)

E(z) =
√

ΩΛX(z) + (1− Ω0)(1 + z)2 +ΩM (1 + z)3 +Ωr(1 + z)4

X(z) = exp

[
3

∫ z

0

1 + wX

1 + u
du

]
=

wX= const.
(1 + z)3(1+wX)

H(z) = H0E(z) dépend du paramètre d'état de l'énergie noire wX . La simpli�cation
de la dernière équation est valide seulement dans le cas où wX ne dépend pas du
redshift. La valeur de wX détermine l'évolution de la densité d'énergie noire avec le
facteur d'échelle :

ρX = ρX0

(
R0

R

)3(wX+1)

. (1.11)

Les dernières mesures du fond di�us cosmologique par la missionWMAP de la NASA
trouvent wX = −1.06+0.41

−0.42, c'est à dire une énergie noire qui aurait des propriétés
très proches d'une constante cosmologique. Aujourd'hui wX est généralement para-
métrisé en fonction du redshift pour estimer l'évolution de l'énergie noire. (Peebles
et Ratra, 2003). Depuis sa mise en évidence, l'énergie noire est devenue le centre de
toutes les attentions, et a inspiré un grand nombre de projets observationnels, dont
les potentiels respectifs sont évalués dans les rapports ESA-ESO Working Group
on Fundamental Cosmology (Peacock et al., 2006) en Europe et Dark Energy Task
Force (Albrecht et al., 2006) aux États Unis.

Dans le Figure 1.2, nous avons comparé l'évolution des paramètres cosmolo-
giques en fonction du redshift pour di�érentes valeurs de wX . Dans chacun des cas,
l'évolution de l'abondance de la composante de matière est la même. L'abondance
en énergie noire à un redshift donné dépend de l'équation d'état dé�nie par wX

et donc change d'une cosmologie à l'autre. Ces variations sont compensées par la
composante de courbure. Comme dans le cas des distances, on voit très bien que les
di�érences entre les di�érentes cosmologies sont faibles à bas et haut redshift. Tous
se passe entre reshift 1 et 2. C'est la raison pour laquelle les futurs projets dédiés à
la cosmologie tel que EUCLID ou BigBOSS concentrent leurs e�orts à ces redshift.
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Chapitre 2

Les sondes cosmologiques

If the Universe is the answer, what is the question ?

Leon Lederman
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Figure 2.1 : Illustration schématique du scénario du Big Bang décrit dans l'in-
troduction du chapitre 2.
Source : http://map.gsfc.nasa.gov/

L'expression � sondes cosmologiques � est couramment utilisée pour
indiquer les observables de l'univers aux très grandes échelles visant à
dé�nir les propriétés géométriques et dynamiques globales. Les di�érents
résultats de ces sondes ont conduit à la formulation du scénario du � Big Bang � et
au modèle ΛCDM .

L'histoire de l'Univers dans le modèle du Big Bang s'illustre en général avec la Fi-
gure 2.1. L'expansion aurait commencée il y a environ 13.7 milliards d'années. Après
∼ 10−33 secondes, l'univers était homogène et isotrope et avait une densité d'énergie
extrêmement élevée. Une phase d'expansion accélérée, appelée in�ation primordiale,
commença rapidement, suivit d'une phase de réchau�ement pendant laquelle furent
créées les particules de matières (noires) relativistes et non relativistes. Au travers
de plusieurs phases transitoires, les premiers baryons et leptons se formèrent dans
un plasma dense et chaud appelé plasma primordial. Environ 1 seconde après le
temps initial du Big Bang, les premiers noyaux de deutérium, d'hélium, de lithium
et béryllium sont créés. Cette étape est appelée la nucléosynthèse primordiale et
dura environ trois minutes. À cette époque l'univers est encore extrêmement chaud
et dense, tous les photons émis interagissent quasi immédiatement avec les électrons
libres. L'univers est opaque. C'est seulement aux alentours de 380000 ans après le
Big Bang, à z = 1088, que la température de l'univers est su�samment basse (3000
K) pour permettre la recombinaison. Les électrons et les noyaux atomiques forment
les premiers atomes neutres. C'est à ce moment qu'a lieu le découplage rayonnement-

http://map.gsfc.nasa.gov/
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matière. En d'autres termes, l'Univers devient transparent, les photons peuvent se
propager librement jusqu'à nous. Ces premières images de l'univers sont le fond dif-
fus cosmologique. Émis dans le domaine du visible-infrarouge, ce rayonnement est
aujourd'hui observable principalement dans le domaine des micro-ondes, sa longueur
d'onde ayant été décalée vers le rouge d'un facteur ≈ 1100 à cause de l'expansion de
l'Univers. Il s'en suit une période dite des âges sombres. La formation des petites et
grandes structures de matière noire commence à la suite des âges sombres, environ
1 milliard d'années après le Big Bang. Le gaz d'hydrogène et d'hélium se condense
dans ces sur-densités pour former les premières étoiles. Il s'en suit la formation
hiérarchique des grandes structures telles que les galaxies, dans un univers dominé
par la matière. Après 13.7 milliards d'années d'évolution, l'Univers est globalement
froid (2.7K) et peu dense (4.5 · 10−34 g/cm3). La taille de l'Univers observable est
de l'ordre de 1010 pc. Il est constitué d'une grande variété de structures allant des
planètes (10−8 pc), des étoiles (10−6 pc), aux galaxies (104 pc), aux amas de galaxies
(107 pc) et aux �laments cosmiques (108 pc).

Le modèle ΛCDM , appelé aussi modèle standard est un modèle représentant un
univers homogène et isotrope, dont la courbure spatiale est nulle, et qui contient de
la matière noire et de l'énergie noire en plus de la matière ordinaire. Ce modèle est,
aujourd'hui, le modèle le plus simple qui reproduit les observables. Dans le modèle
ΛCDM , l'énergie noire est représentée par un �uide de densité constante similaire à
une constante cosmologique. Elle peut être interprétée comme une énergie du vide.
Malheureusement pour l'instant, la densité de l'énergie n'est pas compatible avec la
densité de l'énergie du vide prédite par les modèles de physique des particules. De
plus l'énergie noire pourrait être une quantité dynamique. Dans le modèle ΛCDM ,
les particules de matière noire sont supposées être massives et non relativistes. Dans
le scénario du Big Bang, la formation des grandes structures est dite � hiérarchique �
c'est à dire que la matière ordinaire se regroupe dans les structures de matière noire
pour former d'abord des galaxies puis des amas de galaxies et en�n des superamas.

Dans ce chapitre, je vais présenter les sondes qui ont conduit à la formulation
du scénario du Big Bang et au modèle ΛCDM . Je commencerai par les céphéides
qui furent utilisées par Hubble pour mesurer H0. J'introduirai ensuite le fond di�us
cosmologique dont la découverte a con�rmé le scénario du Big Bang et les supernovæ
de type Ia qui permirent la première mesure de l'accélération de l'expansion. Je
décrirai en�n les sondes basées sur l'e�et lentille gravitationnelle et les sondes basées
sur le spectre de puissance des grandes structures qui sont le fer de lance des futurs
relevés dédiés à la cosmologie.

2.1 Les céphéides

Les céphéides sont des étoiles géantes jaunes variables, de 4 à 15 fois plus massives
que le Soleil et de 100 à 30 000 fois plus lumineuses. Leur luminosité peut varier de
0.1 à 2 magnitudes selon une période bien dé�nie, comprise entre 1 et 135 jours. La
relation entre cette période et la luminosité est étalonnée et permet donc une mesure
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indépendante de la distance lumineuse et du décalage vers le rouge. On peut alors
tracer le diagramme d'Hubble et en déduire la constante de HubbleH0. Les céphéides
sont devenues une référence pour mesurer les distances d'étoiles ou de galaxies de
plus en plus éloignées dans l'Univers, mais cette méthode est limitée à la distance
maximale à laquelle on peut observer une étoile située dans une galaxie, aujourd'hui
∼ 100 Mpc. Elle sou�re de plus, comme toutes les chandelles standards, des erreurs
dues à l'étalonnage qui peut introduire notamment des biais. Par exemple, dans
les années 1950, Walter Baade découvrit que les céphéides proches utilisées comme
étalon étaient d'un type di�érent de celles des galaxies proches. Les étoiles distantes
étaient en fait plus lumineuses et les distances des amas globulaires et des galaxies
proches ainsi que le diamètre de la Voie lactée furent soudainement doublés.

En 2001, le projet Hubble Space Telescope Extragalactic Distances Scale Key
Project (Freedman et al., 2001) a obtenu la valeur de référence actuelle H0 = 72±
8 km s−1 Mpc−1. Cette valeur est en accord avec les mesures de lentilles gravitation-
nelles de quasars (Koopmans et al., 2003), l'observation de l'e�et Sunyaev-Zel'dovich
et d'amas de galaxies en X (Bonamente et al., 2006). Cependant, Vuissoz et al. (2008)
ont mesuré H0 = 63+7

−3 km s−1 Mpc−1 avec des lentilles gravitationnelles de quasars
et Sandage et al. (2006) ont trouvé H0 = 62.3±1.3(stat) ±5.0(sys) km s−1 Mpc−1

avec les céphéides. Ces résultats sont probablement a�ectés par des erreurs systéma-
tiques qui pourraient être corrigées avec plus de données. (Koopmans et al., 2003;
van Leeuwen et al., 2007).

2.2 Le fond di�us cosmologique

Le fond di�us cosmologique (CMB) est un rayonnement électromagnétique qui
remplit uniformément l'Univers. Il a été prédit dans le cadre des scénarios du Big
Bang par Ralph Alpher, Robert Herman et George Gamow en 1940, et observé
pour la première fois par Arno Allan Penzias et Robert Woodrow Wilson en 1964.
Selon la théorie du Big Bang, ce rayonnement provient de la recombinaison des élec-
trons avec leurs noyaux ionisés, du fait du refroidissement adiabatique de l'Univers
en expansion. L'étude des �uctuations du rayonnement nous informe donc sur les
propriétés de la matière à cette époque c'est à dire il y 380000 ans.

Le CMB prouve l'équilibre thermodynamique de l'Univers primordial, aujour-
d'hui à la température T0 = 2.725 K à cause de l'expansion. Les observations du
CMB ont montré que les �uctuations de la température étaient extrêmement faibles
(Smoot et al., 1992), ∆T

T ∼ 10−5, ce qui con�rme l'homogénéité de l'univers primor-
diale. Deux célèbres missions spatiales ont mesuré le fond di�us cosmologique :

� le satellite de la NASA COBE (COsmic Background Explorer) (Boggess et al.,
1992; Smoot et al., 1992),

� le satellite de la NASA WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe)
(Spergel et al., 2003).

Ces deux missions ont permis de con�rmer que le spectre du CMB est un spectre
quasi-parfait de corps noir et de mesurer les �uctuations de température du fond sur
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Figure 2.2 : Spectre de puissance des �uctuations de température du fond dif-
fus cosmologique en micro-ondes obtenu par la mission WMAP. La
courbe est le meilleur ajustement du modèle ΛCDM aux données
de WMAP 7 ans : ΩΛ = 0.734 ± 0.029, Ωm = 0.2689 ± 0.0288 et
Ωb = 0.0449 ± 0.0028. La bande grise représente la variance cos-
mique.
Larson et al. (2011)

tout le ciel. Elles ont con�rmé l'isotropie de l'Univers et ont permis la con�rmation
du principe cosmologique. En outre, elles ont permis l'étude statistique (angulaire)
des propriétés des �uctuations de température, et en particulier la fonction de cor-
rélation à 2 points.

La Figure 2.2 montre le spectre de puissance des �uctuations de température du
fond di�us cosmologique. La forme du spectre de puissance dépend des paramètres
cosmologiques. La taille angulaire visible des �uctuations dépend de la géométrie de
l'univers. Les rayons lumineux se propagent en suivant les géodésiques dé�nis par la
structure de l'espace-temps. Si l'univers est plat les angles sous lesquels nous voyons
les �uctuations du CMB seront les mêmes que ceux sous lesquels ils ont été émis.
Si l'univers est ouvert, les angles seront plus petits et inversement si l'univers est
fermé. Cette modi�cation des angles a donc pour e�et de modi�er la position des
pics dans le spectre de puissance du CMB. On peut aussi contraindre le paramètre
de densité de baryons Ωb à travers l'amplitude des pics du CMB. Le rapport entre
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la hauteur du premier et du deuxième pic informe quant à lui sur le rapport de la
densité baryonique Ωb et Ωm (Hu et al., 2001).

Les derniers résultats de WMAP Komatsu et al. (2011a) donnent :

Ωk = −0.08+0.071
−0.093

Ωb = 0.0449± 0.0028

Ωm = 0.2689± 0.0288

ΩΛ = 0.734± 0.029

2.3 Les supernovae type Ia

L'étude des supernovæ de type Ia (SNIa) est à l'origine de la première preuve que
l'univers est en expansion accélérée (Riess et al., 1998). Les SNIa sont des étoiles
binaires très proches situées de telle manière que la plus dense des deux accrète
la matière de l'autre. La densité et la température autour de l'étoile plus dense
augmentent jusqu'à produire des réactions de fusion du gaz accrété provoquant
l'explosion. Les explosions des SNIa ont la particularité de produire une courbe de
luminosité caractéristique utilisée pour mesurer leur distance lumineuse. La mesure
du redshift z de la galaxie hôte permet d'établir la relation empirique DL = f(z).
C'est le même principe que pour les céphéides mais les céphéides n'ont pas une
luminosité su�samment forte pour être détectées à des distances supérieures à la
centaine de Mpc. En revanche les supernovæ peuvent libérer sur une courte durée
une énergie équivalente à l'énergie émise par une ou plusieurs galaxies entières.

L'analyse est limitée par la calibration de la photométrie, les modèles qui sont
empiriques et par les biais de sélection dans l'échantillon de SN proches. La cause
de l'évolution du taux de SNIa en fonction du redshift est encore en discution (dé-
pendance au redshift et/ou au taux de formation d'étoile des galaxies hôtes). En�n
les échantillons peuvent être contaminés par d'autres type de SN et la mesure peut
être faussée à cause de l'absorption sur la ligne de visée (Sullivan et al., 2006).

La Figure 2.3 montre le diagramme de Hubble, c'est à dire la relation entre la
magnitude absolue et le redshift, pour une combinaison de plusieurs échantillons
de SNIa. Conley et al. (2011) ont mesuré wX = −0.91+0.16

−0.20(stat)
+0.07
−0.14(sys) à partir

de cette compilation de données. Ces résultats sont en accord avec une constante
cosmologique (wX = −1).

2.4 Les lentilles gravitationnelles

Les rayons lumineux sont déviés lorsqu'ils se propagent au travers d'un champ
gravitationnel non homogène. En 1919, l'étude de la déviation due au soleil par
Eddington a été un argument de poid pour valider la relativité générale comme
théorie de la gravitation. La théorie de la relativité prédit que n'importe quel objet
massif peut dédoubler une seule et même source. L'observateur verrait alors deux
images, inverses l'une de l'autre comme dans un miroir, fortement ampli�ées et éven-
tuellement aussi déformées. Franz Zwicky propose en 1937 d'utiliser l'ampli�cation
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Figure 2.3 : Diagramme de Hubble des SNIa issu de plusieurs échantillon de SNIa
(Conley et al., 2011) (en haut). La courbe en noire est le meilleur
modèle ajusté. En bas le courbe représente le résidu de ce modèle.

induite par ce phénomène comme télescope gravitationnel pour détecter les galaxies
lointaines et déterminer avec précision la masse de la lentille. Ce n'est qu'en 1979
que le premier exemple de lentille gravitationnelle fut observé (Walsh et al., 1979).
Deux images du même quasar sont séparées de 6� à cause de la présence en avant
plan d'une galaxie massive. À la �n des années 80, l'étude d'amas de galaxies a
permis d'observer des arcs géants, c'est à dire l'image d'une galaxie lointaine dis-
tordue par le potentiel gravitationnel de l'amas (Lynds et Petrosian, 1986; Soucail
et al., 1987). L'exploitation de la position et de la brillance de ces arcs et des images
multiples permet la détermination précise de la distribution de masse dans les amas
de galaxies (Kneib, 1993). En 1994, Bonnet et al. (1994) montrent que l'étude sta-
tistique des déformations faibles des galaxies d'arrière plan permet de cartographier
la masse d'un amas de galaxies jusqu'à environ un mégaparsec de son centre. Le
développement des moyens d'observation et de la théorie en ont fait aujourd'hui un
outil puissant pour la cosmologie.

Dans le cas d'amas lentilles, dans le régime des fortes déformations, la position
relative des images multiples dépend de la distribution de masse dans la lentille et
des rapport de distances cosmologique entre l'observateur, la lentille et la source.
L'étude de ces systèmes permet alors de contraindre simultanément la distribution de
masse de la lentille et la cosmologie. Jullo et al. (2010) ont mesuré Ωm = 0.25±0.05

et wX = −0.97± 0.07 en utilisant les contraintes de l'amas de galaxies Abell 1689.

L'étude statistique des déformations faibles permet de mesurer la distribution
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de la masse des grandes structures de l'Univers. L'information des lentilles gravita-
tionnelles faibles concerne en e�et la distribution de toute la matière, lumineuse et
sombre. Avec un relevé à grande échelle, on peut estimer la fonction de corrélation
ou le spectre de puissance de la matière. Avec les observations grand champ du
CFHTLS, Fu et al. (2008) sont parvenus à estimer le spectre de puissance jusqu'à
atteindre, pour la première fois, les échelles où le régime de croissance des structures
est encore linéaire. En combinant leurs mesures avec les résultats de WMAP, ils ont
mesuré Ωm = 0.248± 0.019 et σ8 = 0.771± 0.029.

2.5 Le spectre de puissance des grandes structures

L'expansion de l'Univers et l'attraction gravitationnelle sont à l'origine des struc-
tures de l'univers. Depuis le découplage, le contraste entre les régions très denses et
peu denses augmente. Le contraste, δ(r, t), à une position r et un temps t, mesure
la di�érence relative entre la densité de matière à la position (r, t) et la densité
moyenne ¯ρ(r, t). Le contraste est dé�ni par la relation suivante :

δ(r, t) =
ρ(r, t)− ρ̄(t)

ρ̄(t)
(2.1)

L'étude statistique des propriétés spatiales de δ(r, t) permet de comprendre la struc-
ture et la dynamique des grandes structures et éventuellement de contraindre les
paramètres cosmologiques. Les observables sont le plus souvent des traceurs biai-
sés de la distribution de matière qui est composée principalement de matière noire,
et il n'est pas possible de mesurer directement δ(r, t) sans ajouter des paramètres
additionnels. Ce n'est pas le cas pour les observables basées sur l'e�et lentille gravi-
tationnelle qui sont directement sensibles à δ(r, t).

L'analyse statistique conduit le plus souvent à mesurer la fonction de corrélation
à deux points de δ(r, t), ξ(r, t) dans l'espace réel, ou le spectre de puissance P (k, t)

dans l'espace de Fourier. Comme dans le cas du CMB, le spectre de puissance de la
matière contraint les paramètres cosmologiques. La position du maximum et la forme
du pic principal dépendent de Ωm et de la constante de Hubble réduite h = H0/100.
La position et l'amplitude relative des oscillations acoustiques des baryons (BAO)
dépend du ratio Ωb/Ωm. Toutes ces propriétés correspondent aux pics acoustiques
du spectre de puissance de CMB et sont issues des mêmes processus physiques.
Les BAO dans le spectre de puissance correspondent à un pic dans la fonction de
corrélation dans l'espace réel ξ(r).

L'utilisation d'objets (galaxies, amas, ...) à di�érents intervalles de redshift per-
met d'étudier le spectre de puissance à di�érentes époques et, éventuellement, de
mesurer son évolution au cours du temps. Cela est particulièrement intéressant aux
grandes échelles, où le spectre de puissance est proportionnel au facteur de crois-
sance linéaire D+(t) qui est une sonde directe des paramètres de densité, de l'équa-
tion d'état de l'énergie noire et de toute signature éventuelle des théories modi�ées
de gravité. Comme déjà mentionné, il est important de rappeler la dégénérescence
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Figure 2.4 : Spectres de puissance de la matière : pic des BAO. Ces �gures repré-
sente le mesure du pic des BAO avec le relevé de galaxies WiggleZ,
SDSS et 6dFGS (Blake et al., 2010).

due au biais, b, qui dépend de la nature des traceurs, de leur masse (ou luminosité),
du redshift et de l'échelle. Finalement, étant donné que les traceurs sont observés
dans l'espace des redshift, en fonction de la capacité spectroscopique des relevés, il
faut aussi prendre en compte les distorsions induites sur le spectre de puissance par
les vitesses particulières (c'est à dire non dues à l'expansion) des traceurs. En e�et,
les distorsions spatiales du redshift (RSD) peuvent être utilisées pour contraindre
davantage certains paramètres cosmologiques, en particulier aux grandes échelles,
où les RSD peuvent être exprimées analytiquement, β = b−1dD+/dz qui est direc-
tement proportionnel au taux de croissance linéaire dD+/dz et inversement propor-
tionnel au biais b.

Le relevé de galaxies 2dF (2dFGRS) a permis de cartographier en trois dimension
la distribution de galaxies à faible redshift z ∼ 0.05 et aux petites échelles. Le
spectre de puissance provenant de ce relevé a permis de mesurer Ωmh = 0.20±0.03,
Ωb
Ωm

= 0.15± 0.07 (Percival et al., 2001). β = 0.43± 0.07 (Peacock et al., 2001), b =
1.04±0.11 Verde et al. (2002) et Ωm = 0.27±0.06. En�n, avec un catalogue de plus
de 10000 galaxies couvrant 4 deg2 à redshift z ∼ 0.77 provenant du relevé VIMOS-
VLT Deep Survey (VVDS), Guzzo et al. (2008) ont mesuré β = 0.70± 0.26, ce qui
montre que la croissance des structures est compatible avec un modèle ΛCDM .

Les premières mesures des BAO ont été obtenues par Eisenstein et al. (2005)
avec le télescope dédié du SDSS (Sloan Digital Sky Survey). Le pic dans la fonction
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de corrélation à deux points est détecté à 100h−1Mpc. En comparant la position
du pic à z ∼ 0, 35 avec la position du pic du CMB à z ∼ 1088, il est possible de
contraindre la distance cosmologique entre ces deux époques et donc de contraindre
d'autres paramètres cosmologiques tels que l'équation d'état de l'énergie noire. Ils
ont trouvé Ωm = 0, 273± 0, 025+ 0, 123(1 +wX) + 0.137Ωk. Blake et al. (2010) ont
récemment combiné les mesures de BAO de WiggleZ (z ∼ 0.6), SDSS (z ∼ 0.35) et
6dFGS (z ∼ 0.05), voir la Figure 2.4. Ils ont contraint les paramètres cosmologiques
Ωm et wX avec des mesures des BAO seules, Ωm = 0.23 ± 0.06 et wX = −1.6+0.6

−0.7,
et en combinant les BAO avec les supernovæ de type Ia (Amanullah et al., 2010) et
le CMB (à partir de WMAP), Ωm = 0.284± 0.016 et wX = −1.026± 0.081.



Chapitre 3

Les futurs grands relevés de
galaxies

"I soon became convinced...
that all the theorizing would be empty brain exercise and therefore a waste of time
unless one �rst ascertained what the population of the universe really consists of."

Fritz Zwicky
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Pour aller plus loin dans la compréhension de notre univers, nous avons besoin
de nouvelles observations qui nous permettront de contraindre les paramètres des
divers modèles. Les futurs relevés, dont certain seront dédiés à la cosmologie, de-
vront sonder la cosmologie entre redshift 1 et 2. Comme nous l'avons discuté dans
la section 1.3, cette intervalle de redshift semble propice pour distinguer les di�é-
rents modèles et détecter un éventuel écart par rapport au modèle ΛCDM . Divers
sondages au sol sont en train d'être développés dans le but d'utiliser les di�érentes
sondes cosmologique.

Le sondage SDSS III Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS) permet-
tra de cartographier la distribution spatiale des galaxies rouges et lumineuses (LRG)
et des quasars. Le relevé a commencé en automne 2009 et devrait se terminer au
printemps 2014 et couvrira une surface sur le ciel de 10 000 deg2. Les observations
permettront la mesure de 1.5 million de redshift jusqu'à z = 0.7 à partir des spectres
des LRG. En utilisant l'échelle acoustique comme étalon, BOSS permettra de dé-
terminer la distance angulaire avec une précision de 1% aux redshifts z ∼ 0.3 et
z ∼ 0.6. Il permettra également de mesurer la distribution des raies d'absorption de
160 000 quasars entre z = 2.2 et z = 3.0, ce qui permettra la mesure de la distance
angulaire avec une précision de 1.5% à z ∼ 2.5. Il permettra également de mesurer
le taux d'expansion H(z) avec une précision 1 à 2% à ces redshifts.

Le sondage photométrique DES (2011-2016) couvrira 5000 deg2 dans les bandes
g,r,i,z au moyen d'une nouvelle caméra avec un champ de vue de 2.2 deg2 sur
le télescope de 4m CTIO (Cerro Tololo Inter-American Observatory) du NOAO
(National Optical Astronomy Observatory). Ce sondage photométrique a été prévu
pour fournir une grande précision sur les redshift dans un domaine de 0.2 < z < 1.3.
Le but de DES est d'extraire l'information cosmologique utile pour la mesure des
paramètres d'énergie noire à travers plusieurs sondes :

� le comptage d'amas et leur distribution spatiale entre 0.1 < z < 1.3,
� les spectres de puissance angulaire des galaxies dans di�érentes tranches de
redshifts jusqu'à z ∼ 1.2,

� les mesures de lentilles gravitationnelles faibles dans di�érentes tranches de
redshifts jusqu'à z ∼ 1,

� le diagramme de Hubble de 2000 supernovae Ia entre 0.3 < z < 0.8.
Le projet BigBoss (Schlegel et al., 2011) propose une autre stratégie en se spé-

cialisant sur deux sondes cosmologiques : la mesure du pic acoustique des baryons
dans la distribution des galaxies à grande échelle ainsi que la mesure de la distorsion
en redshift due aux vitesses particulières des galaxies. Le sondage spectroscopique
permettra la mesure de 20 millions de redshifts de LRG jusqu'à z = 1 et de galaxies
à raies d'émission (ELG) jusqu'à z = 1.7, ainsi que la distribution des raies d'ab-
sorption de 600 000 quasars entre 2.2 < z < 3.5. Le relevé devrait durer 4 ans et
couvrir une surface de 14000 deg2 avec le télescope de 4m Mayall au Kitt Peak.

La mission EUCLID (Editorial Team et al., 2011, redbook) est un projet spatial
de télescope dédié aux recherches sur l'énergie noire. Elle a remporté la sélection du
programme de mission de classe M2 de l'ESA � Cosmic Vision �. Le satellite devrait
être lancé en 2018, la mission durera 5 ans et couvrira 15000 deg2. La mission est
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présentée plus en détail dans la section 3.3.

Alors que les projets DES, BigBOSS et EUCLID sont entièrement dédiés à
mettre des contraintes plus fortes sur les modèles cosmologiques en utilisant des
instruments préexistant, les sondages panSTARRS (Panoramic Survey Telescope
& Rapid Response System) (Magnier, 2007) et LSST (Large Synoptic Survey Te-
lescope) (Ivezic et al., 2008) sont des projets qui prévoient la construction d'un ou
plusieurs télescopes visant une multitudes d'études astronomiques allant du système
solaire jusqu'à la cosmologie. La construction de ces télescopes sont des dé�s d'un
point de vue technologique. Le projet panSTARRS a déjà un télescope opération-
nel depuis mai 2010 sur les quatre prévus initialement. Le deuxième télescope est
en court de construction, première lumière prévue début 2013. Malheureusement la
faible qualité des données du premier télescope laisse planer un doute sur la fabrica-
tion des deux derniers. La construction du LSST devrait commencer en 2014, pour
un début des opérations en 2020. On peut également mentionner le projet E-ELT
(European Extremly Large Telescope) qui devrait être un télescope de 40m prévu
pour 2025.

Le projet spatial JWST (James Webb Space Telescope) sera principalement
dédié aux observations dans le domaine infrarouge de 0.6 µm à 27µm. Il sera équipé
d'un miroir primaire de 6.5m, et de 4 instruments : NIRCam et NIRSpec (Near
Infra-Red Camera et Spectrograph) une caméra et un spectrographe multi-objets
dans le proche infrarouge, MIRI (Mid- Infrared Instrument) un instrument dans
l'infrarouge ainsi qu'une caméra de guidage FGS (Fine Guidance Sensor) muni d'un
�ltre accordable, dont le domaine en longueur d'onde est modi�able. JWST a pour
but d'explorer les débuts de l'univers avec l'allumage des premières étoiles et l'époque
de réionisation à la �n des âges sombres. Il a aussi pour but d'explorer la formation
et l'évolution des galaxies et ainsi comprendre comment le gaz, la matière noire, les
étoiles évoluent au sein des galaxies. JWST étudiera aussi la formation des systèmes
planétaires et les conditions d'apparition de la vie sur certaines planètes.

Le travail de cette thèse est centré sur la simulation des relevés spectroscopiques
de galaxies, dans le cadre du projet EUCLID. Dans ce chapitre je vais introduire les
notions de bases que j'utiliserai dans la suite pour modéliser les instruments et les
galaxies puis je présenterai le projet EUCLID et le contexte dans lequel mon travail
s'intègre.

3.1 Introduction aux moyens d'observations

En astronomie, les objets sont généralement inaccessibles. La sonde spatiale la
plus éloignée de la Terre est aujourd'hui Voyager 1. Elle est sortie de l'héliosphère
et se trouve actuellement à environ 18 milliard de kilomètres de la Terre. La sonde
devrait encore émettre jusqu'en 2020 mais elle ne passera pas à proximité d'une autre
étoile avant 40 000 ans après avoir parcouru plus de 2 · 1013 kilomètres. La galaxie
connue la plus proche, la galaxie naine du Grand Chien est à une distance de 25
000 années lumière, soit plus de 2 · 1017 kilomètres. La seule information disponible
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Figure 3.1 : Illustration de l'opacité de l'atmosphère. Les rayons Gamma, X, ul-
traviolet et infrarouge sont absorbés par l'atmosphère. Dans le visible
et le radio l'atmosphère est transparente.
Source : http://www.nasa.gov/

en général est le rayonnement électromagnétique bien que l'on utilise également les
rayons cosmiques et les neutrinos. Les ondes gravitationnelles pourraient apporter
un nouveau regard sur l'Univers mais elles n'ont encore jamais été détectés.

Le rayonnement électromagnétique est décrit à la fois d'un point de vue cor-
pusculaire comme la propagation de photons, et à la fois de manière ondulatoire
comme une onde électromagnétique. Les photons sont collectés à l'aide de téles-
copes. L'onde électromagnétique d'une source est caractérisée par sa distribution
spectral en énergie (SED). On est aujourd'hui capable de mesurer cette distribution
dans des gammes de longueur d'onde très larges, allant des fréquences radio aux
rayons gamma. Comme l'illustre la Figure 3.1, les observations au sol sont limitées
aux domaine du visible, très proche infrarouge (jusqu'à 1 µm), et radio à cause de
l'absorption de l'atmosphère terrestre. Pour observer le reste du spectre infrarouge,
ultraviolet, rayon X et gamma, des télescopes sont montés dans des ballons ou dans
des satellites.

3.1.1 Le télescope

Un télescope est un instrument optique qui collecte et focalise la lumière. La
lumière est ré�échie par le miroir primaire et amenée à une position focalisés, appelée

http://www.nasa.gov/
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Figure 3.2 : Schéma de principe d'un télescope. Le lumière est collectée à l'aide
du miroir primaire puis renvoyée à l'intérieur du télescope par le
miroir secondaire. Un système optique focalise, et dans cette exemple
disperse, ensuite la lumière sur le détecteur.

foyer. Il existe plusieurs types de télescope, je n'entrerai pas dans les détails, je
vais seulement rappeler ici les caractéristiques principales. La Figure 3.2 schématise
le principe de fonctionnement. Après réfection sur le miroir primaire la lumière
converge en un point appelé foyer image. Le faisceau est renvoyé à l'intérieur du
télescope via un miroir secondaire. Dans cette exemple il y a un deuxième plan
focal, créé à l'aide d'une lentille, dans lequel j'ai mis un élément disperseur (un
grism) et un détecteur. Le miroir secondaire provoque une obstruction et donc une
perte de luminosité ainsi qu'une perte de contraste. L'élément déterminant dans les
performances d'un télescope est clairement la taille du miroir primaire. Le nombre
de photons collectés est proportionnel à la surface e�cace du télescope, c'est à dire
la surface du miroir primaire réduite de la tâche d'obstruction.

Une autre caractéristique importante d'un télescope est sa vitesse optique, appe-
lée aussi ouverture, qui caractérise l'intensité de l'image au foyer. La vitesse optique
est déterminée par le rapport de la distance focale et du diamètre du miroir pri-
maire. Plus l'ouverture est grande plus l'image au foyer sera grande et moins elle
sera lumineuse. Pour une focale �xée, plus le diamètre du miroir primaire est grand
plus l'image sera lumineuse. En�n la taille du miroir primaire limite aussi le pouvoir
de résolution du télescope. En e�et, la limite de di�raction théorique, θ en radian, à
la longueur d'onde λ, est inversement proportionnel au diamètre du miroir primaire
D :

θ = 1.22
λ

D
(3.1)

Même avec des éléments optiques parfaits, il ne sera pas possible de discerner deux
objets séparés sur le ciel de moins de θ. La limite de di�raction est proportion-
nelle aux longueurs d'ondes, θ sera d'autant plus grand que la longueur d'onde sera
grande. La Figure 3.3 illustre cette dépendance en longueur d'onde, en comparant
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Figure 3.3 : Illustration de la dépendance en longueur d'onde de la PSF. À gauche
une mosaïque d'images de l'amas de galaxies Abell 2218, observé avec
le télescope spatial Hubble (2.4m), dans le �ltre I814 avec la caméra
ACS. L'image est très bien résolue dans le visible, on distingue fa-
cilement plusieurs arcs gravitationnels. À droite l'image du même
champ, observée cette fois avec le télescope spatial Herschel (3.5m),
avec l'instrument SPIRE à 2.5 µm. L'image est extrêmement �ou
dans l'infrarouge.
Source : projet HerMES et HeDaM (http://hedam.oamp.fr/ )

des images des télescopes spatiaux Hubble Space Telecope (HST) et Herschel. Mal-
gré une surface de collecte de photons inférieure à celle de Herschel, le pouvoir de
résolution du HST est très nettement supérieur. Dans le cas parfait, la réponse à une
source ponctuelle (PSF) sera une tâche d'Airi de largeur θ mais dans le cas réel, la
PSF est en général beaucoup plus compliquée et plus grosse. Le miroir primaire du
télescope devrait transformer un front d'onde plan en front d'onde sphérique. mais
tous les éléments optiques introduisent des transformations non souhaitées. Le front
d'onde résultant ne sera pas parfaitement sphérique et la PSF sera déformée. Ces
écarts par rapport à la sphère recherchée s'appellent les aberrations. Les polynômes
de Zernike permettent de décrire un front d'onde arbitraire par une combinaison
linéaire de modes connus et indépendants, et sont souvent utilisés pour modéliser
les déformations complexes des PSF. La Figure 3.4 illustre les di�érents types de
PSF obtenues à partir des polynômes de Zernike. En plus d'être assez complexe,
l'image de la PSF varie dans le champ, dépend de la température et évolue au cours
du temps. Dans le cas des télescopes au sol, il faut également ajouter les pertur-
bations dues à l'atmosphère, appelées communément � seeing �. Il est en général
di�cile d'obtenir un seing en dessous de l'arcsec. Dans les conditions optimum le
seeing peut descendre jusqu'à environ 0.25 secondes d'arc au VLT.

Pour résumer, pour les télescopes, la taille compte. Le plus gros instrument au sol
est le VLT (ESO) au Chili, avec ses quatre télescopes, possédant chacun un miroir
de 8.2 m. À noter que d'autres télescopes possèdent un miroir plus grand comme le
Keck mais le VLT peut fonctionner en mode interféromètre et utiliser la surface de
ces quatre miroirs en même temps. Dans l'espace, le Hubble Space Telescop observe

http://hedam.oamp.fr/
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Figure 3.4 : Illustration des e�ets des aberrations optiques sur la PSF. Le defocus
est un défaut de mise au point. L'astigmatisme et la coma re�ète les
défauts de symétrie axiale. Le trefoil, quadrafoil, pentafoil sont des
aberrations qui sont souvent symptomatiques des contraintes méca-
niques sur les optiques, comme les points d'appui d'un miroir par
exemple. Source : cour du Master IOL, Tests Optiques, Emmanuel
Hugot.

dans le domaine du visible avec un miroir primaire de 2.4 m et le télescope Herschel
dans le domaine infrarouge avec miroir de 3.5 m. Dans les dix/vingt prochaines
années les télescopes devraient atteindre des tailles de l'ordre de 40 m au sol, avec
l'European - Extremely Large Telescop (E-ELT), et de 6.5 m dans l'espace avec le
James Webb Space Telescop (JWST) (Gardner et al., 2006).

3.1.2 Les mesures

La photométrie
La photométrie utilise une image pour mesurer l'intensité lumineuse d'un objet

dans une certaine bande de longueur d'onde. L'image d'un objet, en terme astrono-
mique, est la distribution de l'énergie des photons reçue dans une certaine surface
par unité de temps et par angle solide dans une certaine direction. On appel cela plus
simplement la distribution de la surface de brillance. Le �ux est obtenu en intégrant
cette distribution sur tout l'objet, et s'exprime en général en erg ·s−1 ·cm−2. Le �ux
dans une bande de longueur d'onde X = [λ1, λ2] est souvent évalué en magnitude
apparente mX :

mX = −2.5 log

(
fX
fX,0

)
(3.2)

où fX est la densité de �ux en erg/s/cm2/Hz. Dans ce manuscrit toutes les ma-
gnitudes seront exprimées dans le système AB, c'est à dire que log(fX,0) = −48.60

quelque soit la bande. De manière similaire, la magnitude absolue est dé�nie à partir
de la luminosité. En utilisant la distance lumineuse DL, on peut relier la magnitude
absolue MX à la magnitude apparente mX :

m−M = 5 log(DL)− 5 (3.3)
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En spectroscopie, un élément disperseur est utilisé pour décomposer la lumière
de la SED d'un objet en fonction de la longueur d'onde. La grandeur mesurée est
en général la densité de �ux en erg · s−1 · cm−2Å−1. Dans les domaines de lon-
gueur d'onde proche de l'optique, les spectromètres utilisent un élément disperseur
tel qu'un prism et/ou un réseau pour décomposer la lumière en fonction de la lon-
gueur d'onde. La plupart des instruments spectroscopiques utilisent une fente pour
masquer la lumière autre que celle émise par l'objet étudié. Au sol, on utilise soit
de petites fentes sur une plaque, qui est ensuite placée au foyer de l'instrument, soit
des �bres optiques. Ces instruments ne sont pas encore spatialisables, les satellites
sont donc équipés, soit d'un spectromètre � classique � c'est à dire avec une seule
fente (donc un seul objet étudié à la fois), soit d'un un spectromètres dit sans fente
qui prend en une pose le spectre de tout le champs de vue. Cette dernière technique
implique un niveau de fond de ciel élevé et des problèmes de mélange des spectres
d'objet voisin.

Que ce soit en photométrie ou en spectroscopie, le détecteur est l'élément �-
nal du processus de mesure. Il transforme l'information lumineuse en information
numérique. Ce récepteur est composé d'un damier de pixels. Quand un pixel est
éclairé, il transforme les photons en électrons. Un �ux de photons est assimilable à
un �ux de particules arrivant sur le pixel. La probabilité de détecter le nombre de
photons entrant sur le pixel suit une distribution de Poisson. Au bruit de photon il
faut également ajouter entre autre :

� l'e�cacité quantique (QE), la probabilité de transformer un photon en élec-
tron,

� le bruit de lecture (RN), les �uctuations du nombre d'électrons mesurés à
cause du processus de lecture des pixels,

� le courant d'obscurité (DC), le courant électrique résiduel en l'absence d'éclai-
rement lumineux du aux électrons excités par e�ets thermiques.

Pour améliorer leurs performances les détecteurs sont refroidis. Il existe plusieurs
types de détecteurs, en général dans le domaine du visible, on utilise des pixels
à base de Silicium (typiquement des Charge Transfert Device). Dans le domaine
de l'infrarouge les pixels à base de HgCdTe (Mercure, Cadmium, Tellurure) sont
généralement plus performants.

La Figure 3.5 illustre ces mesures. On voit sur l'image photométrique la galaxie
source. Sur les images spectroscopiques la lumière de la galaxie a été décomposé.
L'extraction du signal de ces images permet de mesurer le spectre de la galaxie et
d'étudier par exemple ses raies d'emission.

3.2 Introduction aux Galaxies

Thomas Wright suggérait en 1750 que les étoiles se rassemblent en forme de
� pierre à meule �. Pour un observateur dans le plan de ce disque, la lumière émise
par les étoile apparaitrait comme une bande blanche la � Voie Lactée �. L'idée que
la � Voie Lactée � n'est pas la seule galaxie dans l'Univers fut émise par Emmanuel
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Figure 3.5 : Illustration des mesures photométriques et spectroscopiques avec des
images de HST/WFC3 Atek et al. (2010). En haut à gauche on voit
la galaxie source sur l'image photométrique dans la bande F110W.
Les deux images spectroscopiques en haut à droite ont été réalisé avec
les grism G102 (haut) et G141 (bas). L'extraction du signal des ces
deux images permet de reconstruire le spectre de la galaxie.

Kant en 1755. Malgré les e�orts de Charles Messier, qui releva de façon systéma-
tique toutes les nébuleuses qu'il observait et de William Hershell qui construit des
télescopes de plus en plus puissant pour tenter de résoudre ces nébuleuses ; il fallut
attendre le XXème siècle pour démontrer cette hypothèse. En 1923, le télescope de
100 pouces du Mont Wilson (USA) avec des plaques photographiques placées au
foyer permit à Edwin Hubble de résoudre des étoiles céphéides dans la nébuleuse
d'Andromède. Il utilisa pour mesurer la distance à la nébuleuse un étalon décou-
vert par Henrietta Swan Leavitt et basé sur les périodes de variation de ces étoiles.
Hubble détermina que la distance d'Andromède était dix fois plus grande que la dis-
tance de l'objet le plus lointain connu dans la � Voie Lactée � et démontra la nature
extragalactique cette nébuleuse. Hubble mesura également la distance de plusieurs
autres galaxies et montra que la distance des galaxies était proportionnelle à leur
vitesse radiale mesurée à partir du décalage vers le rouge.

Je vais présenter quelques propriétés de base des galaxies utilisées plus tard
dans ce manuscrit. Je commencerai par décrire une classi�cation des galaxies puis
j'introduirai les fonctions de luminosités. Je m'intéresserai en�n aux relations qui
relient la luminosité au taux de formation d'étoiles et à la dispersion des vitesses.
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Figure 3.6 : Classi�cation de Hubble des galaxies locales. De gauche à droite :
galaxies elliptiques E, lenticulaires S0, spirales normales (branche
du haut) et barrées (branche du bas).
Source : http://www.nasa.gov/

3.2.1 Classi�cation

Il y a une grande variété de galaxies dans l'Univers, toutes sont uniques mais
toutefois la plupart ont des formes similaires. Les galaxies locales sont habituellement
classées en fonction de leur morphologie, selon un schéma établi Hubble (Hubble,
1926).

Cette classi�cation dé�nit des types morphologiques basés sur l'apparence op-
tique des galaxies (Figure 3.6). Les galaxies sont divisées en deux grandes catégories,
les galaxies elliptiques (E) et les galaxies spirales (S), elles-mêmes subdivisées en ga-
laxies spirales barrées (SB) et non barrées.

Les galaxies elliptiques sont caractérisées par leur ellipticité e = 1 − b/a où a

et b sont respectivement les grand et petit axes de l'ellipse formée par la projection
de la galaxie dans le plan du ciel. Elles sont notées En où n = 10e avec n variant
de 0 à 7. Contrairement aux elliptiques, les galaxies spirales se décomposent en
sous structures formées d'un disque et d'un bulbe. Le disque peut présenter des
bras spiraux qui se rattachent alors au bulbe. La classi�cation divise les spirales
en sous-classes Sa à Sc selon l'importance du bulbe par rapport au disque et à la
résolution des bras spiraux. Les galaxies lenticulaires S0 assurent la transition entre
les elliptiques et les spirales : elles possèdent un bulbe et un disque mais pas de bras
spiraux.

Shapley et Paraskevopoulos (1940) ont étendu cette classi�cation a�n d'y inclure
les galaxies irréguliéres (Irr) qui ne correspondent à aucun des types dé�nis. de
Vaucouleurs (1959) a introduit les types intermédiaires Sd, Sm entre les Sc et les
Irr.

Le pro�l de luminosité des galaxies est de plus en plus piqué au centre à mesure
que l'on se déplace des galaxies elliptiques (pro�le typiquement en R/4) vers les
spirales (pro�l exponentiel). De nombreuses propriétés physiques des galaxies sont

http://www.nasa.gov/
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Figure 3.7 : Comparaison des fonction de luminosités de di�érents relevé à z ∼ 2

DEEP2 (Zhu et al., 2009), SDF (Ly et al., 2007), SDF and COS-
MOS (Takahashi et al., 2007).

corrélées au type morphologique comme par exemple la métallicité, la masse stellaire
ou encore la quantité de matière noire. La classi�cation de Hubble est très largement
utilisée car elle permet de réduire les principales propriétés physiques des galaxies à
leurs propriétés morphologiques.

3.2.2 Fonction de luminosité

La fonction de luminosité est la distribution du nombre de galaxies par intervalle
de luminosité en fonction de la luminosité. En générale les valeurs de la fonction de
luminosité ϕ(L)dL à la luminosité L se déduit de l'ajustement d'une fonction de
Schechter (1976) :

ϕ(L)dL = ϕ∗
(

L

L∗

)α

exp

(
− L

L∗

)
dL

L∗ (3.4)

où L correspond à la luminosité d'une galaxie et ϕ(L)dL au nombre de galaxies par
Mpc3 de luminosité comprise entre L et L+ dL. Il y a trois paramètres à ajuster :
α, ϕ∗ et L∗. La pente de la queue de la fonction de luminosité est déterminée par
α. L∗ est la luminosité caractéristique, et ϕ∗ correspond au nombre de galaxies par
Mpc3 de luminosité L∗.

Mesurer la fonction de luminosité est assez complexe en général puisqu'il faut
déconvoluer les comptages de la fenêtre d'observation. En d'autre terme il faut
estimer le nombre des galaxies qui ne sont pas présentent dans l'échantillon mesuré
à cause des contraintes observationnelles.

Dé�nir une luminosité caractéristique L∗ est utile pour étudier des populations
de galaxies de façon statistique et en déduire des informations moyennes sur un
échantillon. La fonction de luminosité permet notamment de comparer di�érent re-
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levés comme dans la 3.7. Zhu et al. (2009) comparent la fonction de luminosité [Oii]
qu'ils ont mesuré dans le relevé de galaxies DEEP2 avec des mesures similaires e�ec-
tuées précédemment dans les relevés SDF et COSMOS (Ly et al., 2007; Takahashi
et al., 2007).

3.2.3 Relations d'échelle

Pour les galaxies spirales, Tully et Fisher (1977) ont introduit une relation ap-
pelée relation de Tully-Fisher qui relie la luminosité L à la dispersion des vitesses
déduite de la largeur de la raie de l'hydrogène neutre à 21 cm ∆v :

L ∝ (∆v)α (3.5)

La relation dépend légèrement du type de galaxies spirales considérées ainsi que de
la bande spectrale dans laquelle on mesure la magnitude. Dans la littérature, on
trouve des valeurs de α de l'ordre de 4.

Pour les galaxies elliptiques, une relation similaire a été proposé par Faber et
Jackson (1976), reliant la luminosité L à la dispersion centrale de vitesse σ :

L ∝ σα (3.6)

Comme pour la relation de Tully-�sher, on a α ≃ 4, mais on trouve dans la littérature
des valeurs allant de 2 à 5.

Les relations de Tully-Fisher et de Faber-Jackson expriment la relation entre
la luminosité et un paramètre caractérisant la masse . L'exposant α intervenant
dans ces relations ne correspond pas à une dynamique simple, surtout parce que
la luminosité ne trace pas la masse simplement. Le cas α=4 a une signi�cation
physique : il entraine un rapport masse sur luminosité constant.

L'évolution des relations d'échelle reste encore un sujet controversé. Un point
commun à toute les études est que la dispersion de la relation est considérablement
plus élevée à haut z (plusieurs magnitudes) que localement. Des mesures récentes en
bande K, peu a�ectée par l'extinction (Conselice et al., 2005), ne montrent aucune
évolution de la pente de la relation de Tully-Fisher jusqu'à z ∼ 1.2 (Figure 3.8).

3.2.4 Le taux de formation d'étoile

Il existe de nombreux traceurs de formation stellaire Kennicutt (1998). Les plus
communément utilisés relient le taux de formation d'étoile (SFR) à la luminosité
dans une longueur d'onde. Ces relations dépendent beaucoup des modèles et des
hypothèses notamment de la fonction de masse initiale (IMF), de la métallicité et de
l'extinction interstellaire. La Figure 3.9 montre des observations de la galaxie NGC
7479 dans plusieurs bandes photométriques. Les photons visibles dans la bande Hα

ont été émis lors de la recombinaison du gaz ionisé des étoiles de type O très massives
et des étoiles de type B jeunes. Hα trace la formation d'étoile récente (106 − 107

ans). Dans les bandes UV, les photons ont été émis par les étoiles de type B plus
veilles. Le continue UV trace la formation d'étoile sur une échelle de temps plus
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Figure 3.8 : Relation de Tully-Fisher en bande K Conselice et al. (2005) pour
des galaxies à redshif z < 0.7 à gauche et z > 0.7 à droite. La ligne
noire indique la relation locale déterminée par Verheijen (2001) et les
lignes en pointillés indiquent la dispersion à ±3σ. Les symboles les
plus petits ont une erreur inférieure à l'erreur moyenne (indiquée en
haut à gauche) alors que les plus grands ont une erreur supérieure.

Figure 3.9 : Images de la galaxies NGC 7479. De gauche à droite et de haut en
bas, ces image ont été observé avec les bandes FUV et NUV de Galex,
B, V, R, Hα du télescope Xinglong (2.16 m), 3.6, 4.5, 5.8, 8.0, et
24 µm de Spitzer.
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grande que Hα (108 ans). Dans les bandes IR, les photons proviennent de la même
population d'étoile mais ont été cette fois absorbé puis ré-émis par la poussière.

Le domaine de longueur d'onde le plus utilisé pour mesurer le SFR est l'ultra-
violet (UV), car les étoiles jeunes et massives rayonnent dans ce domaine, c'est la
mesure la plus direct. La limitation majeure de l'utilisation de l'UV est l'incertitude
sur la mesure de l'extinction. Un autre traceur très utilisé est la raie de recombinai-
son de l'hydrogène Hα. Le lien entre la raie Hα et le SFR se fait via la production
des photons ionisant d'hydrogène. C'est une raie d'émission intense et située dans
le rouge (6563A), donc aisément observable depuis le sol (à bas redshift) et à priori
moins sensible à l'extinction. L'observation de la raie Hα nécessite des mesures spec-
troscopiques su�samment résolues pour la séparer de sa voisine [Nii] (λ6584) et sont
donc coûteuses en temps de pose. La raie Hα est de plus émise dans des zones de
formation stellaire plus denses et riches en poussières donc l'atténuation réelle est
plus élevée que l'extinction interstellaire et pas toujours facile à estimer. Le taux de
formation d'étoiles tracé par Hα est plus récent que celui tracé par l'UV. Les autres
raies de Balmer sont également des traceurs du SFR mais sont moins intenses et
avec des longueurs d'onde plus courtes, donc avec plus d'extinction. Pour les galaxies
à plus haut reshift, il est également possible d'utiliser les raies d'oxygène. La raie
[Oii] (λ3727) est souvent utilisée puisque généralement très intense. Néanmoins le
lien avec le SFR est moins direct car l'intensité de la raie dépend aussi beaucoup du
degré d'ionisation et de la composition chimique du gaz. L'émission [Oii] est aussi
fortement a�ectée par l'extinction. En�n, le �ux infrarouge lointain (FIR) est un
excellent traceur de la luminosité UV et donc du SFR. Une grande partie du �ux
UV/optique est absorbée puis réémise par la poussière dans le FIR. L'avantage prin-
cipal de cette estimateur est qu'il n'est pas a�ecté par l'extinction. L'inconvénient
est qu'il faut déterminer la fraction des photons UV/optique qui ionisent le gaz.

Rosa-González et al. (2002) ont comparé ces di�érent traceurs pour identi�er de
possible systématique et étudier le rôle de le poussière. Leurs résultats sont résumés
dans la Figure 3.10. Les méthodes classiques de mesure montrent que les estima-
teurs UV et [Oii] (λ3727) surestiment systématiquement le SFR par rapport au SFR
calculé à partir du FIR. Ils ont montré que l'excès de SFR de ces traceurs provient
principalement de la surestimation de l'extinction à cause des raies d'absorption de
Balmer. Après correction de l'estimation de l'extinction, tous les traceurs de SFR
sont en très bon accord.

3.3 La mission spatiale EUCLID

3.3.1 La mission

Les objectifs et le concept de la mission sont présentés en détail dans le Red
Book (Editorial Team et al., 2011). EUCLID est une mission spatiale, �nancée par
l'ESA, entièrement dédiée à la compréhension de l'accélération de l'expansion de
l'Univers et de la nature de la matière noire. Pour rappel, 76% de la densité d'éner-
gie est sous la forme d'énergie noire, qui est la cause de l'accélération de l'expansion
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Figure 3.10 : Comparaison de di�érents estimateurs de SFR Rosa-González et al.
(2002). En haut, les valeurs de SFR sont calculés avec les méthodes
standards. En bas, les valeurs de SFR sont estimées en corrigeant
l'extinction des raies d'absorption de Balmer.
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Parameter γ mν (eV ) fNL wp wa

EUCLID Primary 0.010 0.027 5.5 0.015 0.150
EUCLID All 0.009 0.020 2.0 0.013 0.048
EUCLID+Planck 0.007 0.019 2.0 0.007 0.035
Current 0.200 0.580 100 0.100 1.500
Improvement Factor 30 30 50 >10 >50

Table 3.1 : Résumé des objectifs d'EUCLID pour contraindre la cosmologie :
EUCLID Primary : contraintes combinées de la tomographie avec
les lentilles gravitationnelles et le spectre de puissance des grandes
structures ; EUCLID All : contraintes de sondes primaires combinées
avec les contraintes des amas de galaxies et de l'e�et Sachs-Wolfe ;
EUCLID+Planck : contraintes d'EUCLID combinées avec celles de
Planck (sans le CMC lensing) ; Current : contraintes actuelles (Ra-
petti et al., 2009; Komatsu et al., 2011a; Suzuki et al., 2011) ; Im-
provement Factor : améliorations apportées par les futures contraintes
d'EUCLID+Planck par rapport aux contraintes actuelles. Toutes les
contraintes sont les prévisions des erreurs marginalisées sur tous les
autres paramètres (Ωm = 0.25, ΩΛ = 0.75, Ωb = 0.0445, σ8 = 0.8,
ns = 1.0, h = 0.7).

et 20% de la densité d'énergie de l'Univers est sous la forme de la matière noire. La
nature de ces deux composantes noires est tout à fait inconnue et une possibilité
pour expliquer ces observations est une remise en cause de la relativité générale.
Les modèles plausibles existant ne peuvent être distingués de manière décisive qu'à
l'aide de relevés astronomiques de haute précision couvrant une fraction importante
du ciel. EUCLID utilisera les sondes cosmologiques pour enquêter sur la nature de
l'énergie noire, de la matière noire et de la gravité. La mission va cartographier à
grande échelle les structures de la distribution de galaxies jusqu'à redshift deux.
La mission est optimisée pour deux sondes cosmologiques indépendantes : la tomo-
graphie de l'e�et lentille gravitationnelle faible (WL) et les oscillations acoustiques
des baryon (BAO). En outre, les relevés d'EUCLID fourniront des données pour
plusieurs sondes cosmologiques complémentaires telles que les amas de galaxies, les
distorsions spatiales du redshift et l'e�et Sachs-Wolfe.

Pour comprendre la nature de l'énergie noire, son équation d'état doit être déter-
minée. EUCLID propose d'utiliser le WL et BAO pour mesurer les termes constants
et variant dans le temps de l'équation d'état de l'énergie noire. Le modèle ΛCDM

comme je l'ai présenté dans le chapitre 1 est décrit par un nombre réduit de pa-
ramètres, et l'énergie noire et la matière noire sont des composantes statiques. Les
valeurs standards des paramètres sont Ωm = 0.25, ΩΛ = 0.75, Ωb = 0.0445, σ8 = 0.8,
ns = 1.0, h = 0.7, la gravitation est décrite par la relativité générale, les conditions
initiales de la croissance des structures sont gaussiennes et l'énergie noire est du
type constante cosmologique (wX = −1). Ce modèle peut être étendu pour per-
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mettre une dépendance en temps des paramètres cosmologiques et pour tester la
relativité générale et les conditions initiales. La table 3.1 résume les objectifs de la
mission en terme de contraintes sur la cosmologie. Pour étudier l'évolution de l'équa-
tion d'état de l'énergie noire, wX a été paramétré en fonction du facteur d'échelle
tel que wX(R) = wp + wa(Rp − R). Le but d'EUCLID sera de mesurer les para-
mètres wp et wa avec une erreur à 1 sigma de ∆wp ∼ 0.015 et ∆wp ∼ 0.150. Pour
tester la validité de la relativité générale, on peut mesurer le taux de croissance des
structures paramétrées en fonction de Ωm= f(z) = Ωγ

m. La précision de mesure de
γ que veut atteindre la mission EUCLID est à 1 sigma de ∆γ ∼ 0.010. EUCLID va
aussi cartographier la distribution de matière noire avec une précision inégalée qui
permettra l'étude des e�ets subtils produits par les neutrinos. L'objectif d'EUCLID
sera d'estimer la masse des neutrinos mν avec une précision à 1 sigma meilleur que
0.03 eV . De même, l'amplitude de l'e�et des conditions initiales de la croissance des
structures non gaussiennes, fNL, peut être quanti�er à partir du spectre de puissance
des perturbations de la densité. Les relevés d'EUCLID permettront de mesurer les
écarts à une distribution gaussienne des perturbations initiales avec une précision
d'un ordre de grandeur meilleur que les contraintes actuelles.

Le WL nécessite une haute qualité d'image pour les mesures de forme des ga-
laxies et de la photométrie dans le visible et l'infrarouge pour mesurer les redshifts
photométriques des galaxies jusqu'à z ≥ 2 à une précision de dz/(1 + z) < 0.05. Le
BAO nécessite des observations spectroscopiques dans le proche infrarouge pour me-
surer les redshifts spectroscopiques des galaxies entre 0.7 ≤ z ≤ 2.0 à une précision
de dz/(1+z) < 0.001. Les deux sondes nécessitent un très haut degré de stabilité du
système pour minimiser les e�ets systématiques et d'un relevé couvrant une partie
importante du ciel extra-galactique. Une telle combinaison d'exigences ne peut être
satisfaite à partir du sol et nécessite un télescope spatial avec un grand champ de
vue. La table 3.2 résume les performances requises pour la mission EUCLID. EU-
CLID sera pourvu d'un télescope de 1.2 m de type Korsch conçu pour fournir un
large champ de vu. Le télescope distribuera la lumière à deux instruments par l'inter-
médiaire d'un �ltre dichroïque dans la pupille de sortie. La lumière ré�échie ira dans
l'instrument visible (VIS) et la lumière transmise à partir du dichroïque alimentera
l'instrument proche infrarouge (NISP) qui contient un spectromètre sans fente et
un photomètre à trois bandes. Les deux instruments couvriront un grand champ de
vue commun de ∼ 0.54 deg2. Le VIS sera équipé de 36 détecteurs CCD. Il mesurera
les formes des galaxies avec une résolution meilleure que 0.2 arcsec avec des pixels
de 0.1 arcsec sur le ciel dans la bande large RIZ. Le photomètre NISP contiendra
trois bandes (Y, J, H), et sera équipé de 16 détecteurs HgCdTe avec des pixels
de 0.3 arcsec sur le ciel. Le canal spectroscopique du NISP couvrira une gamme
de longueur d'onde de 1.1 µm à 2.0 µm avec une résolution spectrale moyenne de
λ/∆λ ∼ 250. Le VIS et NISP fonctionneront en parallèle mais le NISP e�ectuera
les mesures de spectroscopie et photométrie l'une après l'autre. EUCLID sera lancé
en 2018 sur une fusée Soyouz ST-2.1B et atteindra son orbite au deuxième point
de Lagrange du système Soleil-Terre après 30 jours. Il faudra 6 ans pour réaliser les
relevés de la mission. Le sondage large couvrira 15000 deg2 du ciel extragalactique et
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Wide survey area 15000 deg2 4 dither pointings
(goal 20000 deg2)

Deep survey area 40 deg2 at least 2 patches of > 10deg2

2 mag deeper than wide survey
Telescope 1.2 m Korsch 3 mirror anastigmat,

f = 24.5 m

VIS
Field of View 0.787× 0.709 deg2

detector 36 arrays 4k × 4k CCD
Pixel size 0.1 arcsec

Filter RIZ (550− 900 nm)
Depth 24.5 mag SNR=10

1 arcsec extended source

NISP
Field of View 0.763× 0.722 deg2

detector 16 arrays 2k × 2k HgCdTe
Pixel size 0.3 arcsec

Filters Y (920− 1146 nm)
J (1146− 1372 nm)
H (1372− 2000 nm)

Depth 24 mag SNR=5, point source
Grims 1100− 2000 nm 2 grisms,

Spectral resolution 250
Sensitivity 3× 10−16 erg · s−1 · cm−2 SNR = 3.5 unresolved line

Table 3.2 : Résumé des performances instrumentales requises dans le RebBook
pour la mission EUCLID
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sera complété par deux champs profond de 20 deg2 observés en plusieurs fois sur une
base mensuelle. Pour le WL, EUCLID mesurera les formes de 30 galaxies résolues
par arcmin2 dans la bande large RIZ (550 − 920 nm) jusqu'à une magnitude AB
de 24.5 à SNR > 10. Les bandes NIR (Y, J, H) servirons à la mesure des redshifts
photométriques et atteindront une profondeur en magnitude AB de 24 à SNR = 5.
Toujours pour la mesure des redshifts photométriques, la photométrie sera com-
plétée par les bandes visibles des relevés au sol de DES, KiDS, et Pan-STARRS.
Pour mesurer le cisaillement à partir de l'ellipticité des galaxies, la PSF devra être
reconstruite avec une erreur sur son ellipticité ≤ 2 × 10−4 et sa taille devra varier
de moins de 2 × 10−3 dans le champ de vu. Les BAO seront mesurées à partir du
relevé spectroscopique. Le spectromètre sans fente permettra l'observation des ga-
laxies à raies d'émission, principalement la raie Hα. La sensibilité devra permettre
la détection de raies jusqu'à 3×10-16 erg ·s−1 · cm−2pour des sources étendues de 1
arcsec à SNR = 3.5 à 1.6 µm. Le relevé permettra ainsi de mesurer le redshift de 50
millions de galaxies avec une complétude supérieure à 45%. Le sondage profond sera
de deux ordres de grandeur plus profond que le sondage large. Il sera utilisé pour
l'étalonnage de la spectroscopie sans fente et des redshifts photométriques. La visite
répétée des mêmes régions du ciel permettra également de contrôler la stabilité du
satellite et des instruments.

3.3.2 Simulations � end to end �

Les simulations � end to end �ont pour but de déterminer ou d'optimiser les per-
formances scienti�ques d'une mission. Les simulations � end to end �reproduisent
de nombreuses sources d'erreurs, allant des erreurs dues à la distributions des ga-
laxies dans le ciel, aux erreurs induites par le traitement des données, en passant
par les erreurs intrinsèques à l'instrument. Dans le cadre des études de phase A du
projet EUCLID, des simulations � end to end �ont été e�ectuées pour démontrer la
faisabilité de la mission (Editorial Team et al., 2011, redbook). Les simulations du
VIS ont montré que la PSF peut être reconstruite à un niveau de précision élevée.
Les variations spatio-temporelles de la PSF, qui sont critiques pour le WL, sont
échantillonnées et modélisées avec une précision su�sante en utilisant plus de 1800
étoiles appropriées pour l'étalonnage, réparties sur chaque champ d'EUCLID. La
détérioration de la PSF due à l'ine�cacité de transfert de charge des CCD peut être
corrigée en utilisant la méthode standard couramment appliquée aux images HST,
à condition que le bruit de lecture des détecteurs d'EUCLID soit inférieur à 4.5

électrons. Dans l'ensemble, les résidus dans la modélisation de la PSF en terme de
taille et d'ellipticité seront inférieurs aux performances requises durant toute la mis-
sion. En outre, l'e�cacité du VIS garantie que le nombre de galaxies requises, c'est
à dire ∼ 30gal./arcmin2 jusqu'à la magnitude limite (24.5), peut être obtenu en
moins de 4000s. Des simulations similaires réalisées pour le NISP en mode imagerie
montrent que les limites de détection des bandes (Y, J, H) remplissent les besoins
de la mission (magnitude AB limite de 24.0 à SNR = 5) en moins de 6 minutes par
�ltre, tant que les critères requis sur la taille de la PSF sont respectés dans les trois
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bandes. Le mode imagerie du NISP fournit des données dans les bandes (Y, J, H)
pour 95% des sources VIS appropriées pour l'analyse WL.

Le mode spectroscopique du NISP est conçu pour mesurer les redsifts de plus de
50 millions de galaxies à une précision de dz/(1 + z) < 0.001 jusqu'à z = 2. La me-
sure du redshift repose sur la détection des raies d'émission, principalement la raie
Hα dans le proche infrarouge. Pour un �ux dans une raie Hαdonnée, la précision et
l'exactitude des mesures dépend des paramètres instrumentaux du NISP (taille de
la PSF, résolution, fond instrumental) et sur la stratégie d'observation adoptée pour
réduire les limitations spéci�ques à la spectroscopie sans fente, à savoir le mélange
de spectres et un fond de ciel élevé. La véri�cation des performances doit démontrer
(1) que la mesure du redshift n'est pas biaisée et qu'elle est su�samment précise
pour atteindre le �ux limite requis de 3 × 10−16 erg · s−1 · cm−2et (2) que la den-
sité de galaxies par intervalles de redshift est su�sante pour répondre aux objectifs
scienti�ques. La stratégie globale d'observation d'EUCLID en mode spectroscopique
a été conçu pour optimiser tous ces aspects. Par sa nature même, la spectroscopie
sans fente est a�ectée par la confusion résultant de la superposition des spectres
des objets adjacents et le fond de ciel est élevé à cause de la lumière des spectres
des sources faibles et non résolues, et à cause de la lumière zodiacale. Réduire la
confusion produite par le chevauchement des spectres est la première préoccupation.
À la profondeur des observations spectroscopiques d'EUCLID, tous les spectres sont
au moins partiellement superposés avec une autre source. Dans ces conditions, la
contamination est la principale cause d'erreurs dans la mesure de redshift. Pour sur-
monter cette di�culté, la stratégie d'observation spectroscopique implique d'abord
la division de la couverture en longueur d'onde totale en deux observations séparées
en utilisant deux grisms (bleu et rouge). La réduction de la bande de chacun des
grisms permet (1) de réduire la taille des spectres et donc de réduire leur mélange
et (2) de réduire le fond de ciel. De plus, chaque bande est observée en deux ex-
positions indépendantes avec un sens de dispersion perpendiculaire. Dans chacune
des orientations, les spectres sont autant mélangés mais ces mélanges sont di�é-
rents et permettent de décontaminer en partie les spectres. En�n, les observations
en mode imagerie dans les bandes (Y, J, H) permettent une identi�cation précise
des di�érents ordres de dispersion des grism sur l'image spectroscopique.

Un pipeline de simulation de � end to end �a été développé pour véri�er que la
stratégie d'observation et les performances de l'instrument permettent de répondre
aux exigences des performances scienti�ques, Ce pipeline se compose de trois com-
posantes : 1) un catalogue de sources d'entrée imitant le champ COSMOS 2) un
module de simulation d'images spectroscopiques 3) une analyse automatisée des
spectres a�n de mesurer le redshift des galaxies. Un ingrédient fondamental pour le
réalisme de la simulation est la taille angulaire des galaxies. En spectroscopie sans
fente cette taille dé�nit la résolution e�ective du spectre et le niveau de confusion
entre les spectres adjacents. Une dimension intrinsèque et réaliste des tailles angu-
laires a été ainsi attribué à chaque galaxie, soit en utilisant les mesures réalisé à
partir des images du HST du champ COSMOS, soit en utilisant une relation taille
- luminosité lorsque les images HST n'étaient pas disponibles. Des étoiles ont été
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Figure 3.11 : Complétude et pureté de la mesure du redshift spectroscopique avec
EUCLID en fonction du redshift et du �ux dans la raie Hα. Les
droites continues et pointillés larges indiquent respectivement les
valeurs requises et les valeurs désirées. (Editorial Team et al., 2011,
redbook)

ajouté au catalogue de galaxie, avec des densités de surface correspondant à des
latitudes galactiques de 60◦ et 30◦. Les spectres simulés sont générés en utilisant
le logiciel aXeSIM sur la base des paramètres d'entrée instrumentales (PSF, courbe
de transmission, etc). Le code permet également d'ajouter le fond de ciel de la lu-
mière zodiacale. Une fois que l'image 2D du spectre a été simulé, l'extraction est
réalisée par aXeSIM pour produire le spectre 1D. Le processus est répété pour les
quatre observations spectroscopiques d'un même (2 grism × 2 angles). Les spectres
des grism rouge et bleu pour un même angle sont concaténés. Les deux spectres de
chaque angles sont ensuite nettoyés et combinés.

La mesure du redshift a été réalisé sur chaque spectre de galaxie. Dans un premier
les raies d'émission sont recherchées en aveugle dans le spectre. Toutes les raies
d'émission trouvées sont utilisées ensuite pour ajuster un redsift. Si les raies ne
permettent pas l'ajustement du redshift, la raie la plus forte est supposée être Hα.
De même lorsque qu'une seule raie est détectée, le redshift est mesuré en supposant
que c'est Hα. Les spectres sont en�n traités avec le code de mesure de redshift EZ
(Garilli et al., 2010), qui attribue un indice de �abilité à chaque mesure. Deux critères
de qualité ont été estimés : (1) la complétude, la fraction des raies Hα mesurées au
dessus d'un �ux limite donné et (2) la pureté, la fraction des spectres mesurés
pour lesquels le redshift est correct. Les résultats obtenus avec la con�guration
instrumentale de référence et la stratégie d'observation sont présentés dans la Figure
3.11. La complétude et la pureté sont tracées en fonction du redshift et du �ux
dans la raie Hα. Ces résultats révèlent une complétude bien supérieure à la valeur
requise. La pureté des mesures est compatible avec les valeur requise, à l'exception de
l'intervalle de redshift le plus élevé. La technique d'extraction, la méthode de mesure
du redshift et les évaluations de �abilité utilisées sont basées sur les outils existants.
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Les méthodes qui seront développées dans le cadre d'EUCLID seront optimisées et
auront de meilleurs performances.



Deuxième partie

Simulation des observables
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Les futures missions d'énergie noire telles que la missions spatiale EUCLID sont
en train de dé�nir les concepts instrumentaux et les stratégies d'observation pour
réaliser de grands relevés de galaxies. Les populations de galaxies tracent la crois-
sance des structures de l'Univers. Ces structures nous renseignent sur la géométrie de
l'espace-temps et donc sur les modèles cosmologiques que l'on cherche à contraindre.
Pour atteindre la haute précision nécessaire au succès scienti�que de ces futures
missions, nous avons besoin d'évaluer les capacités des instruments et des stratégies
d'observation. Ces simulations doivent être basées sur des catalogues de galaxies réa-
listes rendant compte de nos connaissances actuelles sur l'Univers observable. Dans
cette partie, je vais développer une méthode de simulation introduite par Jouvel
et al. (2009), qui consiste à reproduire les propriétés du sondage COSMOS, qui est
un des sondages les plus complets à ce jour.

Le sondage Cosmic Evolution Survey (COSMOS) (Scoville et al., 2007) est un re-
levé profond de 2 deg2 dans un champ équatorial avec lequel Capak et al. (2008) ont
détecté plus de 2 millions d'objets jusqu'à des magnitudes IAB > 27. COSMOS est
issu d'une collaboration internationale de plus de 30 instituts d'astrophysique dont
le Laboratoire d'Astrophysique de Marseille. Il est basé sur un relevé photométrique
profond réalisé par le Hubble Space Telescope (HST) avec l'instrument Advanced
Camera for Surveys (ACS). Il est le plus grand sondage photométrique réalisé avec
le HST et il a nécessité 640 orbites du satellite. La profondeur de l'imagerie HST a
permis de mesurer la morphologie des galaxies directement à partir de leur image
Leauthaud et al. (2007). Ce sondage a été également couvert dans plus de 50 bandes
photométriques allant du domaine radio aux rayons X avec de grands télescopes au
sol et dans l'espace. Un suivi spectroscopique a été réalisé dans le champs COSMOS.
Avec le projet zCOSMOS, Lilly et al. (2010) ont mesuré les spectres de 30 000 ga-
laxies sélectionnées en bande optique, 20 000 galaxies brillantes jusqu'à i+med < 22.5

et 10 000 galaxies profondes jusqu'à i+med < 24. De plus un échantillon sélectionné
dans l'infrarouge, MIPS, a été observé avec l'instrument DEIMOS (Kartaltepe et al.,
2009). Plus récemment, le champs COSMOS a été observé dans l'infrarouge avec le
télescope Herschel et partiellement dans le proche infrarouge avec la caméra WFC3
dans le �ltre F140W et dans le mode spectroscopie sans fente avec le grism G141
(Schawinski et al., 2011).

Dans un premier temps je reviendrai sur le sondage COSMOS et son imitation,
le COSMOS Mock Catalog (CMC) puis présenterai les améliorations que j'ai ap-
porté dans la cadre des simulations de relevés spectroscopiques de galaxies à raies
d'émission.
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Chapitre 4

Le CMC version 1.0

Equipped with his �ve senses,
man explores the universe around him
and calls the adventure Science."

Edwin Powell Hubble
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4.1 Le catalogue de redshift photométrique

Les redshifts photométriques reposent sur la mesure du continuum du spectre et
la détection de larges caractéristiques spectrales. Ces larges caractéristiques incluent
les fortes raies d'émission et les "breaks" ou "bumps" des SED. Les trois principaux
break sont le break de Balmer à 3700 Å, le break D4000 à λ = 4000 Å et le break de
Lyman à λ = 912 Å. Il y a principalement deux sortes de méthodes utilisées pour
mesurer les redshift photométrique : la technique des réseaux de neurones (Collister
et Lahav, 2004; Vanzella et al., 2004; Abdalla et al., 2008) et les méthodes d'ajuste-
ment de modèle (Benítez, 2000; Bolzonella et al., 2000; Ilbert et al., 2006). Ces deux
méthodes ont besoin d'un échantillon de redshifts spectroscopiques. Les réseaux de
neurones apprennent la relation liant la photométrie au redshift en s'entrainant sur
cet échantillon. Pour la méthode de l'ajustement des modèles, l'échantillon spec-
troscopique est utilisé pour calibrer la librairie de modèles à ajuster pour estimer
le redshift. Dans les deux cas cette étape est la plus critique et permet aussi d'as-
surer la robustesse de l'estimation du redshift photométrique. Il est essentiel que
l'échantillon de calibration ou d'entraînement soit représentatif des populations de
galaxies pour lesquelles on veut déterminer un redshift. Pour calculer le redshift, les
réseaux de neurones utilisent une fonction complexe apprise à partir de l'échantillon
de galaxie d'entraînement alors que la méthode d'ajustement de modèle utilise la
librairie calibrée avec une procédure de minimisation de fonction. Le catalogue de
redshift photométrique utilisé dans ce manuscrit est celui de Ilbert et al. (2009)
qui ont utilisé le code de redshift photométrique LePhare basé sur la méthode de
l'ajustement de modèle.

La dernière version du catalogue de redshift photométrique du sondage COSMOS
a été réalisé par (Ilbert et al., 2009, 2010) à partir de 31 bandes photométriques sur
l'ensemble de la surface de COSMOS, de l'ultraviolet (UV) avec les données du
télescope spatial Galaxy evolution Explorer (GALEX), jusqu'au proche infrarouge
(NIR) du télescope spatial Spitzer. Toutes ces données ont été combiné par Capak
et al. (2008) et la photométrie a été mesuré avec SExtractor (Bertin et Arnouts,
1996). Les magnitudes ont été corrigé de l'extinction de notre galaxie individuel-
lement en utilisant les cartes de poussières de Schlegel et al. (1998). Les zones où
la photométrie est mauvaise, principalement à cause des halos étendus des étoiles
brillantes, ont été masqué. Le catalogue couvre au �nal une surface de 1.73 deg2 et
contient respectivement 126071, 293627 et 607617 sources à i+ < 24, i+ < 25 et
i+ < 26.

Ilbert et al. (2009) ont utilisé une bibliothèque de modèles de SED pour les ga-
laxies composée de neuf modèles de Polletta et al. (2007) pour les galaxies elliptiques
et les spirales, et douze modèles de Bruzual et Charlot (2003) pour les galaxies star
burst (voir Figure 4.1). Même dans le cas de la mesure du reshift photométrique, les
raies d'émission ne sont pas négligeables. Une raie d'émission peu modi�er la couleur
d'une galaxie de 0.4 magnitudes. Pour estimer le �ux dans les raies d'émission, Ilbert
et al. (2009) se sont basés sur les lois de Kennicutt (1998), reliant d'une part le SFR
à la luminosité UV et d'autre part le SFR à la luminosité Hα. En supposant que
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Figure 4.1 : Modèles de SED utilisé par Ilbert et al. (2009) pour ajuster les red-
shifts photométriques. Les courbes bleues sont les modèles de galaxies
star burst de Bruzual et Charlot (2003). Les courbes vertes et rouges
sont respectivement les modèles de galaxies spirales et elliptiques de
Polletta et al. (2007).

ces SFR sont égaux, c'est à dire que les estimateurs tracent les mêmes populations
d'étoiles, la magnitude absolue UV corrigée de l'extinction, MUV est reliée au �ux
intrinsèque Hα, FHα en erg · s−1 · cm−2 :

log (FHα) = −0.4 (MUV +DL(z)) + 10.81 (4.1)

Les �ux intrinsèques des autres raies d'émission, Lyα, [Oii], [Oiii] et Hβ sont estimés

en supposant les rapport de raies constant : Hα
[Oii] = 1.77, Hα

Hβ
= 2.86, [Oiii]

[Oii] = 0.36,
Lyα
[Oiii] = 2, (Moustakas et al., 2006; Mouhcine et al., 2005; Kennicutt, 1998).

La lumière émise par une galaxie sans prendre en compte l'extinction par sa
poussière est alors la somme du modèle de SED et ces raies d'émission. L'extinction
est modélisée avec les lois Prevot et al. (1984) et Calzetti et al. (2000). Ces relations
relient la magnitude observée et la magnitude du modèle avec l'excès de couleur
E(B−V ). Le modèle d'extinction est un paramètre libre de l'ajustement. Les valeurs
de E(B − V ) explorées ont été limité à l'intervalle [0.0, 0.5] et ont été échantillonné
par pas de 0.05. L'extinction est supposée la même dans le continu et dans les raies.

Finalement le redshift est estimé avec une méthode de minimisation bayésienne
de χ2. Le redshift est alors la valeur z qui minimise cette fonction :

χ2
gal(z, T,A) =

Nf∑
f=1

(
F f
obs −A · F f

pred(z, T ) · 10
−0.4sf

σf
obs

)2

(4.2)

F f
obs est le �ux observé dans la bande f et σf

obs l'erreur associé. F f
pred(z, T ) est le

�ux prédit par le modèle T au redshift z. À noter que l'excès de couleur E(B − V ),
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Figure 4.2 : Comparaison des redshifts photométriques avec les redshifts spectro-
scopiques (Ilbert et al., 2009). À gauche les points sont les galaxies
observées dans le relevé zCOSMOS et à droite dans le relevé MIPS.

les raies d'émission et l'opacité du milieu intergalactique sont pris en compte dans
le modèle. Les valeurs de χ2

gal sont estimés sur une grille en z de pas 0.01 et la
distribution de probabilité du redshift est dérivé par interpolation parabolique.

En plus du χ2
gal, Ilbert et al. (2009) ont estimé de la même manière, pour tous

les objets du catalogue, un χ2
star en utilisant des modèles de SED d'étoiles (Chabrier

et al., 2000). Dans la cas où le χ2
star minimum est plus petit que le χ2

gal minimum,
l'objet est marqué comme étant une étoile. Cette classi�cation est en très bon accord
avec la classi�cation morphologique de Leauthaud et al. (2007). Pour i+ < 24, 84%
de sources ponctuelles, identi�ées comme des étoiles, ont un χ2

star minimum inférieur
au χ2

gal minimum.
En�n les sources ponctuelles X, détectées dans les données de XMM-COSMOS

(Brusa et al., 2007), ont été marqué comme étant des galaxies avec un noyau actif
(AGN). La mesure du redshift des AGN demande un traitement spéci�que qui a été
réalisé par Salvato et al. (2009).

La précision des redshifts photométriques des galaxies est basée sur une compa-
raison avec les sondages spectroscopiques de zCOSMOS et MIPS (voir Figure 4.2).
Le redshift photométrique atteint la précision de σ(zphot−zspec)/(1+zspec) = 0.008 à
i+AB < 22.5 avec un taux de redshift catastrophiques ((zphot − zspec)/(1 + zspec) >

0.15) en dessous de 1%. À plus faible magnitude et pour z < 1.5, la précision estimée
est σ(zphot−zspec)/(1+zspec) = 0.011 pour 22.5 < i+AB < 24 et σ(zphot−zspec)/(1+zspec) =

0.053 pour 24 < i+AB < 25. En�n pour les galaxies à plus haut redshift, 1.5 < z < 3

et i+AB ∼ 24, la précision est dégradée à σ(zphot−zspec)/(1+zspec) = 0.04 avec 10% de
catastrophiques.

En plus du redshift, Ilbert et al. (2010) ont dérivé la masse stellaire à partir de
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la luminosité en utilisant des modèles synthétiques de population stellaire Bell et al.
(2003); Fontana et al. (2004). En �xant le redshift au redshift photométrique, ils ont
ajusté des modèles SED générés par le code de Bruzual et Charlot (2003). Les SED
ont été construite en supposant une fonction de masse initiale de Chabrier (2003)
et un taux de formation d'étoiles décroissant exponentiellement avec le temps. Les
modèles de SED ont été calculé pour 51 âges di�érents entre 0.1 et 14.5 milliard
d'années, pour 10 valeurs d'excès de couleur entre 0 et 0.5, et pour deux valeurs
de métalicité Z = 0.02, 0.008 Z⊙. Par rapport aux SED optimisées pour ajuster le
redshift, cette librairie décrit une plus grande variété de galaxies. L'ajustement du
redshift n'est pas possible avec une telle librairie, le problème serait complètement
dégénéré. En revanche on peut utiliser la même méthode que pour les redshifts
photométriques, mais cette fois en �xant le redshift, pour ajuster ces modèles et
dériver du meilleur ajustement des propriétés de la physique de la galaxie. Ilbert
et al. (2010) l'ont fait en incluant de plus les données IRAC à 24 µm, ils ont dérivé
la masse stellaire et le taux de formation d'étoiles de chaque galaxie.

4.2 Le catalogue simulé

Pour évaluer les capacités des instruments et des stratégies d'observation nous
avons besoin de catalogues de galaxies réalistes et représentatifs des connaissances
actuelles sur l'Univers observable. Jouvel et al. (2009) ont utilisé les propriétés du
sondage COSMOS pour réaliser un tel catalogue. Le principe est de convertir les pro-
priétés observées de chaque galaxie du champ COSMOS, en des propriétés simulées.
Ces propriétés pourrons ensuite être utilisées pour simuler di�érents instruments,
existant pour préparer des observations, ou des instruments en cour de développe-
ment pour optimiser les designs par exemple.

Jouvel et al. (2009) ont développé une méthode pour estimer la magnitude ap-
parente qu'aurait une galaxie du champ COSMOS observée avec un instrument
quelconque. Le catalogue COSMOS associe à chaque galaxie un redshift photomé-
trique, une SED, une loi d'extinction et des estimations du �ux des raie d'émission.
La première étape pour simuler les magnitudes apparentes est de reconstruire le
spectre de chacune des galaxies et de l'intégrer à travers les courbes de transmis-
sions des �ltres de l'instrument. Les magnitudes apparentes théoriques sont calculées
à partir de ce spectre. On estime ensuite les erreurs de mesure dues au fond de ciel,
au courant d'obscurité, au bruit de poisson et au bruit de lecture. Les magnitudes
théoriques sont en�n bruitées avec une distribution de probabilité gaussienne avec
une dispersion égale à l'erreur. Les magnitudes simulées sont calculées pour toutes
les galaxies du relevé COSMOS et on génère ainsi un catalogue imitant le sondage,
le COSMOS Mock Catalog version 1 (CMC1.0).

Le mélange des populations de galaxies est par construction représentatif d'un
sondage réel de galaxies. Toutes les propriétés mesurées des galaxies du champs
COSMOS tel que le rayon e�ectif calculé sur les images ACS par Leauthaud et al.
(2007), la luminosité en UV, le SFR, la morphologie, les masses stellaires et la cor-
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rélation des positions, sont propagées dans la simulation. Le catalogue simulé est
cependant limité au domaine de magnitude où les données COSMOS sont relati-
vement complètes à savoir i+AB ∼ 26.2 pour une détection à 5σ, voir Capak et al.
(2008). Jouvel et al. (2009) ont restreint leur catalogue simulé à une aire carrée
centrale de 1.38 deg2, pleinement couverte par l'imagerie HST/ACS. L'aire e�ective
en prenant en compte les zones masquées est de 1.24 deg2 avec un total de 538000
galaxies simulées jusqu'à IAB = 26 avec une densité de 120 gal/arcmin2. Les étoiles
et les sources de rayons X ont été supprimé du catalogue.

4.3 Les raies d'émission dans le CMC1.0

Dans le cadre des simulations spectroscopiques pour les futurs grands relevés de
galaxies à raies d'émission (ELG), les estimations des raies d'émission pour chacunes
des galaxies sont très utiles pour prédire la taille et la profondeur du sondage. Ces
estimations de �ux sont basées sur de nombreuses hypothèses et donc avant de les
utiliser, nous avons comparé le �ux des raies d'émission prédit avec la photométrie
par Ilbert et al. (2009) et propagé dans le CMC1.0, avec le �ux des raies mesurées
dans les données zCOSMOS.

Les données spectroscopiques de zCOSMOS ont été réduite avec le logiciel Pla-
te�t Tremonti et al. (2004); Lamareille et al. (2006). Pour comparer les �ux des raies
observées et simulées, nous avons restreint notre étude aux spectres avec une mesure
du redshift �able, et des raies d'émission détectées de façon signi�cative. Nous avons
donc sélectionné les galaxies avec un redshift 0.0 < z <= 1.4 et avec un décalage
de la calibration en longueur d'onde entre −6 et 4 Å. Nous avons également utilisé
seulement les raies d'émission en dehors des raies du ciel à 2σ, avec un ajustement
de la raie et du continu et avec une � signi�cance �plus grande que 1.15 (voir La-
mareille et al. (2006)). Les �ux des raies ont été corrigé de la taille de la fente du
spectroscope et, pour les raies de Balmer, nous avons véri�é en plus que la largeur
équivalente de la raie d'absorption était négligeable par rapport au erreurs de mesure
du �ux de la raie. Nous avons ensuite identi�é les objets correspondant aux spectres
de zCOSMOS dans le catalogue photométrique à partir de leurs positions dans le
ciel. Nous avons utilisé l'algorithme de Sky match de TOPCAT avec un rayon de
0.5arcmin2. Pour ne pas avoir d'e�ets dus à une mauvaise correspondance ou aux
erreurs sur les redshifts photométriques, nous avons également restreint notre étude
aux galaxies avec des redshifts photométriques et spectroscopiques en bon accord,
c'est à dire tel que zphot − zspec < 0.01.

Dans la Figure 4.3, nous comparons les �ux des raies dans les cas de Hα et
[Oii] (λ3727). Étant donnée les hypothèses derrière les estimations du �ux des raies
d'émission dans le catalogue photométrique, la corrélation avec les mesures spec-
troscopiques est remarquable. Cependant, les �ux simulés surestiment de façon sys-
tématique les �ux observés et cette systématique augmente quand le �ux diminue.
L'écart entre le �ux simulé et le �ux observé est typiquement de 0.2dex, avec une
pente de 0.7 pour les deux raies.
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Figure 4.3 : log du �ux simulé des raies d'émission en fonction du log du �ux ob-
servé dans zCOSMOS, pour Hα à droite et [Oii] (λ3727) à gauche.
La couleur correspond à l'erreur sur la mesure dans zCOSMOS. La
droite en pointillé est une réduction linéaire des �ux simulés en fonc-
tion des �ux observés.

Les deux sources d'incertitude dominantes sont la magnitude absolue UV corri-
gée de l'extinction et l'atténuation dans les régions stellaires. La magnitude absolue
UV a été estimé par � correction k �, ce qui peut induire des erreurs systématiques.
La correction k est calculée à partir du modèle de SED qui s'ajuste le mieux aux
données mais la partie de la SED qui nous intéresse n'est généralement pas directe-
ment observé (Oke et Sandage, 1968). Pour réduire cette incertitude, la magnitude
absolue à la longueur d'onde λ peut être dérivée de la magnitude apparente la plus
proche à λ · (1 + z) (Ilbert et al., 2005, 2010). Avec cette méthode, les magnitudes
absolue dépendent moins de la SED et correspondent plus aux observations. Par la
suite, lorsque nous parlerons de magnitude absolue nous utiliserons cette dernière
estimation sauf précision contraire.

Bien sûr, cela ne résout pas le problème de l'estimation de l'extinction du continu
UV qui reste la source principale d'erreur. Cette erreur se propage directement dans
les estimations de SFR basées sur les magnitudes UV. Nous avons comparé le SFR
calculé à partir de la magnitude absolue UV corrigée de l'extinction du continu,
SFRNUV , (Ilbert et al. (2009) avec la loi de Kennicutt (1998)) avec le SFR estimé
à partir de l'ajustement de SED, SFRSED, (Ilbert et al., 2010). Le SFRSED est
plus �able car il prend compte les données à plusieurs longueur d'onde, notamment
les �ux dans l'infrarouge qui proviennent du �ux UV absorbé puis réémis par la
poussière de la galaxie. La Figure 4.4 montre que ces deux estimations sont en accord
mais avec une dispersion de l'ordre d'une magnitude. Le continu UV des galaxies
elliptiques n'est pas très bien compris aujourd'hui. Une fraction assez élevé de ce
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Figure 4.4 : Comparaison du SFR estimé à partir de l'ajustement de SED (Ilbert
et al., 2010) et du SFR estimé avec la loi de Kennicutt (1998) et
la magnitude absolue NUV corrigée de l'extinction. La couleur des
points est une échelle de redshift (en haut à gauche), de masse stel-
laire (en haut à droite), de la magnitude absolue NUV calculée par
correction k et corrigée de l'extinction (en bas à gauche), et du nu-
méro du template de SED (1 à 8 Elliptique, 9 à 20 Spirale, 20 à 31
Star Burst) (en bas à droite)
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�ux pourrait venir d'étoiles évoluées de faible masse et donc la magnitude absolue
UV ne serait pas dans ce cas un bon traceur du SFR. Il n'est pas surprenant que les
SFRNUV et SFRSED ne correspondent pas. Pour les galaxies spirales, le SFRNUV

sous-estime de façon systématique le SFR et inversement pour les galaxies star
burst le SFRNUV surestime le SFR. Les biais de mesure de SFR sont surement le
résultat de biais dans l'estimation de l'extinction de la poussière.

Les biais d'estimation de SFRNUV ne sont pas les seules sources d'erreurs. Même
en admettant que le SFRNUV est un bon estimateur et que la magnitude absolue UV
corrigée de l'extinction trace bien le même SFR que les raies d'émission, le �ux estimé
est le �ux intrinsèque de la raie, c'est à dire le �ux total émis sans prendre en compte
l'atténuation. Pour remonter au �ux observé, il faut donc appliquer l'atténuation des
régions stellaires. Jouvel et al. (2009) ont supposé que cette atténuation était égale
à l'extinction dans le continu. On s'attend en fait à ce que les raies d'émission soient
plus atténuées (Calzetti, 2001). La relation entre l'extinction dans le continu et
l'atténuation des régions stellaires n'est pas simple. Dans des cas de galaxies avec un
taux de formation d'étoiles très élevé et peu de poussière, le relation pourrait être un
simple facteur multiplicatif de l'ordre de 0.4. Dans tous les autres cas la relation est
beaucoup plus complexe et dépend de la métallicité, du taux de ionisation du gaz, de
la masse stellaire, la distribution de la poussière et surement d'autres caractéristiques
de la galaxie. De plus, la plupart de ces caractéristiques sont corrélées et donc le
problème est extrêmement dégénéré.

Argence et Lamareille (2009) ont déjà comparé des estimations de �ux simi-
laires avec les données de Sloan Digital Sky Survey (SDSS) et ils ont obtenu des
résultats équivalents en utilisant les lois de Kennicutt (1998). Ils ont estimé le SFR,
ainsi que la métallicité, à partir des données spectroscopiques de SDSS et d'une mé-
thode robuste (Charlot et Longhetti, 2001; Brinchmann et al., 2004; Tremonti et al.,
2004). Ils ont ensuite comparé leur SFR de référence à d'autres estimateurs utilisés
lorsque moins de données sont disponibles et notamment la méthode qui consiste
à utiliser les calibrations de Kennicutt (1998) en corrigeant les raies d'émission de
l'atténuation à partir de l'extinction de la SED et d'un rapport d'extinction du gaz
sur l'atténuation des étoiles. Ils observent également une pente de l'ordre de ∼ 0.7

entre les deux estimateurs de SFR en utilisant un rapport atténuation gaz/étoiles
de 0.44 (Calzetti et al., 2000) et une pente de ∼ 0.9 avec un rapport de 0.3 (valeur
moyenne observée dans SDSS). Leur travail explore également d'autres façons de
mesurer le SFR à partir des raies d'émission en fonction des données accessibles.
Dans le cas des données photométriques de COSMOS, trois de leurs propositions
peuvent être adaptées pour améliorer les estimations de �ux dans les raies Hα Hβ

et [Oii]. La première solution est basée sur une recalibration des relation entre SFR
et raies d'émission avec une lois de puissance en corrigeant l'extinction du continu
d'un facteur 0.3 (valeur moyenne dans SDSS) pour estimer l'atténuation dans les
raies (Argence et Lamareille, 2009, section 3.3.2). La seconde solution contourne le
problème de l'estimation de l'atténuation en calibrant la lois de puissance directe-
ment avec les �ux observés (Argence et Lamareille, 2009, section 4.2.1). Le dernière
solution est dérivée de la seconde en corrigeant le SFR en fonction de la métallicité
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(Argence et Lamareille, 2009, section 4.2.3).
Nous avons testé ces solutions sur les données COSMOS pour les raies d'émis-

sion Hα et [Oii] (λ3727). Le SFR utilisé comme référence pour calculer les �ux des
raies est l'estimation de Ilbert et al. (2010). Pour la calibration dépendante de la
métallicité, nous avons calculé x = 12 + log (O/H) à partir de la relation masse,
SFR, metallicité de Mannucci et al. (2010).

Pour Hα dans le meilleur des cas, les calibrations Argence et Lamareille (2009,
section 3.3.2) et Argence et Lamareille (2009, section 4.2.1) corrigent l'o�set de la
relation, ∼ 0.01 dex au lieu de ∼ 0.2 dex dans le CMC1.0. Cela dit, il reste toujours
une pente et on voit sur la Figure 4.5 que la relation suggère un dépendance en
redshift. Ce travail n'a absolument pas pour but de discuter de la dépendance en
redshift des estimateurs de SFR. Nos mesures ne sont clairement pas assez précises
pour faire une estimation scienti�que d'une telle dépendance. Nous cherchons seule-
ment à reproduire des observables dans un catalogue simulé. Nos contraintes sur
Hα sont réduites aux bas redshifts, 0.0 < z < 0.5 et nous voulons extrapoler ces
relations pour toutes les galaxies du CMC en assurant leur validité au moins jusqu'à
des redshifts de 3. Cette dépendance en redshift n'est donc pas raisonnable surtout
qu'elle est de plus corrélée à la masse stellaire, au type de galaxies et à l'extinction
du continu.

Pour [Oii], les résultats ne sont pas meilleurs. On voit dans la Figure 4.6 que la
calibration qui réduit le mieux l'o�set à ∼ −0.08 dex est la calibration direct �ux ob-
servé / SFR (Argence et Lamareille, 2009, section 4.2.1). Comme pourHα, toutes les
calibrations suggèrent une dépendance en redshift. La dépendance en masse stellaire
est plus marquée, on peut facilement identi�er deux ou trois populations non corrélé
au redshift pour les quatre calibrations. Comme on l'a discuté précédemment, cette
dépendance n'est pas surprenante. La calibration corrigée de la métalicité corrige
en partie la dépendance en masse stellaire, pour les masses stellaires inférieures à
1010.4 M⊙.
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Figure 4.5 : log du rapport des �ux simulés des raies d'émission Hα sur les �ux
observés dans zCOSMOS en fonction du redshift. En haut à gauche,
les �ux simulés sont calculés avec la relation de Kennicutt (1998) en
corrigeant l'atténuation du gaz d'un facteur 0.3. En haut à droite, les
�ux simulés sont calculés avec la relation de Argence et Lamareille
(2009, section 3.3.2). En bas à gauche, les �ux simulés sont calculés
avec la relation de Argence et Lamareille (2009, section 4.2.1). En
bas à droite, les �ux simulés sont calculés avec la relation de Argence
et Lamareille (2009, section 4.2.3). L'échelle de couleur correspond
à la masse stellaire. La droite en pointillé est une réduction linéaire.
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Figure 4.6 : log du rapport des �ux simulés des raies d'émission [Oii] (λ3727)

sur les �ux observés dans zCOSMOS en fonction du redshift. En
haut à gauche, les �ux simulés sont calculés avec la relation de Ken-
nicutt (1998). En haut à droite, les �ux simulés sont calculés avec
la relation de Argence et Lamareille (2009, section 3.3.2). En bas
à gauche, les �ux simulés sont calculés avec la relation de Argence
et Lamareille (2009, section 4.2.1). En bas à droite, les �ux simulés
sont calculés avec la relation de Argence et Lamareille (2009, section
4.2.3). L'échelle de couleur correspond à la masse stellaire. La droite
en pointillé est une réduction linéaire.



Chapitre 5

Calibration des raies d'émission

Ce qu'on sait, savoir qu'on le sait ;
ce qu'on ne sait pas, savoir qu'on ne le sait pas ;
c'est savoir véritablement.

Confucius
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Après avoir comparé les prédictions du CMC1.0 aux données spectroscopiques
zCOSMOS, nous avons conclu que les calibrations de SFR classique étaient di�-
cilement utilisables à cause du manque d'information sur la physique des galaxies
dont le CMC reproduit les propriétés spectrales. Nous nous proposons donc de cali-
brer de nouvelles relations dans le but de corriger les biais dans les caractéristiques
spectrales que nous déduisons du SFR, principalement les �ux des raies d'émission.
Prédire ces �ux à partir de données photométriques est un challenge, le problème est
extrêmement dégénéré et les incertitudes sont très élevés. Dans ce chapitre je vais
présenter une méthode de calibration du SFR qui permet de reproduire des distri-
butions de raies d'émission réalistes. Dans un premier temps, je dé�nirai les modèles
qui permettent de décrire la luminosité des raies d'émission. Ces modèles peuvent
avoir beaucoup de paramètres libres pour prendre en compte des corrections liées à
la physique des galaxies. Le problème en est d'autant plus dégénéré et nous verrons
que l'ajustement sur zCOSMOS n'est pas su�sant pour calibrer des relations �ables
et extrapolables à tous le CMC. J'ajouterai des contraintes à partir des fonctions
de luminosité de [Oii] et Hα observées (Zhu et al., 2009; Geach et al., 2010) et des
rapports de raies observés dans zCOSMOS (Lilly et al., 2010) et VVDS (Le Fèvre
et al., 2005). Dans la section 5.4 j'ai résumé les résultats des calibrations.

5.1 Modélisation des raies

Je cherche à prédire les �ux des raies d'émission des galaxies à partir de leur
propriétés photométriques à travers le SFR. De nombreux travaux dans les dix der-
nières années ont permis l'étude du SFR et de ces di�érents traceurs (Steidel et al.,
1999; Hopkins et Beacom, 2006; Zhu et al., 2009; Gilbank et al., 2010). En général
ces traceurs mesurent l'énergie de la galaxie qui provient des étoiles jeunes, de façon
direct avec les �ux UV ou indirect avec les luminosités des raies d'émission. Tous
les estimateurs ont des systématiques qui peuvent biaiser la mesure du SFR et dans
notre cas les �ux des raies d'émission simulés. L'e�et qui domine les incertitudes
dans le domaine UV/optique est l'extinction du gaz de la galaxie hôte. L'extinc-
tion du gaz de la galaxie atténue le �ux du continu UV ou la luminosité des raies
d'émission et biaise la relation avec le SFR (Kennicutt, 1998; Kewley et al., 2004,
2005). De plus l'extinction du gaz est corrélée à d'autres propriétés physiques de la
galaxie comme sa luminosité (Wang et Heckman, 1996), sa masse stellaire (Brinch-
mann et al., 2004; Noeske et al., 2007a; Elbaz et al., 2007; Gilbank et al., 2010) mais
aussi sa formation stellaire passée (Noeske et al., 2007b). Cette extinction peut être
estimée et corrigée grâce à la pente du continu UV/optique (Calzetti et al., 1994;
Kong et al., 2004) ou l'étude du décrément de Balmer (Hα/Hβ) (Calzetti, 2001). Ces
diagnostiques sont évidement extrêmement limité dans le cas des données photomé-
triques des COSMOS. Les relations de (Calzetti et al., 2000) permettent d'estimer
l'extinction du continu mais avec peu de précision, de l'ordre d'une magnitude pour
le �ux UV restframe. L'atténuation des raies d'émission n'est estimable qu'en la re-
liant à l'extinction du continu, ce qui est encore plus incertain. Même en admettant
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que les �ux peuvent être corrigés de l'extinction, d'autres incertitudes limitent la
précision des relations entre le SFR et les raies d'émission. Par exemple la luminosité
des raies d'émission [Oii] et [Oiii] dépend des abondances des éléments chimiques
et de l'état d'excitation du gaz (Kewley et Dopita, 2002; Moustakas et al., 2006). Il
faut donc formuler un modèle capable de décrire la luminosité d'une raie d'émission
en prenant en compte l'in�uence des autres propriétés des galaxies.

Le catalogue photométrique de COSMOS (Ilbert et al., 2009, 2010) contient 1
482 993 sources identi�ées comme étant des galaxies. Pour chacune de ces galaxies
j'ai un redshift, une SED théorique et une loi d'extinction. Ilbert et al. (2010) ont
également estimé les magnitudes absolues dans plusieurs bandes par correction k et
les masses stellaires et les SFR basés sur l'ajustement de SED plus exhaustives que
celles qui optimisent le �t du redshift. En considérant les données disponibles, j'ai
construit des modèles de raies d'émission en deux parties : une première composante
qui relie la luminosité de la raie au SFR et une seconde qui corrige les systématiques
dues aux propriétés physiques des galaxies.

Dans un premier temps je cherche à relier la luminosité d'une raie à son SFR.
La mesure de SFR la plus �able des données photométriques de COSMOS est celle
basée sur l'ajustement de SED. Cela dit ce qui nous intéresse est surtout le �ux des
raies simulées, plutôt que la valeur du SFR qu'elles tracent. On peut donc également
utiliser un SFR estimé à partir de la magnitude absolue NUV corrigé de l'extinction
et relier directement la luminosité de la raie à la luminosité UV. Bien que l'incerti-
tude sur la magnitude absolue UV est élevée, les systématiques dues à l'extinction
a�ectent aussi les raies et peuvent se compenser dans une relation de cette forme. En
revanche les raies d'émission sont plus éteintes que le continu et la relation avec l'ex-
tinction du continu n'est pas évidente. Statistiquement cette relation pourrait être
une relation linéaire mais les valeurs mesurées varient en fonction des populations de
galaxies (Calzetti, 2001; Argence et Lamareille, 2009). Argence et Lamareille (2009)
ont montré notamment qu'il est plus �able, en terme de systématique de calibrer
le SFR avec une loi de puissance des raies d'émission observées, plutôt qu'avec une
relation linéaire des raies d'émission corrigées d'une atténuation estimée à partir de
l'extinction du continu.

J'ai construit plusieurs bases de modèles de luminosité de raies d'émission, basées
sur le SFR, la luminosité UV, en corrigeant ou pas l'atténuation :

� Modèle de luminosité corrigée de l'atténuation comme une fonction linéaire de
la luminosité NUV corrigée de l'extinction.(

LNUV
line

)
cor
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(
Lzphot
NUV

)
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+ bNUV
line (5.1)(

Lzphot
NUV

)
cor

est la luminosité NUV calculée par correction k et corrigée de

l'extinction.
(
LNUV
line

)
cor

est la luminosité de la raie à ajuster corrigée de l'ex-
tinction. Cette base de modèle a un seul paramètre libre : bNUV

line . Ce modèle
est la combinaison de deux des lois de Kennicutt (1998). Il est la calibration
la plus direct, mais il faut calculer la luminosité observée en corrigeant l'atté-
nuation de la raie qui est estimée à partir de l'extinction du continu à défaut
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de mieux. Bien que dans notre cas l'incertitude sur l'extinction soit grande
il est possible que certaines systématiques dues à l'extinction se compensent
entre la luminosité de la raie et celle du continu UV.

� Modèle de luminosité observée comme une fonction linéaire de la luminosité
NUV corrigée de l'extinction.

LNUV
line =
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Lzphot
NUV
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cor

+ bNUV
line (5.2)(

Lzphot
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cor

est la luminosité NUV calculée par correction k et corrigée de

l'extinction. LNUV
line est la luminosité atténuée de la raie à ajuster. Cette base

de modèle a un seul paramètre libre : bNUV
line . Ce modèle estime directement la

luminosité observée, il peut s'avérer intéressant pour les raies d'émission peu
éteinte comme Hα, par contre dans le cas contraire il faudra surement ajouter
une correction à postériori.

� Modèle de luminosité observée comme une fonction de puissance de la lumi-
nosité NUV corrigée de l'extinction.

LNUV
line = aNUV

line ·
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Lzphot
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Lzphot
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est la luminosité NUV calculée par correction k et corrigée de

l'extinction. LNUV
line est la luminosité atténuée de la raie à ajuster. Cette base

de modèle a deux paramètres libres : aNUV
line et bNUV

line . Cette base de modèle a
la même motivation que la précédente mais on a ajouté un degré de liberté
pour prendre en compte la non linéarité de la relation entre l'atténuation des
raies et l'extinction du continu.

� Modèle de luminosité corrigée de l'extinction comme une fonction linéaire du
SFR mesuré par ajustement de SED.(

LSFR
line

)
cor

= SFRzphot
SED + bSFR

line (5.4)

Dans cette relation j'ai utilisé le SFR estimé dans Ilbert et al. (2010) :
SFRzphot

SED .
(
LSFR
line

)
cor

est la luminosité corrigée de l'atténuation de la raie
à ajuster. Cette base de modèle a un paramètre libre : bSFR

line . Cette mesure
de SFR est la moins sensible aux systématiques dues à l'extinction et à la
physique de la galaxie. Il faut calculer la luminosité observée en corrigeant
l'atténuation de la raie qui est estimée à partir de l'extinction du continu.

� Modèle de luminosité observée comme une fonction de puissance du SFR me-
suré par ajustement de SED.

LSFR
line = aSFR

line · SFRzphot
SED + bSFR

line (5.5)

SFRzphot
SED est SFR estimé par ajustement de SED. LSFR

line est la luminosité de la
raie à ajuster. Cette base de modèle a deux paramètres libres : aSFR

line et bSFR
line .

Ce modèle est similaire au précédent mais il estime directement la luminosité
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observée. Cette base de modèle a la même motivation que la précédente mais
on a ajouté un degré de liberté pour prendre en compte la non linéarité de la
relation entre l'atténuation des raies et l'extinction du continu.

La seconde composante du modèle sera ajoutée à chacunes des bases pour cor-
riger les e�ets de l'atténuation et de la physique de la galaxie hôte. Les corrections
ont la forme d'une lois de puissance :

corparline =
∑
par

aparline · par + bparline (5.6)

Les paramètres physiques des galaxies par peuvent être une des propriétés mesurées
dans le catalogue photométrique COSMOS :

� Le type de galaxie
� L'extinction
� La magnitude absolue B corrigée de l'extinction qui est un traceur de la mé-
talicité (Moustakas et al., 2006)

� Le redshift
� La masse stellaire
� Le SFR mesuré par ajustement de SED dans le cas des modèles basés sur la
magnitude NUV

� La magnitude absolue NUV dans le cas des modèles basés sur le SFR mesuré
par ajustement de SED

Pour chacun des paramètres physiques on a deux paramètres libres : aparline et b
par
line.

Pour chacunes des raies, la combinaison des di�érentes bases de modèle et des
corrections possibles génèrent plus de 40 modèles que j'ai tous ajusté sur les données
spectroscopiques de zCOSMOS en minimisant ce χ2 :

χ2
zCOSMOS =

1

N

∑
i

(Lsim
i − Lobs

i )2

σ(Lobs
i )2

(5.7)

Lsim
i est la luminosité atténuée de la galaxie i et calculée avec le modèle. Lobs

i est
la luminosité observé dans zCOSMOS pour cette galaxie. σ(Lobs

i ) est l'erreur sur
la mesure de Lobs

i . N est le facteur de réduction qui permet la comparaison des χ2

des di�érents modèles. Dans la section suivante je vais analyser les résultats de ces
ajustements avec dans un premier temps les raies d'émission les plus puissantes :
[Oii] et Hα.

5.2 [OII] et Ha

Pour commencer, j'ai concentré mon étude sur les deux raies généralement les
plus puissantes [Oii] et Hα. Le meilleur χ2 obtenu pour [Oii] est le résultat de
l'ajustement d'une base de modèle de luminosité atténuée fonction linéaire de la
luminosité NUV corrigée de l'extinction (Équation (5.2)). Les corrections ajoutées
à cette base sont fonction de la masse stellaire, du SFR, de la luminosité B et du
redshift. Dans le cas de Hα, le χ2 est minimisé avec la même base (Équation (5.2))
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[Oii] (λ3727) Hα

Figure 5.1 : log des �ux simulés de la calibration avec le meilleur χ2, pour
[Oii] (λ3727) à gauche et Hα à droite.

et des corrections fonction de SFR et du redshift. Dans la Figure 5.1 j'ai comparé les
�ux prédis par les modèles aux �ux observés dans zCOSMOS, pour Hα et [Oii]. La
corrélation est en très bon accord avec les erreurs sur la mesure des �ux dans zCOS-
MOS. La relation ne semble pas présenter de pente ou d'o�set et a une dispersion
relativement faible, 0.2dex pour [Oii] et 0.3dex pour Hα. Cependant, la dépendance
en redshift de ces deux modèles est plutôt inquiétante puisque les données de zCOS-
MOS ne couvrent qu'un intervalle restreint de longueur d'onde et donc en redshift.
Les contraintes des modèles ne sont e�ectives seulement pour des redshifts entre
0.5 < z < 1.3 pour [Oii], et 0.0 < z < 0.5 pour Hα. Comme discuté précédemment,
je veux extrapoler ces calibrations à toutes les galaxies du catalogue photométrique
du relevé COSMOS et les mesures ne sont pas su�samment précises pour di�éren-
cier une évolution des relations avec le redshift et une évolution des populations de
galaxies. Bien que les résultats des Figures 4.5 et 4.6 suggéraient déjà une évolution
en redshift, l'extrapolation de ces modèles à tout le catalogue COSMOS reste ris-
quée. Il faut ajouter que la majorité des galaxies du relevé zCOSMOS sont brillantes
en bande i, ce qui pourrait biaiser la calibration.

Pour véri�er la validité des modèles sur un plus grand intervalle de redshift, j'ai
comparé les distributions des raies d'émission prédites par ces calibrations appliquées
sur le CMC entier avec des distributions observées. Pour [Oii] j'ai utilisé comme
référence les fonctions de luminosité mesurée dans DEEP2 (Zhu et al., 2009). Le
sondage DEEP2 est un relevé spectroscopique haute résolution de ∼ 14000 galaxies
à raies d'émission [Oii]avec des redshifts 0.45 < z1.75. Dans la Figure 5.2, j'ai
comparé les fonctions de luminosité prédites par la calibration de [Oii] à di�érents
redshifts avec les fonctions de luminosité mesurées dans DEEP2. Les divergences à
faible luminosité sont dues aux limites observationnelles de DEEP2, mais il est claire
que la calibration sous-estime fortement le nombre de galaxies émettrices en [Oii].
Non seulement la calibration n'est pas en accord avec les observations de DEEP2
mais en plus les prédictions du CMC1.0 que je cherche à améliorer, basées sur un
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Figure 5.2 : Fonction de luminosité [Oii] (λ3727) dans quatre intervalles de red-
shift, en vert DEEP2, en bleu CMC1.0 et en rouge le modèle avec le
meilleur χ2.
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Figure 5.3 : Comptage en �ux de Hα dans quatre intervalles de redshift, en bleu
DEEP2, en vert CMC1.0 et en rouge le modèle avec le meilleur χ2.

modèle beaucoup plus simple sont plus proches des observations. Le problème empire
avec le redshift.

Pour Hα, j'ai utilisé comme référence les modèles de comptage ajustés par Geach
et al. (2010) et constaté le même problème. Ces modèles empiriques ont été ajusté
à partir de fonctions de luminosité Hα issues de plusieurs relevés à z ∼ 0 (Gallego
et al., 1995), z ∼ 0.2 (Shioya et al., 2008), z ∼ 1 (Yan et al., 1999) et z ∼ 2 (Geach
et al., 2008). Dans la Figure 5.3, j'ai comparé les comptages prédis par la calibration
appliquée à tous le CMC avec les résultats de Geach et al. (2010) et les comptages
des �ux prédis par le CMC1.0. Les conclusions sont les mêmes que pour [Oii], la
calibration sous-estime fortement le nombre d'émetteurs Hα.

Le sondage zCOSMOS n'est pas assez représentatif des galaxies aux redshifts
qui nous intéressent et donc le modèle minimisant le χ2 ne l'est pas non plus. Pour
garantir l'amélioration des prédictions par rapport au CMC1.0, j'ai donc décidé
d'ajouter les fonctions de luminosité observée comme contraintes supplémentaires.
J'ai déjà ajusté les paramètres de chacun des modèles dé�nis dans la section 5.1 avec
les données zCOSMOS. Pour chacun de ces modèles, j'ai conservé les paramètres qui
minimisent le χ2

zCOSMOS . J'ai ensuite calculé les fonctions de luminosités prédites
par tous ces modèles, avec les paramètres qui reproduisent le mieux les données
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zCOSMOS, et je les ai comparé avec les observations de DEEP2 pour [Oii] et les
modèles de Geach et al. (2010) pour Hα. Dans chacun des cas, nous avons refait les
Figures 5.2 et 5.3. J'ai choisi la calibration qui permet le meilleur compromis entre
l'ajustement aux données de zCOSMOS et la reproduction des observations.

Les Figures 5.4 et 5.5 comparent les nouvelles calibrations �nalement choisis
avec les mêmes observations que précédemment. La calibration choisi pour [Oii] a
été ajusté à partir d'un modèle de luminosité atténuée basé sur une loi de puissance
de la luminosité NUV corrigé de l'extinction, avec des corrections supplémentaires
dépendant de la masse stellaire et de l'extinction du continu. Cette fois, cette relation
ne dépend pas du redshift et reproduit très bien les fonctions de luminosité (voir
Figure 5.4). La version précédente du CMC sousestimait les nombres de galaxies avec
une raie [Oii]très lumineuse. Cet écart avait tendance à empirer avec le redshift. La
courbe des observations de DEEP2 chute à faible luminosité à cause des limites
instrumentales. Pour Hα, la calibration choisi a été ajusté à partir d'un modèle
de luminosité atténuée basé sur fonction linéaire de la luminosité NUV corrigée de
l'extinction sans correction supplémentaire. La simplicité de cette calibration est en
accord avec le fait que la raie Hα est relativement peu éteinte. Cette fois encore, la
relation ne dépend pas non plus du reshift.

Dans la section 5.4 où j'ai résumé les résultats de toutes les calibrations, la
Figure 5.9 compare les �ux prédits dans le CMC et observés dans zCOSMOS. En
comparant pour les raies [Oii] et Hα à la Figure 5.1, on remarque que les nouvelles
calibrations sont plus dispersées et la corrélation semble moins bonne. La dispersion
est de ∼ 0.3 dex pour [Oii] et de ∼ 0.5 dex pour Hα et les relations présentent une
légère pente dépendante du �ux. Le problème est vraiment très dégénéré, nous avons
choisit le meilleur compromis sachant que le but est principalement de reproduire
des distributions de raies d'émission réalistes. Ces calibrations ne sont pas utilisables
pour l'instant pour faire de la science sur les galaxies. Le but premier de cette étude
est seulement d'améliorer le réalisme des distributions de raies d'émission prédites
par le CMC.

5.3 Les autres raies d'émission

Pour les autres raies, Hβ , Hδ, Hγ , [Oiii] (λλ4959, 5007), [Nii] (λ6584) et
[Sii] (λλ6716, 6731), j'ai utilisé une technique de calibration similaire. Les raies ont
été modélisé avec les mêmes relations décrites dans la section 5.1. Pour chacun de
ces modèles, j'ai ajusté les paramètres libres et conservé les valeurs minimisant le
χ2. Les problème est autant dégénéré que dans le cas de [Oii] et Hα, peut être même
plus puisque ces raies sont généralement plus faibles et donc l'erreur relative sur la
mesure dans zCOSMOS est plus grande. J'ai donc également ajouté une contrainte
supplémentaire à l'ajustement des �ux simulés sur les �ux observés dans zCOSMOS,
basée sur les rapports de raies observées dans les relevés zCOSMOS et VVDS. Pour
chaque modèle j'ai calculé plusieurs rapports de raies sur l'ensemble du CMC avec
les valeurs minimisant le χ2 et comparé ces rapports de raie avec les observations.
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Figure 5.4 : Fonction de luminosité des raies d'émission [Oii] pour quatre inter-
valles de redshift entre z = 0.75 et z = 1.45. La courbe bleu repré-
sente les observations du sondage DEEP2 Zhu et al. (2009), la courbe
bleu en pointillé est l'erreur statistique associée. La courbe verte est
la prédiction issue du CMC1.0 Jouvel et al. (2009). La courbe rouge
est la prédiction de la meilleur calibration.
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Figure 5.5 : Comptage des galaxies à raies d'émission Hα en fonction du �ux
limite dans quatre intervalles de redshift entre z = 0.5 et z = 2.1.
La courbe bleu est le modèle de Geach et al. (2010), avec les erreurs
statistique en pointillé. La courbe verte est la prédiction de CMC1.0
(Jouvel et al., 2009). La courbe rouge est la prédiction de la nouvelle
calibration.
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J'ai choisi les calibrations qui permettent le meilleur compromis entre l'ajustement
aux �ux de zCOSMOS et la reproduction des rapports de raies observée dans zCOS-
MOS et VVDS. Les résultats des calibrations sont présentés dans la section 5.4. Je
vais ici discuter des rapports de raies que j'ai choisi.

Les rapports de raies de Balmer sont en théorie constants et les variations des
ratios sont dues en grande partie à l'atténuation des raies. Ces rapports sont très
bien reproduits par le CMC en utilisant les nouvelles calibrations. Dans la Figure
5.6, on voit que les valeurs moyennes de la distribution des ratios observés sont très
proches de la simulation. La distribution de la simulation est en général plus étroite
que celle observée. Si on regarde le ratio Hβ

Hα
par exemple, le pic de la distribution de

la simulation a la même valeur que les observations mais la simulation ne prédit pas
de ratio supérieur à 0.35 alors que des ratios jusqu'à 0.7 sont observés dans VVDS
et zCOSMOS. Normalement, le rapport Hβ

Hα
observé ne peut pas être supérieur à

la valeur théorique qui est 0.3 car Hα ne est moins atténué que Hβ . Les valeurs
Hβ

Hα
> 0.35 sont certainement dus à la forte incertitude sur Hβ . Le rapport de raies
Hβ

[Oii](λ3727) dans le Figure 5.7 suggère que l'on a tendance à sous-estimer la raie Hβ .
Il est assez di�cile de trancher car l'incertitude sur les raies de Balmer est assez
élevée à cause de la raie d'absorption du même nom et à la même longueur d'onde,
à part pour Hα ou la raie d'absorption est en général complètement négligeable.

J'ai prêté attention à reproduire correctement les rapports des raies interdites et
plus particulièrement les valeurs des ratios des doublets [Oiii] (Figure 5.7) et [Sii]
(Figure 5.8). Les raies de ces doublets sont su�samment proches pour considérer
qu'elles ont subit une atténuation similaire et donc leurs ratios sont principalement
déterminés par la physique de la galaxie, la valeur de ces ratios étant fortement
corrélée à la métallicité et la ionisation du gaz.

Les ratios [Oiii](λ5007)
[Oii](λ3727) et [Oiii](λ5007)

Hα
illustrent bien le genre de compromis que

nous avons du faire. En comparant les distributions simulées et celles observées
dans zCOSMOS, on remarque que le ratio [Oiii](λ5007)

[Oii](λ3727) a tendance à être un peu

sousestimé et inversement le ratio [Oiii](λ5007)
Hα

a tendance à être surestimé. Pour

tous les modèles essayés, j'ai eu ce problème, si le ratio [Oiii](λ5007)
Hα

est bon, celui de
[Oiii](λ5007)
[Oii](λ3727) est trop petit et inversement. Finalement j'ai choisi le modèle qui permet
de réduire au maximum l'écart entre les valeurs médianes des distributions simulées
et observées pour les deux ratios. Le problème pourrait venir de [Oii] et Hα mais
pour le con�rmer il faudrait comparer leur ratio avec des observations, ce qui n'est
pas possible avec zCOSMOS et VVDS, la plage en longueur d'onde de l'instrument
ne permettant pas d'observer simultanément [Oii] et Hα.

Pour �nir je commenterai juste l'histogramme des ratios [Nii](λ6584)
Hα

(Figure
5.8). La distribution de zCOSMOS n'est pas en accord avec celle du VVDS. J'ai
choisi de reproduire la distribution de zCOSMOS car la séparation des raies Hα et
[Nii] (λ6584) y est plus précise que celle dans VVDS, zCOSMOS ayant une résolution
supérieure.
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Figure 5.6 : Histogrammes des rapports de raies : Hβ

Hα
(en bas à gauche), Hδ

Hβ
(en

bas à droite), Hγ

Hβ
(en haut à gauche) et Hδ

Hγ
(en haut à droite). La

courbe bleu est la distribution observée dans zCOSMOS. La courbe
verte est la distribution observée dans VVDS. La courbe rouge est la
distribution simulée du CMC avec les nouvelles calibrations.
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Figure 5.7 : Histogrammes des rapports de raies : Hβ

[Oii](λ3727) (en haut à gauche),
[Oiii](λ4959)
[Oiii](λ5007) (en haut à droite), [Oiii](λ4959)

[Oii](λ3727) (en bas à gauche) et
[Oiii](λ5007)
[Oii](λ3727) (en bas à droite). La courbe bleu est la distribution ob-
servée dans zCOSMOS. La courbe verte est la distribution observée
dans VVDS. La courbe rouge est la distribution simulée du CMC
avec les nouvelles calibrations.
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Figure 5.8 : Histogrammes des rapports de raies : [Oiii](λ5007)
Hα

(en haut à gauche),
[Sii](λ6731)

Hα
(en haut à droite), [Nii](λ6584)

Hα
(en bas à gauche) et

[Sii](λ6731)
[Sii](λ6716) (en bas à droite). La courbe bleu est la distribution ob-
servée dans zCOSMOS. La courbe verte est la distribution observée
dans VVDS. La courbe rouge est la distribution simulée du CMC
avec les nouvelles calibrations.
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5.4 Résumé des calibrations

La Table 5.1 et la Figure 5.9 résument les résultats des calibrations. Je rappelle
que ces calibrations ne sont pas utilisables aujourd'hui comme résultats scienti�ques.
Leur seul but pour l'instant est de reproduire au mieux les propriétés spectrales des
galaxies. But atteint, puisque j'ai choisi des calibrations en accord avec les fonctions
de luminosité observées (Zhu et al., 2009; Geach et al., 2010) pour [Oii] et Hα, et
les autres raies reproduisent de façon raisonnable et réaliste les rapports de raies
observées dans zCOSMOS et VVDS.

Ces calibrations sont surement vouées à évoluer avec l'arrivée de nouvelles
données dans le champs COSMOS. Des données spectroscopiques réalisées avec
HST/WFC3 et les grims G102 et G141 sont en cours d'analyse. La spectroscopie
sans fente limite la précision sur la mesure de raies d'émission à cause du fond de
ciel élevé. Le fond de ciel � classique �est déjà plus élevé qu'en spectroscopie à fente
puisque il est intégré dans toute la bande du spectromètre. Il faut de plus ajouter
un fond de ciel typique à la spectroscopie sans fente qui provient du mélange des
spectres du champ. Ce type de spectroscopie est donc limité aux galaxies brillantes et
aux raies d'émission intenses comme [Oii] et Hα. Cela dit, l'instrument HST/WFC3
couvre des longueurs d'onde de 8000Ȧ à 17000Ȧ en combinant les grisms G102 et
G141, ce qui apportera des contraintes sur les émetteurs Hα à des redshifts de 0.3

à 1.6.
Le champs COSMOS a également été couvert dans l'infrarouge lointain avec le

télescope spatial Herschel. Les données FIR ouvrent une nouvelle fenêtre sur COS-
MOS et permettent d'estimer précisément le �ux NUV d'une galaxie absorbé et
réémis en FIR par le gaz. Combinées aux données UV, elles pourraient permettre de
mesurer avec précision l'extinction du gaz et le SFR des galaxies qui ont une contre-
partie dans les deux domaines de longueur d'onde (Flores et al., 1999; Buat et al.,
1999; Hirashita et al., 2003). Combinées de plus aux données HST/WFC3 dans le
proche infrarouge (NIR), en particulier aux émetteurs Hα, ces mesure donneraient
une autre dimension aux calibrations. La levée, au moins en partie, des dégénéres-
cences dues à l'extinction du gaz, à la métallicité et au SFR devrait permettre de
gagner un ordre de grandeur sur la précision des calibrations. Dans ces conditions,
il sera possible d'utiliser les données et les calibrations pour tracer l'histoire de la
formation stellaire et contraindre les modèles. L'étendu du relevé COSMOS per-
mettra de plus de mener des études dans un conteste cosmologique. En particulier,
une approche statistique pourrait apporter des éléments de réponses à la question
primordiale et non résolue : quand et comment les galaxies ont formés des étoiles ?
(Tinsley et Danly, 1980; Madau et al., 1996)
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Figure 5.9 : Résumé des calibrations. Pour chacune des calibrations j'ai tracé le
log du �ux simulé en fonction du log du �ux observé dans zCOSMOS.



Chapitre 6

Le CMC version 2.0

A scientist can discover a new star, but he cannot make one. He would have to
ask an engineer to do that.

Gordon L. Glegg



92 Chapitre 6. Le CMC version 2.0

Le principe du catalogue simulé est de convertir les propriétés observées de
chaque galaxie du champ COSMOS en des propriétés simulées qui peuvent ensuite
être utilisées avec di�érentes con�gurations d'instruments. J'ai utilisé la même mé-
thode que Jouvel et al. (2009) pour construire notre catalogue en y incluant les der-
nières mesures de redshifts photométriques et les nouvelles relation calibrées dans
le chapitre précédent pour estimer le �ux dans les raies d'émission. En résumé, le
catalogue COSMOS associe à chaque galaxie un redshift photométrique et une SED
qui s'ajuste le mieux aux magnitudes du catalogue COSMOS. La première étape
est de générer les spectres théoriques à partir des SED et des raies d'émission. Pour
estimer les données photométriques nous intégrons ensuite les SED à travers les
courbes de transmission des �ltres de l'instrument que l'on cherche à simuler pour
produire des magnitudes théoriques. Nous appliquons des erreurs aléatoires sur les
magnitudes théoriques. Ces erreurs sont basées sur l'estimation du rapport signal
sur bruit en fonction de la magnitude dans chaque �ltre. On rappel que toutes les
propriétés mesurées des galaxies du champs COSMOS (voir la section 4.1) sont donc
associées aux galaxies simulées. Nous avons ajouté en plus des galaxies, les AGN et
les étoiles identi�ées dans le catalogue photométrique COSMOS.

Cette approche présente deux avantages principaux. Le mélange des popula-
tions de galaxies est par construction représentatif d'un sondage réel de galaxies.
Les quantités additionnelles mesurées pour les galaxies COSMOS telle que la taille
des galaxies, la luminosité en UV, la morphologie, les masses stellaires, et la cor-
rélation des positions peuvent être facilement propagées dans le catalogue simulé.
Le catalogue simulé COSMOS est cependant limité au domaine de magnitude où
l'imagerie COSMOS est complète,

Le COSMOS Mock Catalog version 2.0 (CMC2.0) contient environ 1 400 000

galaxies, 2000 AGN et 15 000 étoiles. Il couvre une surface de 1.72 deg2 une fois
les étoiles brillantes masquées. Une version publique du catalogue, restreinte à la
surface de COSMOS couverte par ACS, est disponible en ligne :
http://lamwws.oamp.fr/cosmowiki/RealisticSpectroPhotCat

6.1 Construction des spectres

Pour chaque galaxie du catalogue photométrique, nous avons calculé les spectres
simulés. Le continu a été construit avec le modèle de SED et la loi d'extinction don-
nant le meilleur ajustement du redshift photométrique. Le �ux des raies d'émission
a été estimé avec les lois calibrée sur zCOSMOS dans le chapitre 5. J'ai ajouté les
raies d'émission au continu en distribuant le �ux dans une gaussienne. J'ai estimé
la largeur gaussienne avec une relation de Tully-Fisher dépendante de la masse stel-
laire calibrée sur les données de DEEP2 (Kassin et al., 2007). Pour le doublet [Oii],
j'ai estimé le rapport des raies en supposant que le rapport de [Oii] (λλ3729, 3726)

est égal au rapport de [Sii] (λλ6716, 6731), comme le suggère les résultats de Wang
et al. (2004).

http://lamwws.oamp.fr/cosmowiki/RealisticSpectroPhotCat
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Pour les étoiles, Ilbert et al. (2009) ont ajusté sur chaque objet du catalogue
photométrique des modèles d'étoiles (Chabrier et al., 2000; Bixler et al., 1991). Ils
ont déterminé la nature des objets en comparant les meilleures χ2 obtenus avec les
modèles d'étoiles et ceux obtenus avec les modèles de galaxies. Leur classi�cation
est en bon accord avec la classi�cation morphologique (Leauthaud et al., 2007)
pour la partie de COSMOS couverte par HST/ACS. Dans le cas où le meilleur χ2

des modèles d'étoiles est plus petit que le meilleur χ2 des modèles de galaxies, j'ai
supposé que l'objet est une étoile et nous avons utilisé le modèle pour construire le
spectre. J'ai également supposé que les étoiles sont à redshift z = 0, qu'elles n'ont
pas d'extinction et nous n'avons pas rajouté de raies d'émission au modèle.

Les galaxies à noyaux actifs (AGN) ont été identi�é par leur émission ponctuelle
en rayons X (Brusa et al., 2007). Leur redshift a été mesuré en utilisant des modèles
de SED spécialement optimisés pour s'ajuster au noyaux actifs et à leur galaxie hôte
(Salvato et al., 2009), mais sans appliquer aucune correction pour la variabilité des
données photométriques. J'ai construit les spectres AGN en utilisant le modèle de
SED avec le meilleur ajustement. Aucune raie d'émission n'est ajoutée et je n'ai
pas appliqué d'extinction, mais les modèles d'AGN contiennent déjà les raies larges
typiques ainsi que de l'extinction.

Pour le calcul à proprement dit des spectres, j'ai calculé le �ux dans les spectres
en erg · s−1 · cm−2Å−1 avec un échantillonnage variable. Les raies d'émission sont
suréchantillonnées par rapport au continu ce qui permet de réduire fortement la taille
des spectres. Le calcul des spectres prend typiquement 24h de temps processeur pour
1 000 000 d'objets du catalogue avec un échantillonnage de 2Ȧ dans le continu et
de 0.1Ȧ dans les raies d'émission. Les spectres sont stockés dans un �chiers � �ts �.
Dans ce �chier chaque � hdu � correspond à un spectre et contient une table à
deux colonnes, la longueur d'onde en Ȧ et le �ux en erg · s−1 · cm−2Å−1. La taille
typique de ce �chier pour 1 000 000 d'objets du catalogue avec un échantillonnage
de 2Ȧ dans le continu et de 0.1Ȧ dans les raies d'émission est de 25Go. La Figure 6.1
montre plusieurs exemples des spectres théoriques ainsi obtenus. Dans le spectre des
galaxies elliptiques et spirales, le break de 4000Ȧ est nettement visible. Le spectre de
la galaxie spirale contient également des raies, les trois plus visibles dans l'exemple
de la �gure étant [Oiii], Hα et [Sii] . Dans les spectres de galaxie starburst, les raies
d'émission sont beaucoup plus lumineuses. Les raies [Oii], Hβ , [Oiii], Hα et [Sii]

se distinguent très nettement. Dans l'exemple au milieu, à droite de la �gure, les
autres raies de Balmer, Hγ et Hδ, sont également visibles. Le spectre d'AGN est
reconnaissable par la largeur et la luminosité élevées de la raie Hα.

6.2 Calcule de la photométrie

Pour estimer les données photométriques, nous intégrons dans un premier temps
les spectres théoriques au travers des courbes de transmission des instruments et des
�ltres à simuler pour produire les magnitudes théoriques pour l'ensemble du cata-
logue. Nous appliquons ensuite des erreurs aléatoires sur les magnitudes théoriques
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Figure 6.1 : Spectre de sources du CMC, �ux en erg · s−1 · cm−2Å−1 en fonction

de la longueur d'onde en Ȧ. Les spectres simulés sont une galaxie
elliptique à z = 1.01 (en haut à gauche), une galaxie spirale à z =

1.16 (en haut à droite), deux galaxies starburst à z = 1.36 et à
z = 1.69 (au milieu), une galaxie à noyaux actif à z = 1.69 (en bas
à gauche) et une étoile (en bas à droite).
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Figure 6.2 : Estimation du rapport signal sur bruit pour des données photomé-
triques observées avec le télescope HST dans le �ltre F110W pour un
temps de pose de 900s. Les points représentent le SNR en fonction
de la magnitude. Les estimations sont échantillonnées à 0.2 en ma-
gnitude et à 0.02 arcsec en taille des galaxies. La couleur représente
la taille de l'objet en arcsec.

pour calculer les magnitudes observées. Ces erreurs sont basées sur l'estimation du
rapport signal sur bruit en fonction de la magnitude dans chaque �ltre (Jouvel et al.,
2011).

Pour chacunes des galaxies du catalogue et dans chaque bande, nous déterminons
une erreur photométrique qui dépend de la taille de la galaxie considérée ainsi que
de son �ux dans la bande. Puisque les instruments qui nous servent à capter les
photons sont électroniques, le signal photométrique est physiquement stocké sous
forme d'électrons. Nous avons exprimé les formules en terme de nombre d'électrons,
proportionnel au nombre de photons au travers du facteur de gain des détecteurs.
On dé�nit esignal, le nombre d'électrons venant du �ux de la galaxie. Une partie du
bruit est due à la statistique de poisson de la distribution de photons et est dé�nit
comme

√
esignal. Une autre partie provient des sources astrophysiques tels que la

lumière zodiacale et plus généralement le fond de ciel, esky. Une autre source de bruit
provient de la radiation thermale des détecteurs qui produit un � dark current �,
edark. La lecture des détecteurs est aussi une source de bruit que l'on appelle le
� read-out noise �, eRN . Nous dé�nissons donc le rapport signal sur bruit (SNR)
comme :

SNR =
esignal√

esignal + esky + edark + eRN
(6.1)

esky peut être paramétré avec la formulation analytique de Aldering; Leinert
et al. (1998) Nous utilisons un pro�l exponentiel pour mesurer la fraction de �ux de
la galaxie prise en compte dans l'estimation du SNR. Pour plus de détail, se référer
au papier de Jouvel et al. (2011).

Les Figures 6.2 et 6.3 montrent des exemples pour illustrer le calcul du SNR
et des magnitudes observées. La Figure 6.2 est le résultat de l'estimation du SNR
pour des données photométriques observées avec le télescope HST dans le �ltre
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Figure 6.3 : Erreur en fonction de la magnitude pour des données simulées dans
la bande Y du télescope EUCLID pour un temps de pose de 4× 90s.
Les points représentent la magnitude en fonction de l'erreur sur la
magnitude pour chaques galaxies du CMC. La couleur représente la
taille de l'objet en arcsec.

F110W avec un temps d'intégration de 900s. Nous avons utilisé les paramètres de
l'instrument donnés par le Space Telescope Science Institute (STSCI) et nous avons
estimé le fond de ciel à partir du modèle de Aldering. Nous calculons l'erreur sur la
magnitude apparente pour chacunes des galaxies du CMC à partir de ces courbes
par interpolation à l'aide de Splins. Nous avons bruité les magnitudes apparentes
théoriques avec une distribution de probabilité gaussienne, de valeur moyenne la
magnitude théorique et de dispersion l'erreur sur cette magnitude. La Figure 6.3
est un exemple de simulation de magnitudes observées du futur instrument proche
infrarouge d'EUCLID dans la bande Y avec un temps d'intégration de 4× 90s. La
composante aléatoire des magnitudes permet de bien reproduire les distributions de
relevés réels. Dans cette exemple les magnitudes moins brillantes que 22 sont trop
bruitées pour être utilisable. Nous avons également véri�é que nos estimations de
SNR étaient en accord avec le calculateur de temps d'exposition (ETC) du STSCI
pour les simulations de HST/WFC3 et en accord avec les performances prédites
pour EUCLID dans le redbook (Editorial Team et al., 2011).

6.3 Utilisations du CMC

Dans la suite de ce manuscrit nous allons utiliser le CMC2.0 comme entrée de
simulations pixel dans le but d'estimer les performances instrumentales du futur
relevé spectroscopique du télescope spatial EUCLID mais cette utilisation du CMC
est loin d'être la seule à ce jour. Dans cette section, je vais présenter un exemple
d'utilisation du CMC dans le cadre du projet EUCLID mais les utilisations du CMC
sont nombreuses.

� J'ai fourni une simulation de la photométrie pour les relevés larges et pro-
fonds d'EUCLID, incluant la photométrie de Pan-Starrs et du LSST. Cette
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simulation est utilisée pour estimer les performances des mesures de redshits
photométriques.

� J'ai également fournit un catalogue de spectre de galaxies et une simulation
de la photométrie du relevé DES qui est utilisé pour étudier les performances
des mesures de redshits photométriques.

� Dans le cadre des travaux de Comparat, Kneib, Esco�er, Zoubian et
al., (soumis), nous avons utilisé le CMC pour simuler les performances d'un
relevé de galaxies à raies d'émission avec le spectromètre de SDSS.

� Je suis entrain de préparer un catalogue d'AGN pour répondre aux besoin
de la mission eROSITA, une mission spatiale qui va réaliser un relevé dans
le domaine des rayons X. Le CMC devra permettre d'étudier les besoins du
suivit au sol pour la mesure des redshifts photométriques dans le cadre du
relevé d'AGN.

� J'ai aussi fourni un catalogue de spectre au Mazin Lab pour étudier les per-
formances pour des applications astrophysiques d'un spectromètre basé sur la
caméra MKID, un détecteur à résonance magnétique.

Le travail que je vais vous présenter ici est une étude analytique de la stratégie
d'observation de la spectroscopie d'EUCLID basée sur les �ux des raies d'émission
estimé par le CMC. Comparé aux simulations pixels que je vais développer dans la
partie suivante, ce type d'étude analytique est une approximation, mais elle présente
l'avantage d'être beaucoup plus rapide.

Pour la plupart des relevés (COSMOS, CFHT-LS, RCS2), la correction de l'ab-
sorption galactique et la lumière zodiacale n'est pas di�cile. Ces relevés couvrent
des surfaces relativement petites et sont généralement situés aux hautes latitudes
galactiques. Jouvel et al. (2011) ont déjà montré que pour un grand relevé pho-
tométrique de l'espace, l'évolution de la lumière zodiacale et l'absorption de notre
galaxie devaient être pris en compte dans l'optimisation de la stratégie d'observa-
tion. En général, le nombre total de galaxies croît plus vite en augmentant la surface
d'un relevé plutôt qu'en augmentant la profondeur. Les futurs relevés cosmologiques
devraient donc couvrir à priori la plus grande surface possible si on admet au pre-
mier ordre que les contraintes sur la cosmologie augmentent proportionnellement au
nombre de galaxies. Cela dit, l'impact de l'absorption galactique et de la variation
lumière zodiacale doivent être pris en compte dans la stratégie du relevé ou la qua-
lité des observations risque d'être sévèrement dégradée conduisant à la dégradation
des contraintes sur la cosmologie. Pour quanti�er l'impact de l'augmentation de la
lumière zodiacale et de l'absorption galactique dans le cas du relevé spectroscopique
d'EUCLID, j'ai développé un simulateur analytique basé sur le CMC et les travaux
de Jouvel et al. (2009, 2011). Ce simulateur permet de calculer approximativement
le nombre de galaxies avec un redshift mesurable pour un spectromètre sans fente
en supposant une mesure du reshift basée sur les raies d'émission, principalement
Hα aux longueurs d'ondes d'EUCLID. Cette approche est totalement analytique et
bien moins réaliste que les simulations que je vais présenter dans la suite mais elle
a l'avantage de produire un résultat en quelques minutes. Cette approche est valide
dans l'hypothèse que le bruit principal est le fond de ciel, c'est à dire que les e�ets de
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Figure 6.4 : E�et de la variation du fond de ciel et de l'absorption galactique
sur un relevé du ciel complet. La �gure montre le nombre de galaxies
par unité de surface du ciel en fonction de la surface déjà couverte
par le relevé, en supposant une stratégie qui commence par les zones
les plus favorables du ciel.

mélanges des spectres de la spectroscopie sans fente, des imperfections de l'optique
et des détecteurs sont négligeables.

Les simulations du fond de ciel et de l'absorption de notre galaxie sont issue
de Jouvel et al. (2011). Le fond de ciel simulé est la lumière zodiacale, le modèle
utilisé sera présenté dans la suite (voir la section 7.2 et Aldering). L'évolution de
la lumière zodiacale en fonction de la latitude écliptique provient de Leinert et al.
(1998). Les valeurs d'absorption galactique ont été estimé à partir de la carte de
la poussière de notre galaxie de Schlegel et al. (1998). J'ai calculé le signal sur
bruit de chacunes des raies du CMC en utilisant le code développé par Jouvel et al.
(2009). Le modèle d'instrument utilisé est antérieur au redbook (Editorial Team
et al., 2011) et légèrement di�érent. J'ai simulé un relevé en spectroscopie sans fente
avec une surface collectrice de 10178.6 cm2, deux grisms couvrant des longueurs
d'onde de 0.9 µm à 2.0 µm, une e�cacité totale entre 0.3 et 0.4, un bruit de lecture
de 7 e−/pixel, un courant d'obscurité de 0.1 e−/s/pixel, des pixels de 0.3 arcsec,
une PSF gaussienne avec σ = 0.25 arcsec et deux poses de 400.0 s avec chacun
des grisms. J'ai estimé la possibilité de mesurer le redshift avec les mêmes critères
que Jouvel et al. (2009), c'est à dire qu'un spectre doit avoir au moins une raie
avec SNR > 5 ou plusieurs raies avec SNR > 3. J'ai de plus appliqué un taux de
réussite en fonction du �ux dans la raie issue des simulations � end to end � réalisées
dans le cadre du redbook (Editorial Team et al., 2011) par Bianca Garilli et Paolo
Franzetti.

La stratégie simulée est un pavage parfait du ciel, sans chevauchement, en com-
mençant par les parties du ciel les plus favorables aux observations en conservant un
temps de pose constant de 400s sur tout le relevé. La qualité du ciel, et le signal sur
bruit des raies d'émission se dégradent donc au fur et à mesure que la surface du ciel
couverte augmente. Les performances du relevé ont été estimé avec un échantillon-
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nage de 1000 deg2. La Figure 6.4 montre le nombre moyen de galaxies prédit par
cette simulation analytique en fonction de la surface déjà couverte. Ainsi en prenant
en compte les variations de la lumière zodiacale et de l'absorption galactique, après
avoir relevé 15000 deg2 la densité moyenne des galaxies diminue d'un facteur ∼ 2 et
après avoir relevé 20000 deg2 la densité moyenne des galaxies diminue d'un facteur
∼ 3. Dans le cas où on néglige les variations de la lumière zodiacale et l'absorption
de notre galaxie, la simulation d'un relevé de 20000 deg2 prédit un nombre total de
galaxies avec un redshift de 120 ·106. En prenant en compte l'évolution de la lumière
zodiacale et l'absorption galactique, la simulation du même relevé prédit seulement
80 ·106 galaxies avec un redshift. De plus ces simulations ne prennent pas en compte
les étoiles de notre galaxie qui peuvent détériorer sévèrement les performances de
comptage. Au fur et à mesure que les pointés du télescope s'approchent du centre
de la galaxie, la densité d'étoiles brillantes augmente et donc le nombre de galaxies
perdues à causes des e�ets de mélange des spectres, de saturation et de rémanence
augmente aussi. Cette dégradation devient non négligeable typiquement à partir de
15000 deg2.

Une stratégie d'observation alternative pour résoudre ce problème serait d'aug-
menter le temps de pose au fur et à mesure que la qualité du ciel se dégrade de façon
à conserver la même sensibilité sur tout le relevé. Un sondage à profondeur constante
simpli�erait de plus la déconvolution de la fenêtre d'observation nécessaire au calcul
du spectre de puissance. Pour un même temps de mission, en commençant par les
parties du ciel les plus favorables avec un temps de pose de 400s, le relevé couvrirait
alors un peu plus de 13000 deg2 et cumulerait 80 · 106 galaxies avec un redshift.
Au premier ordre, en supposant que les contraintes sur la cosmologie sont propor-
tionnelles au nombre de galaxies du relevé, ces simulations analytiques montrent
qu'une stratégie imposant la même sensibilité sur tout le sondage est équivalente à
une stratégie à temps de pose constant couvrant une plus grande surface.

Pour discriminer ces deux stratégies, j'ai comparé deux observables très liées à
la précision de mesure des BAO. La première est la densité de galaxies par unité
de volume comobile qui permet de véri�er que le signal BAO sera su�samment
échantillonné pour mesurer les �uctuations. La seconde est le volume e�cace qui
permet de véri�er que le volume sondé est su�samment grand pour mesurer le
spectre de puissance des galaxies à l'échelle des BAO.

La densité limite en dessous de laquelle le signal BAO est noyé dans le bruit
est ρgal ∼ 0.0003(h/Mpc)3 entre redshift 1 et 2. Dans la Figure 6.5, j'ai tracé la
densité de galaxies en fonction du redshift pour un temps de pose de 400s, dans
plusieurs cas correspondant à une certaine quantité de surface couverte, en sup-
posant une stratégie qui commence par les zones les plus favorables du ciel et un
modèle cosmologique ΛCDM (Ωλ = 0.7, Ωm = 0.3, Ωk = 0.0). Dans le cas d'une
stratégie d'observation à temps de pose �xé, telle que celle actuellement prévue pour
EUCLID, la distribution des galaxies se dégrade au fur et à mesure que la surface
du relevé augmente et le redshift limite, jusqu'au quel le signal BAO est mesurable,
diminue. D'après les simulations analytiques, au début du relevé le signal BAO est
détectable jusqu'à un redshift 2.0. La distribution des galaxies se dégrade au fur
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Figure 6.5 : Densité de galaxies en fonction du redshift pour un temps de pose
de 400s en prenant en compte l'évolution du fond de ciel et de l'ab-
sorption galactique. En supposant une stratégie qui commence par
les zones les plus favorables du ciel, les di�érentes courbes montrent
la densité de galaxies au début du relevé (en vert), après 5000 deg2

(en bleu), après 10000 deg2 (en cyan), après 15000 deg2 (en jaune)
et après 20000 deg2 (en magenta). La courbe rouge pleine est la den-
sité limite en dessous de laquelle le signal BAO est noyé dans le bruit
dé�nit tel que P (k = 0.15 h/Mpc3) > 2× ShotNoise.

Cosmologie : Ωλ = 0.7, Ωm = 0.3, Ωk = 0.0.
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Figure 6.6 : Volume e�cace des sondages par intervalle de redshift pour deux
stratégies : une stratégie à temps de pose constant de 400s couvrant
une surface de 20000 deg2 (en rouge) et une stratégie à sensibi-
lité constante, avec un temps de pause qui augmente au cour du
relevé pour compenser la dégradation du ciel, couvrant une surface
de 13000 deg2 (en vert).

Cosmologie : Ωλ = 0.7, Ωm = 0.3, Ωk = 0.0.
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et à mesure que la surface du relevé augmente mais la densité des galaxies reste
su�sante pour mesurer le BAO à z ∼ 2 jusqu'à 10000 deg2 couverts. Ensuite la
distribution des galaxies ne permet de détecter le signal que jusqu'à redshift 1.7

après 15000 deg2 couvert et à la �n du sondage, après 20000 deg2 le redshift limite
de détection est seulement 1.6. Dans le cas d'une stratégie conservant une sensibilité
constante en augmentant le temps de pose au cour du sondage au fur et à mesure
que le ciel se dégrade et en limitant en contrepartie la surface couverte à 13000 deg2,
la distribution des galaxies sera la même dans tout le relevé et permettra donc la
détection du signal BAO jusqu'à redshift 2.0. La �gure Figure 6.6 montre que la
stratégie à temps de pose constant permet de sonder un volume plus grand, au total
∼ 90 Gpc3. Le volume par intervalle de redshift chute après z = 1.5 pour atteindre
∼ 2 Gpc3 dans l'intervalle à z = 2, ce qui est encore su�sant pour calculer le spectre
de puissance aux échelles des BAO. La stratégie à sensibilité constante sonde un vo-
lume total plus petit, ∼ 65 Gpc3 mais dans l'intervalle à z = 2, le volume e�cace
est de ∼ 5 Gpc3, soit plus de deux fois plus grand que dans le cas de la stratégie à
temps de pose constant.

En résumé, jusqu'à un redshift 1.5 les observations sont dans un régime ou
l'augmentation de la surface augmente systématiquement le volume e�cace, et donc
les contraintes sur la cosmologie. Au delà, la densité de source diminue à cause de
la dégradation de la qualité du ciel et le volume e�cace chute si cette dégradation
n'est pas compensée par un temps de pause plus long. Les résultats des simulations
ci dessus montrent que l'e�et est non négligeable sans être catastrophique. Cela dit,
je le répète, ces simulations négligent deux sources majeures de bruit, le mélange
des spectres et les étoiles proches et brillantes pour les basses latitudes galactiques.
Des simulations pixels, comme celles qui seront développées dans la suite, sont en
cours d'étude pour quanti�er l'e�et de ces bruits. Ces travaux sont entrain d'être
�nalisé et devraient rapidement faire l'objet d'une publication, Zoubian et al., (en
préparation).

6.4 Perspectives

Les évolutions prévues à court terme sont principalement liées aux récentes ob-
servations dans le champs COSMOS et aux améliorations des modèles de spectres,
notamment des raies d'émission (voir section 5.4). La méthode va être appliquée à
d'autres relevés pour créer un catalogue de mock plus vaste et moins sensible à la va-
riance cosmique. Un relevé intéressant pour sa taille et la qualité de sa photométrie
est le CFHTLS (Coupon et al., 2009). Avec 2300 heures de temps de télescope sur 5
ans, le relevé CFHTLS-Wide couvre 170deg2 avec la caméra MegaCam (champ de
vu de 1deg2 et 340 Megapixels) dans les bandes (u*, g', r', i', z') jusqu'à i′ < 24.5. La
version �nale des données (T0007) devrait être disponible prochainement. La limite
d'utilisation de ce relevé sera la profondeur des données, 2 magnitudes en dessous
de COSMOS et surtout l'absence de données proches infrarouges. Sans données
proches infrarouges les SED ajustées lors de la mesure des redshifts photométriques,
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ne sont pas contraintes en masse stellaire. Non seulement cela dégrade la qualité
des redshifts photométriques mais en plus cela limite beaucoup l'extrapolation des
propriétés spectrales. Une partie de ce champ, 24 deg2 a été observé dans l'infra-
rouge (SWIRE (Arnouts et al., 2007), Spitzer), dans le proche infrarouge (UKIDSS
(Lawrence et al., 2007), CFHT/WIRCAM) et en X (XMM-LSS (Pierre et al., 2004),
XMM-Newton), et est entrain d'être couvert avec le spectromètre VIMOS dans le
cadre du projet VIPERS (Granett et al., 2012). Ces 24 deg2 sont donc couvert jus-
qu'à J < 23.4 et K < 22.9, déjà 30 000 spectres ont été observé et il devrait y en
avoir au total 100 000 à 0.6 < z < 1.2 d'ici un an. La quantité des données dispo-
nibles sur ces 24 deg2 en fait un très bon relevé pour la fabrication d'un catalogue
de mock 14 fois plus grand que celui de COSMOS.





Troisième partie

Simulation des observations
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Le but de la simulation des observations est d'estimer les performances d'un
projet, de les valider et à terme d'optimiser un concept d'instrument, une straté-
gie d'observation d'un relevé ou encore les méthodes de mesures des paramètres
physiques recherchés. Il existe plusieurs niveaux de simulation. La simulation analy-
tique, type ETC comme celle que j'ai utilisé dans le chapitre précédent (section 6.3),
est la simulation la plus simple, la plus rapide en terme de temps de développement
et de temps de calcul, mais aussi la plus approximative. Pour prendre en compte
des e�ets plus �ns, il est en générale nécessaire d'utiliser une simulation � pixel �,
c'est à dire une simulation qui va produire des images semblables à celles produites
par l'instrument réel. L'analyse de ces images permet ensuite d'estimer les perfor-
mances à di�érents niveaux du processus de mesure, directement sur l'image, après
extraction des données ou encore après réduction. Le ra�nement de chacunes de
ces étapes dépend de l'objectif des simulations qui peut aller de l'estimation de la
sensibilité, à l'estimation de la précision de la mesure scienti�que �nale.

Dans cette thèse, j'ai développé des outils de simulation et d'analyse de données
qui permettent de réaliser des simulations dans le cadre du relevé spectroscopique
de la mission spatiale EUCLID qui s'intègrent aujourd'hui dans OU-SIM. L'objectif
premier des outils est de pouvoir produire des simulations à di�érents niveaux de
ra�nement, de façon à pouvoir les utiliser pour di�érentes applications, allant des
estimations de performances instrumentales à la démonstration de faisabilité de la
mission, en passant par la budgétisation des caractéristiques de chaque élément de
l'instrument, l'étude du plan de calibration et le test des méthodes de traitement
et de réduction des données. La modularité est donc au centre des préoccupations
des développements que j'ai réalisé. Le simulateur pixel est actuellement séparé en
trois blocs indépendants, la simulation du ciel observé, la simulation des e�ets de
l'optique de l'instrument et la simulation les détecteurs. L'analyse de données a été
réalisé avec les outils existant développés à l'origine pour le télescope HST. Ces
outils permettent d'extraire les spectres des images. La mesure du redshift étant un
problème extrêmement complexe, j'ai utilisé une approche plus instrumentale pour
estimer les performances scienti�ques, basées sur des mesures de signal sur bruit.
J'ai validé la méthode en simulant un relevé existant (Atek et al., 2010, WISP) et
en comparant les performances prédites par la simulation aux performances réelle
du relevé.



108



Table des matières

7 Simulation des images 113

7.1 Modi�cations préliminaire des codes existants . . . . . . . . . . . . . 116

7.2 Simulation du ciel . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120

7.3 Simulation de l'optique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 122

7.3.1 Base du code de simulation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 122

7.3.2 Amélioration du modèle de PSF . . . . . . . . . . . . . . . . 123

7.4 Simulation du détecteur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 124

7.4.1 Base du code de simulation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 124

7.4.2 Amélioration des bruits détecteurs . . . . . . . . . . . . . . . 126

7.5 Résumé et perspectives . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 127

8 Validation des simulations 133

8.1 Le relevé WISP . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 134

8.2 Simulation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 140

8.3 Extraction des spectres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 145

8.4 Analyse et résultats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 148

8.4.1 Réduction des spectres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 148

8.4.2 Simulation de la détection des raies d'émission . . . . . . . . 154

8.4.3 Comparaison de la simulation aux observations . . . . . . . . 155

8.5 Résumé et perspectives . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 161



110 Table des matières



Chapitre 7

Simulation des images

A theory is something nobody believes, except the person who made it.
An experiment is something everybody believes, except the person who made it.

Albert Einstein
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Nous avons développé un outil de simulation d'images de spectroscopie sans
fente. Ce travail s'intègre dans le cadre des études des performances instrumentales
pour le projet EUCLID. Notre simulateur répond aux besoins de l'équipe de carac-
térisation et de calibration de l'instrument NISP, c'est à dire d'estimer l'impact des
performances d'un ou plusieurs éléments de l'instrument sur les performances scien-
ti�ques. À terme, ce logiciel servira également à étudier les méthodes de calibration,
d'extraction et de réduction des données. Les éléments de l'instrument ont été séparé
en deux parties, un simulateur des éléments optiques et un simulateur de détecteurs.
La partie optique contient principalement le télescope, l'optique de focalisation et
un élément disperseur. La partie détecteur contient toute l'électronique de mesure.

Les performances de ces di�érents éléments ont un impact sur les performances
scienti�ques mais le lien entre les deux n'est pas simple. Le problème est trop com-
plexe pour être exploré avec un ETC classique qui peux di�cilement reproduire par
exemple les mélanges de spectres ou les variations des performances des pixels sur un
même détecteur. D'un autre côté nous voulons également un simulateur modulable
qui nous permet de modi�er indépendamment un ou plusieurs éléments de l'instru-
ment, et comprendre facilement l'impact sur les futurs résultats scienti�ques. En
d'autre termes, nous ne voulons pas non plus d'un � machine à gaz � qui demande
un mois d'expertise pour être modi�é et d'autant de temps pour calculer un résultat.

L'aspect simple et modulable de cet outil, tout en produisant des résultats réa-
liste a été central dans notre ré�exion. Pour l'aspect réaliste nous utilisons un si-
mulateur pixel qui produit des images similaires aux images que devraient générer
les vraies observations. Ces images seront ensuite traitées comme de vraies données.
Pour l'aspect modulable nous avons séparé la simulation de ces images en trois
étapes successives : la simulation du ciel, la simulation de l'optique de l'instrument
et la simulation des détecteurs. La Figure 7.1 résume le processus de simulation
d'image. Dans un premier temps, nous simulons le ciel (encadré bleu dans la �gure)
qui est composé de sources (galaxies, AGNs et étoiles) provenant du CMC2.0 (voir
chapitre 6), et d'un fond de ciel qui est la lumière du ciel provenant d'objets autres
que les sources. À ce niveau les sources sont parfaitement déterminées par leurs po-
sitions, leurs formes et leurs spectres. On connait complètement le cube de données.
Nous dégradons ce ciel parfait en simulant les e�ets de l'optique (encadré vert dans
la �gure). Pour l'instant nos modèles de l'optique de l'instrument sont simples et
se résument à : une l'e�cacité totale, une PSF et une fonction de dispersion qui
projette le cube de données dans le plan du détecteur. Les e�ets optiques simulés
sont illustrés par le schéma à droite de la Figure 7.1 (encadré en vert). La PSF
réduit le pouvoir de résolution du télescope et l'image d'une galaxie est �ou. L'élé-
ment disperseur, ici un grism, décompose la lumière de cette galaxie en fonction
de la longueur d'onde. À ce niveau on obtient l'image que l'on verrait à travers un
oculaire parfait placé à la place du détecteur. Comme on peut le voir dans l'encadré
en vert à gauche de la �gure, dans le cas de la spectroscopie sans fente, cette image
est déjà complexe, principalement à cause du mélange des spectres. Nous simulons
en�n la partie détecteur qui transforme les photons collectés pendant le temps de
pose en électrons puis en signal numérique que l'on stock sous forme d'image. Cette
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Figure 7.2 : Diagramme du fonctionnement d'aXeSIM. Les encadrés pointillés
relient les di�érentes entrées du logiciel aux boîtes dé�nies dans la
Figure 7.1, en bleu le ciel, en vert l'optique et en rouge le détecteur.
Dans aXeSIM, la simulation des e�ets optiques et des e�ets des
détecteurs sont mélangées.

dernière étape échantillonne l'image du télescope à cause de la pixelisation et dé-
grade le signal à cause des bruits du détecteur. L'image �nalement obtenue doit être
représentative du résultat d'une observation réelle.

Pour la simulation des sources du ciel nous utilisons le CMC2.0 et le code fortran
COSMOSSNAP. Les parties simulations de l'optique et du détecteur utilisent plu-
sieurs codes python et C provenant du logiciel aXe/aXeSIM (Kümmel et al., 2007,
2009). Le tout est automatisé à l'aide de scripts python développés en collaboration
avec Éric Jullo (PSF), Gérard Smadja et Florent Marmole (détecteurs). Une version
de cette outil est entrain d'être préparée et documentée, et devrait être distribué
(au moins dans OU-SIM) sous la forme d'un module python au mois d'avril.

7.1 Modi�cations préliminaire des codes existants

Le Space Telescope European Coordinating Facility (ST-ECF) a développé un
logiciel pour simuler des images observées en spectroscopie sans fente avec le Hubble



7.1. Modi�cations préliminaire des codes existants 115

Space Telscope (HST) : aXeSIM (Kümmel et al., 2007). Le code d'aXeSIM a
été élaboré à partir de aXe, un logiciel dédié à l'extraction des données HST en
spectroscopie sans fente. La Figure 7.2 schématise le fonctionnement de aXeSIM.
À partir d'un catalogue de galaxies, d'une image de fond de ciel, et des paramètres
de l'instrument, ce logiciel calcule l'image que l'on s'attendrait à observer. Ce logiciel
est très complet mais il ne peut pas répondre en l'état à tous nos besoins.

Limitation 1 : cas de dé�nition de la PSF à partir d'un modèle paramé-
tré

Il est intéressant de dé�nir la PSF avec un modèle paramétré dans le cadre des
études préliminaires d'un projet. Cela permet d'étudier l'in�uence sur les perfor-
mances en explorant un espace de paramètres réduit. Dans aXeSIM, le modèle de
PSF est limité à une gaussienne. Cette gaussienne est convoluée avec la forme des
sources dé�nies simplement par une ellipse. On peut donc étudier l'in�uence de la
taille de la PSF et de la taille des sources. Par contre on ne peut pas faire varier la
distribution de l'énergie dans la PSF.

Limitation 2 : cas de dé�nition de la forme des sources à partir d'une
image

Pour simuler di�érentes distributions d'énergie, on peut utiliser une image de
la source qui décrit la forme intrinsèque de la source convoluée avec la PSF. Cette
solution permet d'utiliser des PSF très réalistes comme les images de PSF produites
par des outils optiques très élaborés tel que Zeemax. Par contre, dans le cadre d'une
étude de performance en amont d'un projet cela complexi�e fortement le problème.
L'instrument n'étant pas complètement dé�ni, il est di�cile d'utiliser les résultats
type Zeemax et le nombre de paramètres libres à explorer pour une étude ou une
optimisation de concept d'instrument est gigantesque. Le nombre élevé de paramètre
nuit grandement à la compréhension et à l'interprétation de simulations. De plus,
comme l'image à fournir à aXeSIM est la convolution de la PSF et de la forme
de la source, il faut fournir une image pour chaque source. Pour des simulation de
ciel réaliste, 10000 sources sont simulées dans chaque image et cette méthode de
simulations nécessite donc de produire une quantité supplémentaire conséquente de
données simulées.

Limitation 3 : dépendance de la PSF en longueur d'onde

Dans aXeSIM la PSF ne dépend pas de la longueur d'onde. Dans le cas d'une
modélisation de la PSF avec une gaussienne, on pourrait ajouter une dépendance
en longueur d'onde en modi�ant raisonnablement le code en C d'aXeSIM et sans
trop augmenter le temps de calcul d'une image. Dans le cas d'une PSF sous forme
d'images à di�érentes longueurs d'ondes, soit un cube de PSF, le code nécessiterait
une refonte plus profonde et la question de développer un nouvel outil devra être
étudiée avant de se lancer dans de telles modi�cations.
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Limitation 4 : coordonnées des sources

Dans aXeSIM les positions et les formes des sources sont dé�nies en pixel et sont
donc déjà projetées sur le détecteur. Les valeurs en pixel sont des �ottants, donc dans
la plupart des cas cela ne pose aucun problème. En revanche toute modi�cation de la
géométrie des détecteurs, comme la taille des pixels sur le ciel par exemple, implique
de recalculer les e�ets de l'optique de l'instrument. Donc de la même manière, une
étude d'exploration ou d'optimisation de paramètres comme la taille des pixels,
prend un temps considérablement plus long que dans le cas ou la simulation de
l'optique est complètement séparée de la simulation des détecteurs. De plus aXeSIM
ne permet pas de simuler les e�ets optiques de déformation du ciel projeté sur le
détecteur.

Limitation 5 : réponse et bruits du détecteur

Dans aXeSIM la réponse et les bruits dus détecteur sont la même pour tous
les pixels. Il n'est pas possible de simuler des pixels di�érents et on ne peut donc
pas étudier la calibration des détecteurs et les e�ets du au �at�eld. À noter qu'on
ne peut pas non plus simuler le courant d'obscurité, qui doit être injecté dans le
fond de ciel, ce qui est mathématiquement correct mais ne rentre pas dans notre
cahier des charges. De plus, la réponse des pixels est linéaire et on ne peut pas non
plus simuler les e�ets de saturation ou de rémanence. Tous les pixels sont également
indépendants et on ne peut donc pas simuler les e�ets de transferts de charge inter-
pixel. En�n, les pixels sont parfaits et on ne peut donc pas non plus simuler les e�ets
de variations de sensibilité intra-pixel.

Dans la Figure 7.2 on a encadré en pointillés les di�érents blocs de simulation
que nous voulons mettre en place. Le code couleur est le même que dans la Figure
7.1 en bleu le ciel, en vert l'optique et en rouge le détecteur. Le ciel est déjà bien
séparé du reste au détail près que les positions des sources sont dé�nies en pixel.
En revanche le modèle d'instrument contient à la fois l'optique et les détecteurs. On
peut noter aussi que l'intégration dans IRAF rend plus complexe la réalisation de
modi�cations.

La première chose que j'ai fait à donc été de restructurer le programme pour
séparer la simulation du ciel, de l'optique et des détecteurs. La Figure 7.3 illustre
l'organisation du logiciel. Le code couleur est toujours le même, en bleu le ciel, en
vert l'optique et en rouge le détecteur. Chacun des blocs est décrit dans la suite.

Cette structure facilite l'implémentation de nouvelles fonctionnalités et permet
dans les cas où l'on ne modi�e que les paramètres du bloc détecteur de réduire de
façon conséquente les temps de calcul puisqu'il n'est pas nécessaire de resimuler la
partie optique. À noter que notre code n'utilise à aucun moment IRAF.
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7.2 Simulation du ciel

La simulation du ciel est réalisé en amont du logiciel de façon indépendante. Les
sources du ciel proviennent du CMC (voir la partie II). Chaque source est dé�nie par
ses coordonnées projetées sur le ciel (α, δ) et les paramètres d'une ellipse (a, b, θ)

pour décrire la forme ou une image de la source et un spectre. Le fond de ciel
est injecté séparément des sources dans la simulation sous la forme d'une valeur
constante ou d'une image.

Dans cette section nous nous sommes concentré sur la modélisation du fond
de ciel. Dans le cas d'EUCLID la lumière zodiacale est la composante dominante
du fond de ciel et nous nous mettrons dans l'approximation que c'est la seule. En
revanche dans le cas du HST par exemple, il faut ajouter les contributions aux fond
de ciel de la lumière di�usée par la Terre et re�étée par la Lune.

Modèle de lumière zodiacale
Dans le cadre du projet SNAP, Aldering a créé un modèle de fond de ciel basé

sur la lumière zodiacale observée au pôle écliptique nord. Le projet SNAP avait une
stratégie d'observation similaire à celle d'EUCLID pour le relevé large. Elle consiste,
pour EUCLID, à réaliser un champs de 15000 à 20000 deg2 en commençant par les
hautes latitudes écliptiques, c'est à dire le pôle écliptique nord, là où la lumière
zodiacale est la plus faible. Les observation de SNAP était prévues dans un régime
limité par le fond de ciel comme pour EUCLID. La simulation du fond de ciel est
primordiale dans ce régime puisque qu'à l'ordre zéro, c'est à dire en négligeant les
e�ets de l'optique, des détecteurs et des mélanges de spectres pour la spectroscopie
sans fente, le rapport signal sur bruit à temps de pose �xé devrait être proportionnel
au niveau de fond de ciel.

La lumière zodiacale est la lumière du soleil re�étée par la poussière de notre
système solaire. Aux grandes latitudes écliptiques, elle est le fond de ciel dominant
aux longueurs d'onde couvertes par EUCLID. Le second contributeur au fond de
ciel sera les étoiles et les galaxies très brillantes qui peuvent augmenter le niveau de
fond de ciel à cause de la lumière di�usée dans le télescope, mais à priori cet e�et
devrait être complètement négligeable devant la lumière zodiacale. Le fond de ciel
est donc simpli�é à la lumière zodiacale. Cette hypothèse n'est pas applicable dans
le cas du HST. EUCLID opèrera au second point de Langrange dans l'ombre de la
Terre avec une orbite parallèle à celle de la Terre. Le HST en revanche est en orbite
autour de la Terre et les contributions de la lumière di�usée par la Terre et re�étée
par la Lune sont non négligeables pour au moins 2/3 des observations.

En compilant plusieurs observations du pôle écliptique nord, Aldering a ajusté
plusieurs modèles. Le modèle qui reproduit le mieux le spectre de la lumière zodiacale
zodi (λ) exprimée en erg · s−1 · cm−2Å−1 · arcsec−2 est une loi de puissance coupée
à faibles longueurs d'onde :

zodi (λ) = 10−17.755, pour 0.4 < λ < 0.6 µm et

zodi (λ) = 10−17.755−0.730(λ−0.61µm), pour 0.61 < λ < 2.2 µm
(7.1)
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Figure 7.4 : Niveau de fond de ciel de lumière zodiacale en fonction de la latitude
écliptique pour un angle de vue par rapport au soleil compris ente 70◦

et 100◦ (Leinert et al., 1998, 2002) (en haut) et absorption galactique
en fonction de la longueur d'onde (Schlegel et al., 1998).
Source Jouvel et al. (2011).

Dans le cas d'observation avec un spectromètre sans fente, on peut considérer au
premier ordre que chaque point du ciel émet le même fond de lumière zodiacale.
Dans cette approximation le fond de ciel est donc constant sur toute l'image et
égale à l'intégrale du spectre de lumière zodiacale vu au travers de l'instrument.

Évolution du fond de ciel
Pour un grand relevé type EUCLID le �ux de fond de ciel estimé avec le mo-

dèle d'Aldering correspond aux observations les plus favorables, avec une lumière
zodiacale faible, à hautes latitudes écliptiques. À plus basses latitudes, le niveau
fond de ciel sera plus élevé. La Figure 7.4, en haut, montre la brillance du ciel en
fonction de la latitude écliptique. Les observations à une latitude écliptique de 45◦

auront un fond de ciel deux fois plus brillant que les observations perpendiculaires
au plan écliptique. Aux latitudes encore plus basses, la brillance du fond de ciel
augmente plus vite. En plus du problème du niveau de fond de ciel il faut également
considérer l'absorption de notre galaxie. Au fur et à mesure que la taille du relevé
va augmenter, les pointés devrons s'approcher de plus en plus du plan galactique.
La Figure 7.4, en bas, montre le spectre d'absorption de notre galaxie en fonction
de la longueur d'onde dé�nie telle que :

trans (α, δ) = 100.4Aλ(α,δ) (7.2)

Cette absorption n'est clairement pas négligeable dans le cas d'un relevé de plus
de 10000 deg2 comme le montre l'étude analytique menée dans la partie précédente
(voir section 6.3).
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De plus les étoiles de notre galaxie peuvent détériorer sévèrement les perfor-
mances de comptages. Au fur et à mesure que les pointés du télescope s'approchent
du centre de la galaxie, la densité d'étoiles brillantes augmente et le nombre de
galaxies perdues à cause des e�ets de mélange des spectres, de saturation et de ré-
manence augmente aussi. Cette dégradation devient non négligeable typiquement à
partir de 15000 deg2.

7.3 Simulation de l'optique

7.3.1 Base du code de simulation

L'optique comprend le télescope et l'instrument, de la collecte de photons jus-
qu'au plan du détecteur. On pourrait imaginer des modèles complexes simulant
séparément les di�érents éléments du chemin optique mais dans ce travail nous nous
sommes limités à une description globale du télescope et de l'instrument. La simu-
lation de la partie optique de l'instrument est réalisée par un code indépendant de
la simulation du ciel et des détecteurs. Ce code prend en entrée le ciel simulé et
produit une image en photon/s. La partie optique de l'instrument est paramétrée
avec

� une PSF dé�nie soit par un modèle (pour l'instant seulement une gaussienne)
soit par une image,

� une description de l'extension du spectre dans le plan focal du détecteur,
� une relation de calibration en longueur d'onde,
� une courbe de sensibilité qui dé�nit le nombre de photons reçus par unité de
�ux et par unité de surface en fonction de la longueur d'onde.

Les entrées / sorties sont gérées par un code en python. L'image est calculée avec le
code C de aXeSIM.

Chaque galaxie est décrite par une position sur le ciel, une forme et un spectre.
La projection du cube simulé du ciel dans le plan focal est réalisée par la procédure
simdispim qui calcule l'image de chacune des galaxies du catalogue d'entrée. Dans
un premier temps, la source, dé�nie par un point sur le ciel (α, δ) et une forme
(a, b, θ), est projetée sur le détecteur. La projection du ciel sur le détecteur n'inclut
pas pour l'instant de déformation quelconque. La forme de la source S(X,Y ) est
ensuite convoluée avec la PSF de l'instrument, I(X,Y ) = S(X,Y ) ⊗ PSF (X,Y ).
La fonction de projection est dé�nie à l'aide de l'extension du spectre dans le plan
focal du détecteur qu'on appellera la trace, et de la calibration en longueur d'onde
qu'on appellera la relation de dispersion. La trace est dé�nie avec les coordonnées
projetées dans le plan du détecteur d'un point (X,Y ) de l'image I(X,Y ), un point
de départ (X0, Y0) = f(X,Y ), la taille du spectre, L0, et une la relation décrivant
la courbe suivie par le spectre :

∆Y = PX (∆X) =
∑
i

aiX
i (7.3)

où∆Y est la variation en pixel dans la direction Y ,∆X est la variation en pixel dans
la direction X, et PX est un polynôme dé�nit par les paramètres ai. La relation de
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dispersion est dé�nie en fonction de la coordonnée (XT ) sur la trace ∆Y = PX (∆X)

et permet de calculer la longueur d'onde correspondant :

λ(XT ) = PXT
(∆XT ) =

∑
i

tiX
i
T (7.4)

De même que PX , PXT
est un polynôme dé�nit par les paramètres ti. En appliquant

la sensibilité de l'instrument sur le spectre d'un point de la source simdispim calcule
le nombre de photons éclairant chacun des points (XT ). simdispim calcule le spectre
d'un point de la source à partir du spectre total pondéré par la distribution d'éner-
gie de l'image I(X,Y ). simdispim applique ce calcul à tous les points de l'image
I(X,Y ). Pour des raisons de calcul numérique, ces points ne sont pas des points au
sens mathématique. Ils ont une extension mais su�samment petite pour éviter les
e�ets de bord lors de la pixelisation à l'échantillonnage du détecteur (10 fois plus
échantillonné). Les projections de chacune des galaxies et le fond de ciel sont ensuite
sommées, pixelisées et stockées dans un image FITS avec le même échantillonnage
que le détecteur. Pour plus de détails sur la procédure simdispim, voir le manuel du
logiciel aXe/aXeSIM (Kümmel et al., 2007, 2009).

Cette partie de la simulation est la plus consommatrice de temps processeur. Le
temps de calcul d'une image dans une con�guration type EUCLID nécessite 30 mi-
nutes sur 1 processeur. Dans l'absolu la pixelisation devrait être appliqué seulement
dans le module détecteur, décrit dans la section suivante mais échantillonner à ce
niveau nous évite d'avoir à développer de nouveaux codes. La sortie du module est
donc une image pixelisée au même échantillonnage que le détecteur. Chaque pixel de
l'image contient le nombre de photons par seconde éclairant le pixel correspondant
du détecteur.

7.3.2 Amélioration du modèle de PSF

Dans le cadre des simulations pour EUCLID, nous devions étudier l'in�uence de
la PSF sur les performances de l'instrument. L'impact de la PSF sur les performances
dépend bien sûr de la taille de la PSF mais aussi de sa distribution d'énergie. Pour
simpli�er le problème nous avons réduit les paramètres de la PSF à deux variables,
le rayon du contour qui encercle 50% de l'énergie EE50 et le rayon du contour
qui encercle 80% de l'énergie EE80. Il n'est pas possible de faire varier le rapport
EE50/EE80 avec une simple gaussienne. Nous voulons explorer l'espace des para-
mètres EE50 et EE80, il ne serait pas raisonnable en terme de temps de calcul et
de taille des simulations d'utiliser des images pour la PSF car dans le cas de simu-
lations basées sur des images avec aXeSIM, les images représentent la convolution
de la forme de la source et de la PSF, il faudrait donc dé�nir une image pour chaque
sources. Nous avons donc modi�é le code de la simulation de l'optique pour simuler
des PSF décrites dans le plan du détecteur (X,Y ) par deux gaussiennes pondérées
de variances σ2

1 et σ2
2. Le pro�l normalisé de la PSF s'exprime alors en fonction de
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ρ =
√
X2 + Y 2 sous la forme :

PSF (ρ) =
ce

− ρ2

2σ2
1

2πσ2
1

+
(1− c)e

− ρ2

2σ2
2

2πσ2
2

(7.5)

σ1 et σ2 permettent de dé�nir la taille des gaussiennes et c ≤ 1 permet de pondérer
l'in�uence de chacune des gaussiennes. L'énergie encerclé dans un rayon ρ est :

EE(ρ) = c

(
1− e

− r2

2σ2
1

)
+ (1− c)

(
1− e

− r2

2σ2
2

)
(7.6)

Ce modèle de PSF est très intéressant car il permet de décrire une grande variété
de distribution d'énergie avec seulement trois paramètres σ1, σ2 et c.

Avec Éric Jullo, nous avons fait évoluer le code de simulation de PSF à simple
gaussienne vers une double gaussienne. Le diagramme de la Figure 7.5 montre le
fonctionnement du code de simulation avec une PSF modélisée par une double gaus-
sienne. Comme dans le diagramme de la Figure 7.3, le processus de simulation est
séparé en trois blocs, le ciel, l'optique, et les détecteur. Les modi�cations pour la
PSF ne concernent que le bloc de simulation de l'optique. Nous avons simplement
modi�é le code python pour qu'il fasse deux appels au noyau d'aXeSIM. Le pre-
mier appel calcule une image avec une PSF gaussienne de taille σ1. Le second appel
calcule une image avec une PSF gaussienne de taille σ2. Le code python somme
ensuite les deux images en pondérant la première d'un facteur c et la seconde d'un
facteur 1− c. L'image �nale a une PSF double gaussienne (σ1,σ2,c).

7.4 Simulation du détecteur

7.4.1 Base du code de simulation

La simulation de la partie détecteur de l'instrument est également réalisée par un
code indépendant des autres blocs. Ce code prend en entrée une image en photon/s
et produit une image en électron. Le détecteur est paramétré par une e�cacité
quantique, un courant d'obscurité et un bruit de lecture (qui sont pour l'instant
constant). Le code est entièrement en python. Nous avons injecté le temps de pose
seulement à ce niveau de la simulation ainsi nous pourrons modi�er ce temps sans
resimuler la partie optique.

La simulation des e�ets du détecteur (en rouge dans les diagrammes) est réalisé
par un code en python. L'entrée est une image du ciel en photons/s.

Cette image est dans un premier temps convertie en nombre de photons en la
multipliant par le temps d'exposition. À cause de leur nature quantique, le nombre
exact de photons ne peut pas être connu. La quantité de photons détectable dans
un pixel présente des �uctuations statistiques, appelées bruit de poisson ou encore
� shot noise �. Le nombre de photons détectables n̄ est limité par la probabilité p(n)
de détecter n photons. L'aspect aléatoire de la lumière peut être modélisé par une
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distribution de Poisson, p(n) s'écrit alors :

p (n) = e−n̄ n̄
n

n!
(7.7)

Calculer n̄ n'est pas trivial. Dans notre code, le tirage de Poisson est réalisé avec
le module scipy. Pour calculer le nombre d'électrons produits (ne−)signal par l'in-
teraction de n̄ photons détectables, il faut prendre en compte l'e�cacité quantique
du détecteur qui est le ratio η entre le nombre de photons détectables et le nombre
d'électrons produits. Finalement le nombre d'électrons produits (ne−)signal et l'er-
reur due aux �uctuations quantiques σsignal sont dé�nis tel que :

(ne−)signal =

+∞∑
0

η n p (n) (7.8)

σsignal =
√

(ne−)signal (7.9)

Pour calculer le nombre d'électrons mesurés, il faut également ajouter au signal
les électrons de bruit provenant du détecteur et de l'électronique de mesure. Une
partie de ce bruit provient du courant d'obscurité, c'est à dire de la réponse du
détecteur en l'absence de tout signal. Le courant d'obscurité est du à la généra-
tion aléatoire d'électrons qui s'accumulent dans des trous au niveau des jonctions
semi-conductrice du dispositif et qui sont ensuite lus indi�éremment des électrons
du signal. Le courant d'obscurité est également régie par une lois de Poisson. Le
nombre d'électrons (ne−)DC du au courant d'obscurité est un paramètre d'entrée
du détecteur et l'erreur qu'il induit est σDC =

√
(ne−)DC . Le second bruit que

nous simulons est le bruit de lecture. Les parties conductrices du détecteur et de
l'électronique de mesure génèrent des électrons par e�ets thermiques. Ces électrons
créent une tension qui se décharge lors du processus de lecture induisant un courant
supplémentaire. Le nombre d'électrons dus au bruit de lecture suit cette fois une
distribution de probabilité gaussienne de valeur moyenne zéro. L'écart type de cette
distribution σRN est un paramètre d'entré du détecteur. Le courant d'obscurité et
le bruit de lecture sont également ajoutés dans l'image à l'aide du module scipy.

L'image �nalement créée est en électron et le bruit associé à chaque pixel est :

σpixel =
√

(ne−)signal + (ne−)DC + σ2
RN (7.10)

7.4.2 Amélioration des bruits détecteurs

Jusqu'à maintenant les propriétés des détecteurs étaient constantes c'est à dire
que nous utilisions les valeurs médianes du détecteur d'e�cacité quantique, de cou-
rant d'obscurité et de bruit de lecture. Dans un cas plus réaliste, l'e�cacité et les
bruits sont di�érents pour chaque pixel. Pour étudier les méthodes de calibration de
la réponse des détecteurs, il est évident qu'il faut prendre en compte cet e�et mais ce
n'est pas la seule motivation. Dans le cas d'étude sur les images d'observations, les
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e�ets des détecteurs sont corrigé avec un � dark �pour corriger le courant d'obscurité
et un � �at �eld �pour corriger la réponse des pixels. Même avec une correction par-
faite un pixel avec de moins bonnes propriétés aura une erreur relative plus élevée
donc sera plus sujet aux �uctuations. Par exemple, pour 100 photons en entrée d'un
pixel, avec une e�cacité quantique de 0.8, le nombre d'électrons détectés le plus
probable sera 80 et le bruit de poisson sera d'environ 9 e−, soit des �uctuations de
l'ordre de 10%. Toujours avec 100 photons en entrée d'un pixel, mais cette fois avec
une e�cacité quantique de 0.5, le nombre d'électrons détectés le plus probable sera
50 et le bruit de poisson sera d'environ 7 e−, soit des �uctuations de l'ordre de 15%.
Le � �at �eld � de ces deux pixels corrigera les di�érences de réponse et ainsi on
pourra comparer les deux valeurs mais le pixel avec une une e�cacité quantique de
0.5 sera toujours plus sujet aux �uctuations que celui avec une e�cacité quantique
de 0.8.

Le code python a été modi�é pour permettre une réponse et des bruits di�é-
rents pour chaque pixel. Ces développements ont été réalisé avec Gérard Smadja
et Florent Marmole. Comme pour les modi�cations pour la PSF, la modularité du
code a énormément facilité les modi�cations. Nous avons simplement remplacé les
valeurs médianes des propriétés du détecteur par des images contenants les valeurs
d'e�cacité quantique, de courant d'obscurité et de bruit de lecture pour chaque
pixel. Le calcul du nombre d'électrons mesurés est le même que précédemment mais
les valeurs de η, (ne−)DC et σRN sont dé�nies pour chaque pixel. Le diagramme de
la Figure 7.6 décrit le processus de simulation. Le code couleur est toujours le même,
le ciel en bleu, l'optique en vert, et les détecteurs en rouge. Les modi�cations pour
les détecteurs ne concernent que le bloc rouge. L'entrée du code de simulation du dé-
tecteur est une image en photon/s (la sortie du code de simulation de l'optique). Les
paramètres d'entrée pour l'e�cacité quantique, de courant d'obscurité et de bruit de
lecture, sont des cartes avec une valeur pour chaque pixel. Pour chaque pixel, nous
calculons le nombre d'électrons mesurés en utilisant les propriétés dé�nies dans les
cartes pour ce pixel. L'image en sortie est en électron, la réponse et les bruits des
pixels sont di�érents pour chaque pixel.

7.5 Résumé et perspectives

Nous avons mis en place un logiciel de simulation modulable et complet. La
modularité du code nous a permis de faire facilement plusieurs améliorations. Nous
avons amélioré le code de simulation de l'optique en y incluant un modèle de PSF
double gaussienne qui permet de reproduire un panel très large de distribution de
l'énergie dans la PSF. Nous avons amélioré le code de simulation du détecteur en
dé�nissant séparément la réponse et les bruits de chaque pixel. Ce logiciel va être
utilisé dans la suite pour simuler des images du future télescope spatial EUCLID
dans le but d'estimer l'in�uence de plusieurs paramètres instrumentaux sur les per-
formances de mesure. Le logiciel est entrain d'être mis en forme et documenté en
vue d'une distribution (au moins dans OU-SIM) et un système de gestion de version
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et de distribution sera mis en avril 2012. Le but est d'évoluer vers un développement
collaboratif et une distribution au moins dans la communauté EUCLID.

Les évolutions à court terme (1 an) du logiciel seront dédiées aux besoins des
études de performances d'EUCLID. Pour la partie optique, les développement seront
centrés sur les variations de la PSF en fonction de la longueur d'onde et de la
position dans le champ. Ces modi�cations nécessiteront des modi�cations du noyau
c d'aXeSIM plus conséquentes que celles réalisées jusqu'à présent. Cela dit, l'étude
préliminaire de ces modi�cations montre que le travail à faire en terme de code à
développer reste inférieur à celui que demanderait le développement d'un nouveau
code. La simulation de l'optique restera donc encore basée sur le noyau c d'aXeSIM.
Pour la partie détecteur, nous allons étudier l'opérabilité c'est à dire les critères pour
dé�nir les pixels inutilisables et les e�ets sur la mesure en terme de nombre et de
regroupement des pixels inopérables. Les développements nécessaire en termes de
code pour les études d'opérabilité sont presque déjà tous fait.

Les développements à plus long terme (3 ans) devront répondre aux besoins
des études sur la calibration et du développement des pipelines de traitement des
données. La Figure 7.7 illustre les améliorations en cours d'étude.

Améliorations 1 : Intégration dans le pipeline d'EUCLID
Le logiciel devra s'intégrer dans le pipeline d'EUCLID ce qui veut dire que 1)

les entrées / sorties devront être compatibles avec le modèle de données du pipeline
2) le logiciel devra s'interfacer avec le reste du pipeline. Les modèles de données et
les interfaces du pipeline d'EUCLID devraient être dé�nis cette année par l'équipe
système. Nous interagissons avec ces derniers pour adapter au mieux le modèle de
données à nos besoins et nous permette de décrire les entrées / sorties de façon ex-
haustive. Une fois les modèles de données dé�nis, nous n'aurons plus de contrainte
pour choisir les interfaces qui permettront de monitorer les di�érents codes du pi-
peline. Le logiciel de simulation devra être mis en place en amont de la chaîne de
développement car il servira à dé�nir les méthodes de calibration, à faire le lien
entre les équipes qui vont construire l'instrument et les équipes qui vont traiter les
données. Les simulations serviront aussi d'entrées aux équipes d'extraction et de
réductions des données pour développer, tester et comprendre leur pipeline. L'inté-
gration de notre logiciel aux futurs systèmes de développement et de production du
pipeline d'EUCLID devrait servir aussi de test pilote.

Améliorations 2 : Séparation du télescope et du spectro
Les équipes qui travaillent sur le relevé photométrique ont également développé

des logiciels de simulation. Pour réduire au maximum les développements multiples,
nous étudions les parties qui pourront être développées conjointement entre les
codes de simulation photométrique et spectroscopique. La simulation des détecteurs
sera clairement commune et cela ne demandera pas d'investissement supplémentaire
puisque que nous l'avons déjà rendu indépendante. La simulation du ciel devrait éga-
lement être facilement commune à la condition que nos modèles de données soient
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compatibles, se qui sera le cas une fois qu'ils auront été dé�nit par l'équipe sys-
tème. Pour la simulation de l'optique, on pourrait maximiser les codes communs en
divisant l'instrument en deux parties : le télescope et le spectromètre. La simula-
tion du télescope pourrait également être commune entre les codes de simulation
photométrique et spectroscopique.

Améliorations 3 : Remplacer les paramètres de l'optique et du détecteur
par des données de calibration

Une fois que la construction d'EUCLID aura commencé, les paramètres dé�nis-
sant les propiétés des di�érents éléments de l'instrument vont prendre la forme de
données de calibration, c'est dire des paramètres dépendant de la longueur et de la
position dans le champ de vue, et étant déterminés avec une certaine précision. Le
logiciel de simulation devra être adapté pour utiliser ces paramètres, soit sous forme
de cube de calibrations, soit sous forme de modèle plus complexe.

Améliorations 4 : Les autres sources de bruits
Les modèles de bruit existant devront être améliorés. Le fond de ciel devra

déprendre du pointé du télescope et les positions et la forme des sources devront
être altérées avec les erreurs dues à la détection et la précision de l'astrométrie.
De nouveaux modèles de bruit devrons également être développés pour simuler les
rayons cosmiques, le bruit de fond provenant du télescope et les bruits détecteurs
non linéaire comme la saturation des pixels ou les e�ets de rémanence.





Chapitre 8

Validation des simulations

The very powerful and the very stupid have one thing in common. Instead of
altering their views to �t the facts, they alter the facts to �t their views... which can
be very uncomfortable if you happen to be one of the facts that needs altering.

Dr Who
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Dans ce chapitre, je vais utiliser le simulateur pixel que nous avons développé
pour simuler un relevé existant, le but étant de comparer les résultats de la simu-
lation et les résultats réels a�n de valider les simulations. Estimer la validité des
simulations de spectroscopie sans fente est complexe car les phénomènes reproduis
et a�ectant les performances dépendent à la fois de la façon de modéliser l'instru-
ment et à la fois de la distribution des galaxies dans le ciel. La simulation d'un ciel
trop dense par exemple, surestimera la contamination par mélange des spectres et
inversement. En d'autres termes pour s'assurer que les simulations sont représenta-
tives, elles doivent reproduire à la fois la sensibilisé et à la fois la distribution de
galaxies du relevé réel.

J'ai choisi WISP (Malkan, 2008, WFC3 Infrared Spectroscopic Parallel survey)
comme relevé de référence. J'ai utilisé les résultats partiels publiés sur les galaxies
à raie d'émission (Atek et al., 2010). Le relevé WISP est particulièrement intéres-
sant car il présente plusieurs similarités avec le relevé d'EUCLID dont nous voulons
étudier les performances. C'est un relevé de galaxies en spectroscopie sans fente
de l'espace avec le télescope HST et la caméra proche infrarouge WFC3. La spec-
troscopie à été réalisé à l'aide de deux grisms à une sensibilité en moyenne de 4

erg · s−1 · cm−2. La taille du relevé WISP est seulement de 63 arcmin2 et la com-
paraison aux simulations sera donc limitée par la variance de la distribution des
galaxies.

J'ai utilisé comme simulation des sources du ciel le CMC2.0 (voir chapitre 6).
Les images des observations ont été simulé avec le simulateur pixel présenté dans le
chapitre précédent. Pour chaque image, j'ai estimé le fond de ciel de l'observation
en utilisant l'ETC du STScI prenant en compte la lumière zodiacale, la lumière
di�usée par la Terre et la lumière re�étée par la Lune en fonction du pointé et de la
date de l'observation. J'ai ensuite extrait les spectres des images de la même façon
que Atek et al. (2010) et j'ai mesuré le SNR dans les raies d'émission des galaxies.
J'ai en�n validé les simulations en comparant d'une part la sensibilité prédite à la
sensibilité observée en fonction du �ux dans les raieHα et d'autre part en comparant
la distribution en redshift des galaxies à raies d'émission détectées provenant des
simulations et des observations.

8.1 Le relevé WISP

Le relevé WISP (Malkan, 2008, WFC3 Infrared Spectroscopic Parallel survey)
utilise le spectroscopie sans fente du HST/WFC3 pour mesurer l'évolution de la for-
mation des étoiles dans les galaxies à 0.3 < z < 6. Ce relevé a été réalisé en parallèle
avec des observations utilisant d'autres instruments à bord du HST : HST/COS et
HST/STIS. L'utilisation des grisms de WFC3 s'est avérée e�cace pour la mesure du
redshift des galaxies à raies d'émission. Le relevé a utilisé 250 orbites du cycle 17.
Il a couvert 90 champs indépendants à haute latitude galactique, en spectroscopie
avec les grisms G102 (λ = 0.8 − 1.17µm, R ∼ 210) et G141 (λ = 1.11 − 1.67µm,
R ∼ 130). et en photométrie dans les �ltres J et H (F110W et F140W respective-
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ment). Atek et al. (2010) ont publié les premiers résultats des observations de 19
de ces champs, couvrant environ 63 arcmin2. Pour des temps d'exposition typiques
(∼ 6400s en G102 et ∼ 2700s en G141), il détectent les raies d'émission à 5σ jusqu'à
des �ux de 4 × 10−17 erg · s−1 · cm−2. Les profondeurs typiques de la photométrie
sont à 5σ 26.3 et 26.1 mag. (AB) dans F110W et F140W respectivement. Dans
leur publication ils présentent 229 galaxies entre redshift 0.3 < z < 3, identi�ées à
partir de 328 raies d'émission avec un rapport signal sur bruit plus grand que 5.

La stratégie d'observation de ce relevé est très proche de celle prévue avec EU-
CLID. Elle est basée sur la spectroscopie sans fente avec deux grisms à des longueurs
d'ondes et à une profondeur similaire. J'ai utilisé ce relevé pour valider nos simu-
lations autant en termes de réalisme de la distribution des galaxies du CMC qu'en
termes de réalisme de la simulation des e�ets de l'instrument. La méthode est simple
et consiste à simuler un relevé équivalant aux 19 champs de Atek et al. (2010) et
de comparer les performances obtenues à celles du vrai relevé, en termes de sensibi-
lité et de comptage de galaxie. À partir des archives MAST (Multimission Archive
at Space Telescope science institute), j'ai reconstitué les 193 pointés qui ont per-
mis d'observer les 19 champs de WISP. Pour chaque pointé j'ai estimé le niveau
de fond de ciel avec l'ETC du STScI. Cette estimation du fond de ciel prend en
compte la lumière zodiacale (dépend des coordonnées et du jour de l'observation)
et la brillance de la Terre (normalisé aux valeurs moyennes). Le tableau 8.1 résume
les observations, le �ltre ou le grism utilisé, le temps de pose et l'estimation du fond
de ciel. Avant de présenter les résultats, je vais détailler les processus de simulation,
d'extraction et de mesure.

RA (J2000) Dec (J2000) Filt/Grism Exp. in s Mean bck in e−/s

16.646 15.146 F110W 277.938 1.774
16.646 15.146 F110W 252.937 1.774
16.646 15.146 F110W 352.940 1.774
16.646 15.146 F140W 252.937 1.400
16.646 15.146 F140W 252.937 1.400
16.647 15.148 G102 1102.936 1.348
16.647 15.148 G102 2505.872 1.348
16.647 15.148 G102 2105.871 1.348
16.647 15.148 G141 1202.936 2.182
16.647 15.148 G141 1405.860 2.182
16.661 15.138 F110W 352.940 2.584
16.661 15.138 F110W 202.9360 2.636
16.661 15.138 F140W 227.9370 1.961
16.661 15.138 F140W 277.9380 1.961
16.661 15.141 G102 1002.935 1.730

Suite page suivante . . .
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RA (J2000) Dec (J2000) Filt/Grism Exp. in s Mean bck in e−/s

16.661 15.141 G102 2005.871 1.696
16.661 15.141 G141 1505.869 2.807
16.661 15.141 G141 902.935 2.807
27.570 13.068 F110W 202.936 2.253
27.570 13.068 F110W 202.936 2.253
27.570 13.068 F110W 202.936 2.253
27.570 13.068 F140W 202.936 1.678
27.570 13.068 F140W 202.936 1.678
27.570 13.068 F140W 252.937 1.678
27.570 13.068 F140W 202.936 1.678
27.572 13.070 G102 1202.936 1.484
27.572 13.070 G102 1202.936 1.484
27.572 13.070 G102 1202.936 1.484
27.572 13.070 G141 1202.936 2.405
27.572 13.070 G141 1202.936 2.405
27.572 13.070 G141 1405.869 2.405
27.572 13.070 G141 1202.936 2.405
33.408 12.914 F110W 202.936 4.590
33.408 12.914 F110W 152.935 4.590
33.408 12.914 F110W 202.936 4.590
33.408 12.914 F140W 202.936 3.402
33.408 12.914 F140W 127.935 3.402
33.408 12.914 F140W 202.936 3.402
33.409 12.916 G102 1202.936 2.980
33.409 12.916 G102 1202.936 2.980
33.409 12.916 G102 1002.935 2.980
33.409 12.916 G141 1002.935 4.853
33.409 12.916 G141 1202.936 4.853
33.409 12.916 G141 1202.936 4.853
38.725 -4.110 F110W 202.936 2.832
38.725 -4.110 F110W 327.939 2.832
38.725 -4.110 F110W 327.939 2.832
38.725 -4.110 F110W 327.939 2.832
38.725 -4.110 F140W 177.936 2.105
38.725 -4.110 F140W 302.938 2.105
38.726 -4.108 G102 2505.872 1.855
38.726 -4.108 G102 1202.936 1.855
38.726 -4.108 G102 2505.872 1.855

Suite page suivante . . .
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RA (J2000) Dec (J2000) Filt/Grism Exp. in s Mean bck in e−/s

38.726 -4.108 G102 2505.872 1.855
38.726 -4.108 G141 1202.936 3.012
38.726 -4.108 G141 1605.870 3.012
38.727 -4.112 F110W 252.937 2.678
38.727 -4.112 F110W 352.935 2.678
38.727 -4.112 F110W 227.937 2.678
38.727 -4.112 F110W 252.937 2.678
38.727 -4.112 F140W 277.938 1.991
38.727 -4.112 F140W 302.938 1.991
38.728 -4.110 G102 2005.871 1.756
38.728 -4.110 G102 902.935 1.756
38.728 -4.110 G102 2005.871 1.756
38.728 -4.110 G102 2005.871 1.756
38.728 -4.110 G141 902.935 2.851
38.728 -4.110 G141 1605.870 2.851
38.736 -4.117 F110W 177.936 1.935
38.736 -4.117 F110W 327.939 1.935
38.736 -4.117 F110W 327.939 1.935
38.736 -4.117 F140W 202.936 1.443
38.736 -4.117 F140W 277.938 1.443
38.737 -4.115 G102 2505.872 1.281
38.737 -4.115 G102 1202.936 1.281
38.737 -4.115 G102 2505.872 1.281
38.737 -4.115 G141 1202.936 2.073
38.737 -4.115 G141 1605.870 2.073
133.186 3.151 F140W 252.937 1.433
133.187 3.153 G141 1805.870 2.058
141.283 48.951 G102 1302.936 1.050
141.283 48.951 G102 2605.873 1.050
141.283 48.951 G141 1202.936 1.696
141.283 48.951 G141 1005.868 1.696
141.285 48.953 F110W 402.936 1.575
141.285 48.953 F110W 227.937 1.575
141.285 48.953 F140W 227.937 1.178
141.285 48.953 F140W 177.936 1.178
141.978 60.452 F140W 352.935 1.001
141.982 60.450 G141 2005.871 1.444
145.815 5.458 F140W 202.936 1.590

Suite page suivante . . .
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RA (J2000) Dec (J2000) Filt/Grism Exp. in s Mean bck in e−/s

145.815 5.458 F140W 227.937 1.590
145.815 5.458 F140W 252.937 1.590
145.817 5.460 G141 1002.935 2.280
145.817 5.460 G141 1505.869 2.280
145.817 5.460 G141 1605.870 2.280
165.572 10.907 G102 1202.936 1.387
165.572 10.907 G102 2505.872 1.387
165.572 10.907 G141 1202.936 2.246
165.572 10.907 G141 802.935 2.246
165.575 10.908 F110W 352.940 2.101
165.575 10.908 F110W 202.936 2.101
165.575 10.908 F140W 202.936 1.565
165.575 10.908 F140W 252.937 1.565
182.355 45.722 G102 2305.872 0.899
182.355 45.722 G102 1202.936 0.899
182.355 45.722 G102 2405.872 0.899
182.355 45.722 G102 2305.872 0.899
182.355 45.722 G141 1102.936 1.448
182.355 45.722 G141 1905.870 1.448
182.358 45.723 F110W 202.936 1.339
182.358 45.723 F110W 352.940 1.339
182.358 45.723 F110W 402.936 1.339
182.358 45.723 F110W 352.940 1.339
182.358 45.723 F140W 252.937 1.003
182.358 45.723 F140W 352.935 1.003
187.322 10.733 G102 1002.935 1.307
187.322 10.733 G102 1605.870 1.307
187.322 10.733 G102 902.935 1.307
187.322 10.733 G141 802.935 2.115
187.322 10.733 G141 1105.868 2.115
187.322 10.733 G141 1205.868 2.115
187.322 10.733 G141 802.935 2.115
187.324 10.735 F110W 152.935 1.976
187.324 10.735 F110W 227.937 1.976
187.324 10.735 F110W 152.935 1.976
187.324 10.735 F140W 177.936 1.473
187.324 10.735 F140W 202.936 1.473
187.324 10.735 F140W 177.936 1.473

Suite page suivante . . .
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RA (J2000) Dec (J2000) Filt/Grism Exp. in s Mean bck in e−/s

187.325 10.735 F140W 202.936 1.473
187.435 7.806 G102 1202.936 1.448
187.435 7.806 G102 2205.871 1.448
187.435 7.806 G102 1202.936 1.448
187.435 7.806 G141 1505.869 2.346
187.435 7.806 G141 1102.936 2.346
187.435 7.806 G141 1102.936 2.346
187.437 7.807 F110W 202.936 2.217
187.437 7.807 F110W 352.940 2.217
187.437 7.807 F110W 202.936 2.217
187.437 7.807 F140W 202.936 1.636
187.437 7.807 F140W 277.938 1.636
187.437 7.807 F140W 202.936 1.636
212.421 26.370 G102 1405.869 1.061
212.421 26.370 G102 1405.869 1.061
212.421 26.370 G102 1405.869 1.061
212.421 26.370 G102 1805.870 1.061
212.421 26.370 G102 2405.872 1.061
212.421 26.370 G141 1405.869 1.714
212.421 26.370 G141 1405.869 1.714
212.423 26.373 F110W 352.940 1.592
212.423 26.373 F110W 352.940 1.592
212.423 26.373 F110W 302.938 1.592
212.423 26.373 F110W 452.936 1.592
212.423 26.373 F110W 352.940 1.592
212.423 26.373 F140W 277.938 1.191
212.423 26.373 F140W 277.938 1.191
212.427 26.366 G102 2405.872 1.038
212.427 26.366 G102 1102.936 1.038
212.427 26.366 G102 2405.872 1.038
212.427 26.366 G102 2405.872 1.038
212.427 26.366 G141 1202.936 1.675
212.427 26.366 G141 1405.869 1.675
212.429 26.367 F110W 452.936 1.555
212.429 26.367 F110W 452.936 1.555
212.429 26.367 F110W 452.936 1.555
212.429 26.367 F110W 252.937 1.555
212.429 26.367 F140W 252.937 1.163

Suite page suivante . . .
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RA (J2000) Dec (J2000) Filt/Grism Exp. in s Mean bck in e−/s

212.429 26.367 F140W 277.938 1.163
216.775 57.893 G102 2105.871 0.828
216.775 57.893 G102 1605.870 0.828
216.775 57.893 G102 2105.871 0.828
216.775 57.893 G102 2105.871 0.828
216.775 57.893 G141 1505.869 1.332
216.775 57.893 G141 1505.869 1.332
216.775 57.893 G141 1605.870 1.332
216.778 57.860 G102 2205.871 0.839
216.778 57.860 G102 2205.871 0.839
216.778 57.860 G102 1102.936 0.839
216.778 57.860 G141 1102.936 1.349
216.778 57.860 G141 2205.871 1.349
216.778 57.860 G141 2205.871 1.349
216.779 57.893 F110W 277.938 1.228
216.779 57.893 F110W 277.938 1.228
216.779 57.893 F110W 277.938 1.228
216.779 57.893 F110W 277.938 1.228
216.779 57.893 F140W 277.938 0.922
216.779 57.893 F140W 277.938 0.922
216.779 57.893 F140W 277.938 0.922
216.782 57.860 F110W 402.936 1.244
216.782 57.860 F110W 402.936 1.244
216.782 57.860 F110W 227.937 1.244
216.782 57.860 F140W 227.937 0.934
216.782 57.860 F140W 402.936 0.934
216.782 57.860 F140W 402.936 0.934

Table 8.1 : Les observations champs du relevé WISP.

8.2 Simulation

Les champs WISP sont approximativement aléatoires à cause de la nature paral-
lèle du relevé. Pour simuler les sources du ciel j'ai donc tiré aléatoirement des champs
dans le CMC de la manière suivante. J'ai dans un premier temps tiré aléatoirement
500 champs de 200×200 arcmin2, c'est à dire environ la taille du champs de vue de
HST/WFC3. La surface totale des 500 champs est ∼ 1.5 deg2, une surface compa-
rable à celle de COSMOS/ACS. L'histogramme de la Figure 8.1 montre le nombre
de sources par arcmin2 (des galaxie principalement, des AGN et des étoiles) de cha-
cun des 500 champs. La densité moyenne de sources par champ est 244 arcmin−2,
la densité médiane est 246 arcmin−2 et la dispersion est 24 arcmin−2. La distribu-
tion n'est pas symétrique. Il y a une queue de champs peu dense qui est due aux
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Figure 8.1 : Histogramme du nombre de sources par arcmin2 pour un champ de
200 × 200 arcmin2 dans le CMC. La ligne verte est la médiane et
les lignes rouges sont l'intervalle à ±σ.
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ra0 dec0 ra1 dec1 n/arcmin2

149.7289 2.76599 149.7830 2.82015 240.85
149.8926 1.89879 149.9468 1.95296 234.88
150.3337 2.41067 150.3879 2.46483 236.59
150.4792 2.44129 150.5334 2.49545 255.24
149.6590 2.41979 149.7132 2.47396 236.30
149.9251 2.36956 149.9793 2.42373 257.51
150.4825 2.78906 150.5366 2.84323 256.18
150.4314 2.05418 150.4856 2.10834 241.70
150.2692 1.80884 150.3234 1.86301 251.73
150.5854 2.72426 150.6396 2.77842 257.70
149.6289 2.33738 149.6830 2.39155 251.17
149.6646 2.17596 149.7187 2.23012 256.94
150.6048 2.32014 150.6590 2.37431 242.93
150.2965 2.62179 150.3506 2.67595 249.08
150.3816 2.10044 150.4357 2.15460 250.50
150.2801 2.03556 150.3343 2.08972 256.56
149.8848 2.66241 149.9390 2.71658 254.57
149.9207 2.05742 149.9748 2.11158 250.31
150.4968 2.06461 150.5510 2.11878 249.46

Table 8.2 : Choix des 19 champs du CMC utilisés pour simuler WISP.

parties du catalogue photométrique COSMOS masquées à cause des étoiles proches
et brillantes dans le champ. Il y a aussi un surplus de champs plus denses que la
moyenne, mais en accord avec la dispersion (ce n'est pas une queue) qui provient des
structures présentes dans COSMOS. J'ai choisi les 19 champs simulant les sources
de WISP en les tirant aléatoirement dans les champs avec une densité de source
comprise dans l'intervalle autour de la valeur médiane de largeur égale à la disper-
sion, soit 246 ± 12 arcmin−2. La coupure des champs avec une densité de sources
inférieure à 234 arcmin−2 permet d'éviter les zones masquées du relevé COSMOS.
La coupure des champs avec une densité de sources supérieure à 258 arcmin−2 sup-
prime les zones avec des surdensités. La coupure supérieure est discutable puisque
ces surdensité sont liées aux structures dans la distribution des galaxies et non pas
à un phénomène observationnel. Je les ai enlevé quand même car COSMOS est
clairement dominé par la variance cosmique et ces structures ne sont pas représen-
tatives du reste du ciel. De plus, ajouter une dizaine de sources dans le champ ne
changera pas de façon signi�cative nos résultats. La table 8.2 résume les 19 champs
choisis pour simuler les sources du ciel. Le calcul des sources du ciel de chacun des
champs WISP nécessite environ 20 minutes et utilise 250Mo d'espace disque avec
des spectres échantillonnés à 1Ȧ.

La simulation pixel d'images photométriques n'est pas le but de ce travail. J'ai
utilisé le CMC pour calculer les magnitudes théoriques des galaxies, des étoiles et
des AGN, dans les bandes de F110W et F140W. Pour estimer la magnitude dans
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Collecting area 4.5 m2

Array 1k × 1k

Wavelength range 800− 1700 nm

Pixel size 18 µm× 18 µm

Pixel scale 0.13 arcsec/pix

Quantum E�ciency 77% @ 1000 nm ; 79% @ 1400 nm

Dark Count 0.048 e−/s/pixel

Readout Noise 20 e−/pixel

F110W Pivot : 1153.4 nm ; Width : 443.0 nm

F140W Pivot : 1392.3 nm ; Width : 384.0 nm

G102 Useful range : 800− 1150 nm ; resolution : 24.0 nm

G141 Useful range : 1075− 1700 nm ; resolution : 46.5 nm

Table 8.3 : Propriétés du HST/WFC3/IR, des �ltres F110W et F140W et des
grisms G102 et G141.

les �ltres F110W et F140W, j'ai utilisé les transmissions distribuées par le STScI.
J'ai attribué un bruit photométrique dans chaque bande en fonction de la taille de
la galaxie, de son �ux, du fond de ciel et des bruits détecteurs. L'estimation du fond
de ciel vient de l'ETC du STScI. Les valeurs de fond de ciel et les temps de poses
utilisés pour la simulation des observations photométriques de WISP sont détaillés
dans la table 8.1. Les bruits détecteurs sont également les valeurs données par le
STScI et sont résumés dans la table 8.3. J'ai estimé le rapport signal sur bruit pour
chaque galaxie et j'ai bruité les magnitudes théoriques selon les erreurs pour simuler
les propriétés photométriques des galaxies observées. Pour plus de détails sur le
calcul de l'erreur, voir la section 6.2 et Jouvel et al. (2011).

Les images de spectroscopie sans fente avec les grims G102 et G141 ont été
simulé avec le logiciel de simulation pixel que nous avons développé (voir le chapitre
7). Les sources du ciel proviennent des 19 champs sélectionnés dans le CMC. Le
fond de ciel simulé est constant dans l'image, j'ai utilisé les valeurs estimées avec
l'ETC du STScI (cf table 8.1). Toutes les données de calibration utilisées dans la
simulation sont celles fournis par le STScI : les �chiers de calibration en sensibilité et
en longueur d'onde,les �chiers de con�guration pour la PSF, la relation de dispersion,
et le bruit de lecture Kuntschner et al. (2011). La PSF a été modélisé avec une simple
gaussienne. Les pixels simulés sont tous identiques mais j'ai masqué les pixels morts
de la caméra WFC3/IR. Les simulations sont identiques à celles faites avec le logiciel
aXeSIM (Kümmel et al., 2007). Les propriétés de l'instrument sont résumés dans la
table 8.3. La Figure 8.2 est un exemple du type d'images produites. Les simulations
reproduisent les di�érents ordres de dispersion et les pixels morts, en particulier les
zones � Death Star � et � Wagon Wheel � (respectivement en rouge et en vert dans
les images de la �gure).

Au total pour simuler les observations des 19 champs WISP, j'ai calculé 97
images, 52 avec le grism G102 et 45 avec G141. Le temps de calcul d'une image est
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Figure 8.2 : Exemple de simulation d'images en spectroscopie sans fente avec
le HST/WFC3/IR. Les deux images sont des simulations du même
champ, l'image de gauche observée avec le grism G102 et l'image de
droite avec le grism G141. Le niveau de fond de ciel de ces images est
0.83 e−/sec/pix pour le grism G102 et 1.32e−/sec/pix avec G141.
Ces images reproduisent aussi certains défauts des détecteurs. La
région encadrée en rouge est une zone de pixels mort, appelée � The
Death Star �. La région encadrée en vert est une zone de pixels peu
sensibles appelée � The Wagon Wheel �.
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de 10 minutes avec un processeur. Chaque image utilise 20Mo d'espace disque.

8.3 Extraction des spectres

J'ai extrait les spectres dans les images simulées de manière similaire à celle
utilisée par Atek et al. (2010) pour extraire les spectres des vrais observations. J'ai
commencé par soustraire le fond de ciel. L'erreur due à la soustraction du fond
est très faible devant la variance induite par fond de ciel (de l'ordre de 1%). J'ai
soustrait le ciel simulé et j'ai négligé l'erreur due à l'ajustement du niveau de fond
de ciel. De même la réponse de tous pixels opérables (non mort) est identique dans
les images simulées. J'ai donc également négligé l'erreur due au �at �eld.

Le processus de réduction des images de spectroscopie sans fente a besoin dans un
premier temps d'un catalogue de sources photométriques pour trouver les positions
des spectres 2D. J'ai utilisé la simulation de la photométrie comme catalogue d'en-
trée. Pour chaque galaxie j'ai déjà calculé les magnitudes apparentes et le rapport
signal sur bruit dans les bandes F110W et F140W. J'ai de plus simulé le processus
de détection en estimant la probabilité de détection en fonction du rapport signal
sur bruit. Pour qu'une source soit identi�able dans les �uctuations d'un fond, son
intensité doit être plus grande qu'un certaine valeur. Dans le cas de photons, la
probabilité de détection d'une source, pphot, peut être reliée au rapport signal sur
bruit Σ par la relation :

pphot =
1√
2π

∫ ∞

α−Σ
e

(
−x2

2

)
dx (8.1)

Le paramètre α est la valeur du rapport signal sur bruit pour laquel un objet a
une probabilité de détection de 0.5. Les hautes valeurs de α permettent d'éliminer
les fausses détections, mais certaines sources ne seront pas détectées. Au contraire,
une valeur de α faible donne plus d'exhaustivité mais une pureté inférieure. Les
valeurs raisonnables de α se situe entre 3 et 4. J'ai choisi α = 3.5. J'ai appliqué
cette probabilité de détection aux sources du catalogue photométrique simulé. J'ai
de plus réduit le catalogue au sources avec un rapport signal sur bruit plus grand
que 3.5 comme dans Atek et al. (2010). L'utilisation de toutes les sources d'entrées
de la simulation n'aurait pas beaucoup in�uencée les résultats. Normalement la
photométrie est plus profonde que la spectroscopie et l'extraction des données spec-
troscopiques ne devrait pas être gênée par la profondeur de la photométrie. Cela dit,
le processus d'extraction est assez long, environ 30 minutes pour une image, et les
produits de l'extraction utilisent beaucoup d'espace disque, par exemple les tables
de pixels extraits de 1000 sources sur une image utilisent typiquement 300Mo d'es-
pace disque. La simulation de la détection et la coupure en rapport signal sur bruit
de la photométrie permet non seulement d'augmenter le réalisme de la simulation
mais aussi de réduire le nombre de sources à extraire et par conséquent de réduire
le temps de calcul et l'espace disque nécessaire à l'extraction.

L'extraction à proprement dite a été réalisé avec aXe (Kümmel et al., 2009) qui
est le logiciel utilisé pour extraire les vrais observations en spectroscopie sans fente
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du HST, notamment celles du relevé WISP. J'ai extrait les spectres de chaque image
grism en utilisant les mêmes paramètres que Atek et al. (2010).

� La hauteur de la fenêtre d'extraction est trois fois la taille de la source,
� La hauteur de la fenêtre d'estimation du fond local est quatre fois la taille de
la source,

� L'extraction a été réalisé perpendiculairement à la trace sans optimisation liée
à la forme de la source (cette méthode est conseillé dans le cas de sources peu
ou pas résolues).

� Le modèle de contamination utilisé est le modèle d'émission gaussien qui utilise
la position et la magnitude de sources pour estimer la contribution des sources
voisine dans chaque pixel de la table d'extraction.

Pour plus de détails, voir le manuel d'utilisation d'aXe. Le résultat de cette procé-
dure est une table de pixels extraits et calibrés en longueur d'onde, c'est à dire un
spectre 2D, pour chaque source. Ces tables sont stockés dans un �chier �ts. L'ex-
traction des sources d'une image nécessite environ 30 minutes et le �chier utilise
∼ 300Mo d'espace disque.

Ensuite, pour chaque champ, j'ai combiné les spectres 2D de chaque source dans
chacune des expositions avec aXeDRIZZLE. aXeDRIZZLE est une procédure
inclue dans aXe pour recombiner les spectres 2D de plusieurs observations de mêmes
sources avec MultiDrizzle. aXeDRIZZLE tourne et aligne les spectres 2D d'une
source de façon à ce qu'ils soient dans le même référentiel en longueur d'onde.
MultiDrizzle est ensuite utilisé pour projeter les images des di�érents spectres
2D d'une source sur une nouvelle grille de pixels. L'image combinée des spectres
2D est ensuite utilisée pour calculer le spectre 1D de la source. De même que pour
l'extraction j'ai utilisé les mêmes paramètres de combinaison des spectres 2D et
d'extraction du spectre 1D que dans Atek et al. (2010).

� La hauteur du spectre 2D combiné est deux fois la taille de la source.
� L'extraction du spectre 1D est faite de manière optimum c'est à dire en dé-
convoluant de la PSF et de la forme de la source.

� La sensibilité est ajustée pour réduire les e�ets de bord dans le spectre 1D
calibré en �ux.

Pour plus de détails, voir le manuel d'utilisation d'aXe. Le résultat de cette pro-
cédure est un spectre 1D pour chaque sources. Ces spectres sont stockés dans un
�chier �ts. La recombinaison des spectre 2D et le calcul des spectres 1D nécessite
en moyenne 30 minutes pour chaque champ WISP. Le �chier contenant les spectres
2D recombinés utilise ∼ 300Mo d'espace disque et le �chier contenant les spectres
1D ∼ 35Mo.

La Figure 8.3 illustre le processus d'extraction et de combinaison. Sur la simu-
lation pixel de la photométrie dans la bande F140W, j'ai sélectionné deux sources
voisines. Sur la simulation pixel de la spectroscopie, les spectres de ces sources se
mélangent. Les spectres extraits d'une seule observation sont contaminés par des
sources voisines. Le spectre de la source verte est notamment contaminé par les
raies d'émission de la source rouge. La combinaison de deux observations permet
dans ce cas de décontaminer les spectres. À noter que ce cas est assez favorable car
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Figure 8.3 : Illustration de la combinaison de deux images avec MultiDrizzle.
En haut à gauche, l'image est une simulation pixel d'une observation
en photométrie dans la bande F140W. En haut à droite, l'image est
une simulation pixel d'une observation en spectroscopie avec le grism
G141. Les spectres encadrés en rouge et en vert sont les spectres des
sources voisines encerclées avec les mêmes couleurs dans la première
image.

En bas à gauche, le graphique montre le spectre extrait de la source rouge dans
di�érents cas. La courbe rouge et �ne est le spectre extrait à partir de l'image en
haut à droite. La courbe magenta et pointillée est le spectre extrait à partir d'une
autre simulation du même champ. La courbe rouge et épaisse est le spectre extrait à
partir de la combinaison des deux observations.
En bas à droite, le graphique montre la même chose pour la source verte. Les spectres,
en vert �n et cyan pointillé sont extraits d'une seule observation. La courbe verte et
épaisse est le spectre extrait à partir de la combinaison de deux observations. La com-
binaison des observations a permis de décontaminer le spectre vert des contributions
du spectre rouge.
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les spectres ne se chevauchent pas complètement et les sources ont des �ux compa-
rables. Dans des cas moins favorables, il est plus di�cile de décontaminer les spectres
et il est nécessaire d'utiliser plus d'observations avec des angles di�érents.

Au total, la simulation et l'extraction du relevé WISP nécessite environ 120

heures de calcul sur un processeur et plus de 100Go d'espace disque. Le code à pro-
prement dit n'est pas parallélisé mais le traitement de chaque champ est indépendant
et le temps de calcul se réduit à ∼ 6 heures sur 19 processeurs. En supprimant les
produits intermédiaires de aXe et aXeDRIZZLE, l'espace disque utilisé par les
produits de simulation et d'extraction est réduit à ∼ 50Go.

8.4 Analyse et résultats

8.4.1 Réduction des spectres

Je vais dans la suite comparer les résultats de la simulation aux résultats obser-
vés dans le relevé WISP. La stratégie d'observation de WISP est clairement dédié
aux galaxies à raies d'émission. La spectroscopie sans fente a un niveau de fond de
ciel très élevé et une faible résolution. L'analyse du continu est très di�cile et réser-
vée aux galaxies brillantes (MagH < 22.0). Atek et al. (2010) montre un exemple
de l'ajustement d'une SED sur le continu d'une galaxie où le break de Balmer ainsi
que deux raies d'absorption de Balmer sont identi�ables. Le reste de l'analyse de
la publication est dédié aux raies d'émission. J'ai réduit l'analyse et la comparaison
simulation et observation aux raies d'émission des galaxies. Le processus de réduc-
tion des données décrit ici traite seulement les raies d'émission, aucune analyse des
continus n'a été faite. Le but de ce travail n'est pas non plus de développer un pi-
peline complet. J'ai de plus simpli�é le problème de la mesure des raies d'émission
en utilisant les données d'entrée de la simulation pour connaitre à priori la position
des raies dans les spectres ainsi que leur �ux. L'analyse est réduite à la mesure du
signal des raies d'émission dans les spectres en électron, c'est à dire non calibrés en
�ux.

L'analyse du spectre de chacune des sources se décompose en deux étapes. Dans
un premier temps je soustrais le continu pour obtenir un spectre de raies. Ce que
j'appelle continu ici est tout ce que contient le spectre à part les raies d'émission de
la source. Cela comprend le continu de la source mais aussi toutes les contributions
extérieures principalement dues aux mélanges des spectres. Tous ces calculs sont
automatisés à l'aide de scripts python. Les fonctions d'ajustement et de convolution
sont basées sur les librairies numpy et scipy.

Soustraction du continu
Dans un premier temps les raies sont masquées. La position des raies est déter-

minée à priori à partir des données de la simulation de la source. Le spectre masqué
des raies est en suite lissé en le convoluant avec une fenêtre de Hanning de largeur
50 éléments de résolution. Plusieurs formes de fenêtres ont été testé, notamment une
fenêtre plate, et les fenêtres de Hamming, de Bartlett et de Blackman. La fenêtre
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de Hanning est le meilleur compromis entre stabilité et temps de calcul du lissage.
Le spectre lissé est ensuite soustrait au spectre d'origine. Le résultat est un spectre
ne contenant plus que les raies d'émission et les �uctuations du bruit. Je calcule
en�n un spectre de la variance du signal à partir de l'amplitude des �uctuations en
ajustant un polynôme sur le spectre des �uctuations au carré.

Mesure du signal dans les raies d'émission

Le signal dans les raies est mesuré en ajustant un modèle de gaussienne. Le
spectre de raies est trop faiblement résolu pour réaliser cet ajustement directement.
Dans un premier temps, j'ajuste donc une Spline sur le spectre de raies. L'implémen-
tation des Splines dans scipy permet de pondérer l'ajustement. Les poids utilisés
sont dé�nis comme l'inverse de l'écart type et sont calculés à partir du spectre de
variance. La pondération de l'ajustement de la Spline permet de lisser les �uctua-
tions du bruit et de reproduire �dèlement les raies. J'utilise ensuite cette spline
pour rééchantillonner le spectre de raies. J'ajuste en�n un modèle de raies de forme
gaussienne avec la méthode des moindres carrés. Dans le modèle de raies de forme
gaussienne, chacune des raies est décrites avec une gaussienne donc trois paramètres :
la longueur d'onde moyenne, l'écart type et l'amplitude. Pour faciliter l'ajustement,
la longueur d'onde moyenne à priori est la longueur d'onde e�ective de la raie. J'es-
saie d'ajuster toutes les raies, même celle non résolues comme le doublet [Oii] ou
[Nii] (λ6584)qui se confond avec Hα.

Les Figures 8.4, 8.5, 8.6 et 8.7 montrent quatre illustrations de la procédure de
réduction des spectres. La Figure 8.4 est un cas sans problème. Les raies d'émission
de la galaxie source sont fortes et se distinguent nettement du continu même dans le
spectre observé. Les raies Hα et [Nii] (λ6584) sont complètement mélangées dans le
spectre observé. Il n'est pas possible de les séparer. Même remarque pour le doublet
[Sii] . Le continu de la galaxie est noyé dans le bruit.

La Figure 8.5 est également un cas sans problème pour la procédure de réduction
des spectres. Les raies de la galaxie sont un peu visibles mais en dessous de la limite
de détection. Le modèle de raie a été ajusté. Ces raies seront facilement exclues de
l'analyse avec un critère de sélection sur le rapport signal sur bruit à 3 par exemple.

La Figure 8.6 est encore un cas sans problème pour la procédure de réduction
des spectres. Les raies d'émission de la source sont noyées dans le bruit et seront ex-
clues de l'analyse. Ce spectre est contaminé par une raie d'émission provenant d'une
source voisine qui n'a pus être supprimé par aXeDRIZZLE. Comme la procédure
de réduction connait à priori la position des raies, l'analyse ne sera pas a�ectée par
cette contamination. Dans le cas d'un traitement plus réaliste, cette raie d'émission
d'une source voisine pourrait donner une fausse détection et produire un redshift ca-
tastrophique. L'inspection partielle des spectres observés dans la simulation montre
que la fraction de spectres contaminés par des raies d'émission de sources voisines
est de l'ordre de quelques pour cent. Par rapport aux autres sources d'erreurs comme
la variance de la distribution des galaxies, cela ne gênera pas la comparaison des
résultats entre les simulations et les observations du relevé WISP.
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Figure 8.4 : Illustration de la mesure des raies d'émission : cas d'une galaxie à
raies d'émission très lumineuse à redshift z = 0.84, SNRHα = 31.9.
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Figure 8.5 : Illustration de la mesure des raies d'émission : cas d'une galaxie à
raies d'émission peu lumineuse à redshift z = 1.16, SNRHα = 2.1.
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Figure 8.6 : Illustration de la mesure des raies d'émission. cas d'une galaxie à
redshift z = 1.63 sans raie d'émission détectée, le spectre est conta-
miné par la raie d'émission d'une source voisine.
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Figure 8.7 : Illustration de la mesure des raies d'émission. cas d'une galaxie à
redshift z = 0.98 avec une fausse détection d'une raie d'émission, le
spectre est contaminé par la raie d'émission d'une source voisine.
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La Figure 8.7 est un cas avec des raies d'émission d'une source voisine qui conta-
mine le spectre. Cette fois une des raies contaminantes se trouve à la même position
qu'une des raies appartenant e�ectivement à la source du spectre. Dans cette con�-
guration, la procédure de réduction des spectres mesure la raie contaminante comme
une des raies de la source. Cela produira dans l'analyse une fausse détection. L'ins-
pection partielle des spectres observés dans la simulation montre que la fraction de
spectres contaminés par des raies d'émission de sources voisines dans une con�gu-
ration qui produit une fausse détection est de l'ordre de quelques pour mille. Étant
donné la faible probabilité de ces fausses détections, je n'ai fait aucun traitement
pour les enlever.

8.4.2 Simulation de la détection des raies d'émission

La détection de raies d'émission est un problème complexe et di�cile à implé-
menter. Le critère principale dans la détection est le rapport signal sur bruit. Dans
le cas d'une extraction optimum du signal d'un spectre 2D, le signal et la variance
des pixels pλ à une longueur d'onde λ sont pondérés par le pro�le normalisé de la
source Pp. Horne (1986) a montré que le signal Sopt

λ et la variance V opt
λ du spectre 1D

pouvaient se calculer de façon non biaisée en fonction du signal Sp et de la variance
Vp des pixels dans le spectre 2D :

Sopt
λ =

∑
pλ

PpSp/Vp∑
pλ

P 2
p /Vp

(8.2)

V opt
λ =

1∑
pλ

P 2
p /Vp

(8.3)

Dans le cas ou les pixels sont indépendants, ce qui est vrai pour une image d'une
seule observation simulée, c'est à dire sans combinaison de plusieurs observations du
même champ, la variance d'un pixel est la somme quadratique des bruits de poisson
du signal sqrt(Sp), du fond ciel sqrt(Bp) et courant d'obscurité sqrt(Dp), et du bruit
de lecture Rp :

Vp = Sp +Bp +Dp +R2
p (8.4)

La combinaison de plusieurs observations du même champ induit un bruit supplé-
mentaire du à la corrélation entre les pixels de l'images combinée. Basiquement,
l'implémentation MultiDrizzle de l'algorithme Drizzle rééchantillonne les dif-
férentes observations d'un même champ sur une grille commune de pixels virtuels.
Deux pixels virtuels voisins peuvent recevoir chacun une contribution d'un même
pixel réel et ces pixels ne sont alors plus indépendants. Le ratio R entre le bruit
d'un pixel virtuel de l'image combinée, en prenant en compte le bruit de corréla-
tion entre les pixels sqrt(Vc), et le bruit de ce même pixel sans corrélation entre les
pixels sqrt(Vs), dépend des paramètres de MultiDrizzle, de la géométrie et de
l'orientation de di�érentes observations. R est dé�nit plus grand ou égal à 1, c'est à
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dire que Vc > Vs. R varie dans l'image et ne peut être calculé analytiquement que
sous certaines approximations (voir le guide de référence deMultiDrizzle pour les
images HST : MultiDrizzle Handbook v3.0). D'après les résultats de l'extraction
des simulations, les valeurs typiques de R, dans le cas des observations WISP, sont
comprises entre 2 et 4. Cet e�et n'est clairement pas négligeable. L'estimation de
R est complexe et sujette à discussion (voir la note de parution de la version 2.3
de aXe). Entre la version de aXe 2.2, utilisée pour réduire les données WISP, et
2.3, la dernière version disponible, il y a un facteur 6 dans les estimations d'erreurs
des spectres extraits avec aXeDRIZZLE. Pour éviter les problèmes d'estimation
de l'erreur de corrélation des pixels dans les spectres extraits avec aXeDRIZZLE,
j'ai estimé la variance à partir des �uctuations du bruit dans les spectres 1D plutôt
que d'utiliser l'estimation de l'erreur de aXeDRIZZLE.

J'ai estimé ensuite le rapport signal sur bruit de chacune des raies de chacune
des sources SNR en déconvoluant du pro�l de la raie Pλ :

SNR =
1∑

λ

P 2
λ

V opt
λ

×

∑
λ

Sopt
λ

V opt
λ√

V opt
λ∑

λ
P 2
λ

(8.5)

Pour simuler le processus de détection j'ai estimé la probabilité de détection d'une
raie d'émission l de la même manière que la détection de sources photométriques en
appliquant la probabilité pl (Gratton et Osmer, 1987) :

pl =
1√
2π

∫ ∞

α−SNR
e

(
−x2

2

)
dx (8.6)

Toujours comme dans le cas de la simulation de détection de source photométriques,
j'ai choisi α = 3.5. Une simple sélection en rapport signal sur bruit donne une
bonne approximation des raies détectables par exemple en sélectionnant les raies
avec SNR > 5. De même les raies avec un SNR < 2 ne seront probablement pas
détectées. Mais à la limite de détection, SNR ∼ 3, l'utilisation de cette probabilité
permet de reproduire plus �dèlement les détections. Ces raies avec un faible rapport
signal sur bruit, mais quand même détectées sont utilisées dans Atek et al. (2010)
pour con�rmer un redshift lorsqu'une seule raie avec SNR > 5 a été détecté.

8.4.3 Comparaison de la simulation aux observations

Hakim Atek m'a donné le catalogue de galaxies issu des 19 champs du relevé
WISP publié en 2010. Ce catalogue est plus récent que celui utilisé dans la pu-
blication, il y a quelques di�érences mineures. Le catalogue contient pour chaque
galaxie les magnitudes dans les bandes F110W et F140W, le redshift mesuré et les
paramètres des raies ajustées, c'est à dire pour ce qui nous intéresse le nom de la
raie et le �ux mesuré. Le catalogue contient seulement les raies avec SNR > 5 mais
des raies jusqu'à SNR > 2 ont été utilisé pour con�rmer les redshifts. J'ai dans un
premier temps comparé la distribution des �ux mesurés dans les observations à la
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Figure 8.8 : Distributions des �ux des raies d'émission Hα avec SNR > 5 ob-
servées dans WISP (en rouge) et dans la simulation (en bleu). La
largeur de la courbe bleu correspond à l'écart type dans les comptages
obtenus en tirant 20 fois la probabilité de détection (Équation (8.6)).



8.4. Analyse et résultats 155

distribution des �ux dans les raies détectées dans la simulation. Je n'ai pas mesuré
le �ux des raies, les �ux de la simulation sont les �ux d'entrée de la simulation. Dans
la Figure 8.8, je compare les distributions des �ux des raies Hα détectées avec un
SNR > 5 dans les observations, en rouge, et dans la simulation, en bleu. Je me suis
concentré sur la raie Hα pour ce plot car je n'ai pas encore estimé les erreurs dues
à la variance de la distribution des galaxies et les autres raies d'émission détectées
sont en nombre trop faible pour pouvoir faire une comparaison sans ces barres d'er-
reurs. Pour estimer l'erreur sur les comptages due au processus de détection dans la
simulation, j'ai fais plusieurs tirages de la probabilité de l'Équation (8.6). La courbe
de la simulation est centrée sur la valeur moyenne de ces di�érents tirages et la
largeur de la courbe correspond à l'écart type. La première chose à noter est que
la simulation reproduit très bien les observations, que ce soit en termes de sensi-
bilité de l'instrument ou en termes de nombre de raies prédites. Les erreurs de la
simulation montrent également que la probabilité de détection in�ue principalement
sur les raies à la limite de détection. Cela dit ces erreurs sont loin d'être celles qui
dominent la simulation.

À cause de la taille réduite des 19 champs du relevé WISP, 63 arcmin2, l'erreur
qui domine est la variance de la distribution des galaxies. Pour estimer l'erreur due
à la variance, j'ai simulé 19 autres relevés WISP soit 20 en comptant la première.
J'ai utilisé exactement la méthode pour calculer chacune des 20 simulations :

1. Tirage aléatoire de 19 champs dans le CMC

2. Simulation des 97 images du relevé

3. Extraction des spectres 2D, recombinaison et calcul du spectre 1D

4. Réduction des spectres

5. Mesure du SNR dans les raies et simulation de la détection

Au total, ces 20 simulations ont nécessité 2400 heures de temps processeur et 2To
d'espace disque.

La Figure 8.9 montre la même chose que la Figure 8.8, c'est à dire les distributions
des �ux des raies Hα détectées avec SNR > 5 dans les observations, en rouge, et
dans la simulation, en bleu. La courbe bleu est centrée sur les comptages obtenus
en moyennant les 20 simulations et cette fois la largeur de la courbe correspond
à l'écart type du à la variance de la distribution des galaxies. Comme je le disais
précédemment, les erreurs de la simulation sont nettement dominées par la variance
de la distribution des galaxies. Ce résultat montre toujours un très bon accord entre
les simulations et les observations. En termes de nombre de raies d'émission Hα, la
simulation prédit en moyenne un nombre plus faible de détection que celui observé
dans WISP. Cela dit les résultats de WISP sont dans les erreurs de la simulation, ils
correspondent à un cas assez favorable pour le comptage. En termes de sensibilité,
l'accord est très bon, les simulations prédisent une sensibilité moyenne de 4 ± 1

erg · s−1 · cm−2. Pour les raies détectées avec un très grand �ux, log (flux) <

−16.5, la simulation a tendance à surestimer le nombre de raies Hα. Cela vient de
la distribution de probabilité qui coupe la distribution de façon lisse alors que dans
un processus de détection réel, la coupure est plus brutale.
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Figure 8.9 : Distribution des �ux des raies d'émission Hα avec SNR > 5 obser-
vées dans WISP (en rouge) et dans les simulations. La largeur de la
courbe bleu correspond à l'écart type dans les comptages obtenus en
simulant 20 fois les 19 champs du relevé WISP.
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Line Observations Simulations
Name Atek et al. (2010) mean value (std)
Hα 110 118.69 (13.25)
[Oiii] 63 73.17 (10.11)
[Sii] 29 36.87 (7.37)
Hβ 16 28.34 (6.02)
[Oii] 18 20.12 (4.95)

Table 8.4 : Comptage des raies d'émission détectées avec SNR > 5 dans WISP.
Les nombres de raies de la simulation et l'écart type ont été calculé
avec 20 simulations.

Pour les autres raies j'ai simplement résumé dans le table 8.4 les résultats du
comptage des raies avec SNR > 5. Là encore l'accord est bon mais la simulation
a tendance à surestimer le nombre total des raies. Pour les raies Hα, [Oiii], [Sii]
et [Oii], le nombre de raie est surévalué mais la valeur basse à 1σ est en accord
avec les nombres détectés dans WISP. Cet excès dans le Figure 8.9 vient de la
queue de la distribution de la simulation pour les raies détectées avec SNR > 5

et log (flux) < −16.5. Ces dernières ne sont pas détectées dans la simulation et
ajoutent une systématique de l'ordre de quelques pourcents en plus dans le nombre
total de raies. Dans le cas de Hβ , l'excès dans la simulation est plus marqué, à 2σ,
ce qui reste correct étant donné la quantité d'hypothèse derrière la simulation que
ce soit dans le CMC ou dans le simulateur pixel. Cela dit, étant donné que cet e�et
n'est visible que pour les raies Hβ , cela suggère tout de même que les sources du
CMC contiennent un nombre trop élevé d'émetteurs Hβ ou que les émetteurs Hβ

sont trop brillants.

J'ai également comparé les distributions en redshift observés et simulés. Pour
déterminer s'il est possible de déterminer le redshift d'une galaxie, j'ai utilisé des
critères de sélection similaires à ceux appliqués dans Atek et al. (2010). Si au moins
une raie avec SNR > 5 et une raie avec SNR > 2 sont détectées dans le spectre
je suppose que je peux mesurer le redshift. Si le spectre contient une seule raie
avec SNR > 5 et aucune autre avec SNR > 2, je suppose que je peux mesurer
le redshift si la raie est Hα. La Figure 8.10 montre le nombre de galaxies à raies
d'émission en fonction du redshift dans les observations (courbe rouge) et dans la
simulation (courbe bleu). La courbe bleu est centrée sur les comptages obtenus en
moyennant les 20 simulations et la largeur de la courbe correspond à l'écart type du
à la variance de la distribution des galaxies. Les deux sont en bon accord. Les deux
distributions des observations et des simulations sont assez bruitées à cause de la
taille réduite du relevé, pour les observations et de la taille réduite du CMC pour les
simulations. Pour la simulation, la distribution des galaxies reproduit les structures
de la distribution des galaxies du CMC, notamment le creux à redshift 1.0.

De même que pour les �ux, je n'ai pas mesuré le redshift des galaxies de la
simulation. J'ai seulement appliqué les critères pour sélectionner l'échantillon de
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Figure 8.10 : Distribution des galaxies à raies d'émission en fonction du redshift
pour le relevé WISP, observées (en rouge) et simulées (en bleu). La
largeur de la courbe bleu correspond à l'écart type dans les comp-
tages obtenus en simulant 20 fois les 19 champs du relevé WISP.
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galaxie avec un redshift et utilisé le redshift d'entrée de la simulation pour tracer la
distribution. Je n'ai pas de fausse mesure de redshift. Je ne prend pas par exemple
en compte les galaxies avec une seule raie avec SNR > 5 et aucune avec SNR > 2

qui ne correspond pas Hα. Ces galaxies produisent des redshifts catastrophiques
qui biaisent la distribution en redshift. Les simulations prédisent le nombre de ces
galaxies avec une seule raie avec SNR > 5 : 26±6Hα, 5±2 [Oii], 0±1 [Oiii] (λ5007).
Les contaminants émetteurs [Oii] peuvent souvent être identi�és avec des sélections
en couleur dans les bandes photométriques visibles gri par exemple. Les émetteurs
[Oiii] (λ5007) peuvent également être identi�és avec des sélections en couleur mais
il sera di�cile de les di�érencier des émetteurs [Oii]. Une partie de ces contaminants
peux être une fausse détection comme dans le cas de la Figure 8.7 (voir 8.4.1). Que
se soit dans le cadre des simulations ou dans le cadre des observations, il possible
de développer une procédure qui identi�e les raies présentes dans plusieurs spectres.
Il ne sera pas évident de déterminer à quelles sources appartiennent ces raies sans
ajouter de données ou d'à priori. Elles pourrait au moins être marquées comme
une fausse détection potentielle est être inclues dans l'analyse que sous certaines
conditions, pour être utilisées comme con�rmation par exemple. Les observations
du relevé WISP ont toutes été réalisé avec la même orientation. L'observation des
champs avec des orientations di�érentes permet de changer les contaminants d'une
image à l'autre et ainsi de réduire les dégénérescences de la décontamination.

8.5 Résumé et perspectives

Dans ce chapitre j'ai montré que la simulation reproduisait la sensibilité et la
distribution des galaxies de 19 champs du relevéWISP. Les procédures que j'ai mis en
place permettent de reproduire les sélections faites par le processus de détection des
raies. Ces procédures sont toutefois beaucoup plus simple qu'un pipeline complet.
Bien que ces traitements ne soient applicables que dans le cas d'une simulation,
ils sont beaucoup plus économes en temps processeur qu'un pipeline complet. Cela
dit même en utilisant les entrées de la simulation, l'analyse des spectres issus de
la spectroscopie sans fente est très complexe. Dans le future relevé d'EUCLID, le
traitement des observations devra être totalement automatique et l'extraction et
l'analyse des spectres demandera beaucoup d'investissement aussi bien en termes de
développement de programme qu'en termes de ressources pour les utiliser.

Dans la suite je vais utiliser la même méthode de simulation pour estimer les
performances du spectromètre sans fente d'EUCLID mais mon travail sur le relevé
WISP n'est pas �ni. La simulation peut également être utilisée pour estimer les
erreurs de mesure du relevé WISP. Je vais par exemple mesurer le �ux des raies
détectées dans les spectres de la simulation et en comparant avec les �ux simulés,
je pourrai estimer la précision des mesures dans des cas complexes, comme les cas
des raies résolues qui se mélangent. Dans le cas Hα et [Nii] (λ6584), je pourrai
également propager cette erreur dans l'estimation du taux de formation d'étoiles.
De façon similaire, je pourrai calculer l'erreur sur la mesure du redshift et étudier
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plus en détail l'e�et des fausses détections de raies sur la distribution des galaxies.
Ces travaux sont entrain d'être �nalisés et devraient rapidement faire l'objet d'une
publication, Zoubian et al., (en préparation).
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La mission EUCLID (Editorial Team et al., 2011, redbook) est une mission
dédiée aux recherches sur l'énergie noire. Elle a remporté la sélection du programme
de mission de classe M2 de l'ESA � Cosmic Vision �. Le satellite devrait être lancé
en 2018, la mission devrait durer 5 ans et couvrir au moins 15000 deg2 et jusqu'à
20000 deg2. Le télescope possédera un miroir primaire de 1.2m de diamètre, 4 �ltres
dont 1 �ltre optique couvrant un domaine en longueur d'onde de 550 à 920 nm et 3
�ltres proche-infrarouge (NIR) : Y[920,1146] nm, J[1146,1372] nm, et H[1372,1600]
nm. Le relevé optique devrait atteindre une profondeur de 24.5 magnitudes pour
des galaxies à S/N >= 10 en supposant une PSF de 0.23 arcsec sur une caméra
visible (CCD) avec des pixels de 0.1 arcsec. Ce design est clairement inspiré d'une
stratégie de lentille gravitationnelle avec une petite taille de pixel sous-échantillonant
la PSF de l'instrument pour être capable de mesurer la forme des galaxies. Les
�ltres NIR atteindront une profondeur de 24 magnitudes pour un S/N >= 5 sur
une caméra infrarouge (HgTeCd) dont les pixels feront 0.3 arcsec. Les �ltres NIR
serviront principalement à mesurer des redshifts photométriques nécessaires pour
la mesure des fonctions de corrélation du cisaillement dans di�érentes tranches de
redshift. Un spectrographe sans fente sera aussi monté sur le canal proche infrarouge
avec une résolution de l'ordre de R ∼ 250 (avec un élément de résolution de 2 pixels)
dans un domaine en longueur d'onde de 1 à 2 µm. Le �ux limite sera de 3 · 10−16

erg · s−1 · cm−2avec une mesure du continuum pour des galaxies jusqu'à H ∼ 19.5

magnitudes. Cet instrument servira à mesurer le pic acoustique des baryons. Il aura
aussi pour fonction de calibrer les redshifts photométriques. Pour plus de détails sur
la mission et ses objectifs voir la section 3.3 et le redbook (Editorial Team et al.,
2011).

Le simulateur pixel (voir chapitre 7) a été utilisé pour étudier les performances du
spectromètre sans fente d'EUCLID. Ce travail a été réalisé avec l'équipe simulation
et calibration d'EUCLID de Marseille et particulièrement avec Anne Ealet (CPPM),
Éric Jullo (LAM), Jean-Paul Kneib (LAM), Florent Marmole (CPPM/LAM), Bruno
Milliard (LAM), Éric Prieto (LAM) et Gérard Smadja (INPL). Dans un premier
temps, je vais décrire le modèle d'instrument que nous avons développé pour le si-
mulateur. Dans un second temps, ce modèle sera ensuite utilisé pour simuler des
images du spectromètre sans fente d'EUCLID et étudier les performances de l'ins-
trument. Nous avons pour l'instant mené à bien deux études. La première a été
d'étudier l'in�uence de la taille et de la distribution d'énergie de la PSF sur les
performances, dans le cadre d'une note pour le consortium EUCLID (Jullo, Ealet,
Zoubian, 2011, EUCL-CPP-NPS-TN-00208). La seconde est une étude simi-
laire mais cette fois nous avons exploré les performances des détecteurs, également
dans le cadre d'une note pour le consortium EUCLID (Smadja, Ealet, Marmole,
Zoubian, en préparation). Dans les deux études, nous avons simulé une cinquan-
taine de cas. Cet échantillonnage de l'espace des paramètres est su�sant pour nous
permettre ensuite d'interpoler les performances pour des valeurs non simulées. En
d'autres termes nous somme capables de prédire les performances pour n'importe
quelle valeur des paramètres étudiés sans avoir à refaire de simulation.
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Chapitre 9

Études de performances en
fonction de la PSF

I have tried to improve telescopes and practiced continually to see with them.
These instruments have play'd me so many tricks that I have at last found them

out in many of their humours.

Sir William Herschel
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Dans cette section, je vais présenter le travail que nous avons réalisé pour
contraindre la taille et la distribution d'énergie de la PSF d'EUCLID. Nous avons
réduit la description de la distribution d'énergie dans la PSF à deux paramètres
EE50, le rayon du cercle qui contient 50% de l'énergie, et EE80, le rayon du cercle
qui contient 80% de l'énergie. Cette paramétrisation est volontairement simple pour
nous permettre d'explorer les di�érents cas de PSF avec un nombre raisonnable de
simulations.

Je commencerai par décrire la méthode utilisée pour simuler les PSF avec di�é-
rentes valeurs de EE50 et EE80 et pour produire les images. La méthode utilisée
ensuite pour traiter les images et réduire les données est très similaire aux simula-
tions du relevé WISP (sections 8.4.1 et 8.4.2). Je reviendrai rapidement dessus. Je
montrerai en�n les résultats obtenus.

Dans toutes les simulations de cette section, les seuls paramètres qui varient
sont les paramètres de la PSF. Les autres paramètres de l'instrument ont les valeurs
nominales dé�nies dans la section 9.1. Les pixels sont tous identiques et leurs ca-
ractéristiques sont les valeurs moyennes du détecteur. Je n'ai pas simulé de pixels
morts. Pour chaque cas de PSF étudiée, nous avons simulé 5 champs pour ne pas
être limité par la statistique.

9.1 Modélisation de l'instrument

Dans cette section je vais décrire les entrées de la simulation, c'est à dire le ciel et
le modèle d'instrument. Les sources du ciel proviennent du CMC (voir 6) et le fond
de ciel est estimé à partir du modèle de lumière zodiacale de Aldering (Équation
(7.1)). Ce modèle d'instrument que nous avons créé est une base que nous allons
modi�er ensuite pour estimer l'impact de certains paramètres instrumentaux liés à la
PSF et aux détecteurs sur les performances. Les valeurs des paramètres du modèle
de base proviennent de la dernière revue de dé�nition des besoins instrumentaux
(Delta-IPRR).

Le ciel
Les sources du ciel sont des galaxies, des AGN et des étoiles provenant du CMC.

Nous choisissons le champ en le tirant aléatoirement de la même façon que pour les
simulations du relevé WISP (voir 8.2). Toujours comme dans les simulations WISP,
la photométrie est simulée avec le code COSMOSSNAP en même temps que les
sources. Pour chaque source j'ai calculé le rapport signal sur bruit dans chaque bande
(Y, J, H) et j'ai tiré au hasard la magnitude observée en accord avec la magnitude
théorique et l'erreur prédite sur la mesure. Le fond de ciel que nous avons ajouté est
constant dans le champ.

Les parties bleues et rouges du spectre voient un ciel assez di�érent. Les galaxies
qui auront une raie Hα dans la partie rouge du spectre sont à un redshift plus élevé
et seront donc en moyenne moins lumineuses et moins nombreuses que les galaxies
avecHα dans la partie bleue du spectre. De plus, la lumière zodiacale est plus intense
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Figure 9.1 : Distribution des �ux Hα dans le CMC pour les bandes bleue et rouge
du spectromètre d'EUCLID.

dans la partie bleue du spectre. Ces deux propriétés du ciel favorisent un concept
d'instrument avec un spectre bleu petit, pour réduire le niveau de fond de ciel et un
spectre rouge grand, pour augmenter le nombre de galaxies avec une raie Hα dans
l'intervalle en longueur d'onde. Dans le modèle d'instrument que nous allons décrire
dans la suite, le grism couvre la bande en longueur d'onde 1100 µm < λ < 1457 µm

et le grism rouge 1455 µm < λ < 2000 µm, la partie rouge du spectre est plus grande
que la partie bleue. Dans cette con�guration, les niveaux du fond de ciel à l'entrée du
télescope sont équivalents pour les grisms bleus et rouges, 1.0 photon/s/pixel pour
le grism bleu et 0.99 photon/s/pixel pour le grism rouge. La Figure 9.1 compare
les distributions des �ux dans les raies Hα des galaxies du CMC. À la sensibilité
typique attendu c'est à dire 3.0 ·10−16 erg ·s−1 ·cm−2 soit ∼ −15.5 en log, le rapport
entre le nombre de galaxies avec une raie Hα dans le spectre rouge et leur nombre
dans le spectre bleu est 0.7.

Modèle de l'optique
Le modèle de l'optique de l'instrument paramétise l'e�et de tous les éléments

optiques, du miroir primaire du télescope jusqu'au plan des détecteurs. Dans la
Figure 9.2, nous avons tracé en fonction de la longueur l'e�cacité totale de l'optique
de l'instrument à gauche et la sensibilité à droite. L'e�cacité totale a été interpolée et
suréchantillonnée à partir des points noirs. Nous avons de plus ajouté des � ailes �
pour éviter des e�ets de bords dans les calculs de la simulation. La largeur des
� ailes �est de 20 Ȧ. La sensibilité s (λ) a été calculé à partir de cette e�cacité t (λ)
pour une surface collectrice A = 10066 cm2 :

s (λ) = t (λ)× A · λ
c · h

(9.1)
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Figure 9.2 : Transmission (à gauche) et sensibilité (à droite) de l'optique (téles-
cope et spectro) d'EUCLID NISP en fonction de la longueur d'onde.
À gauche, les points noirs sont les points fournis par l'équipe EU-
CLID du Service Optique du LAM. Les courbes bleues et rouges sont
les e�cacités interpolées de chacun des grisms. À droite, les courbes
bleues et rouges sont les sensibilités correspondantes.

où λ est la longueur d'onde, h = 6.6260693 · 10−27 erg est la constante de Plank et
c = 2.99792458 · 1010 cm/s est la vitesse de la lumière.

Bien que les e�ets des détecteurs soit simulés séparément, les propriétés de dis-
persion du spectromètre sont dé�nies dans le plan du détecteur avec un système de
coordonnées en pixel. La taille d'un pixel est de 18 µm et de 0.3 arcsec projeté sur
le ciel. La dispersion est dé�nie constante et égale à 9.8 Ȧ/pixel. Les paramètres de
la trace et de la relation de dispersion, dans le modèle d'aXe (décrit dans la section
7.3.1), sont dé�nis tels que :

Grism bleu : X0 = −195.0

Y0 = 0.0

L0 = 392 pixels

∆Y = 0

λ(XT ) = 10870.0 + 9.8 ·XT

Grism rouge : X0 = −291.0

Y0 = 0.0

L0 = 584 pixels

∆Y = 0

λ(XT ) = 14420.0 + 9.8 ·XT

La PSF est supposée constante en longueur d'onde. Les valeurs de base de la PSF
sont, en termes d'énergie encerclée, pour le grism bleu EE50 = 0.18 arcsec, EE80 =
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Collecting area 1.0 m2

Array 2k × 2k

Wavelength range 900− 2000 nm

Pixel size 18 µm× 18 µm

Pixel scale 0.3 arcsec/pix

Quantum E�ciency 75% (constant)
Dark Count 0.1 e−/s/pixel

Readout Noise 6 e−/pixel

Y 920− 1146 nm

J 1146− 1372 nm

H 1372− 1600 nm

Gblue Useful range : 1100− 1457 nm ; resolution : 9.8 nm

Gred Useful range : 1455− 2000 nm ; resolution : 9.8 nm

Table 9.1 : Propriétés de EUCLID/NISP, des �ltres Y, J, H et des grisms bleus
et rouges.

0.45 arcsec et pour le grism rouge EE50 = 0.22 arcsec, EE80 = 0.57 arcsec. Dans
notre modèle de PSF double gaussienne (voir section 7.3.2), les paramètres qui
reproduisent ces distributions d'énergie sont σ1 = 0.1234 arcsec, σ2 = 0.6643 arcsec,
c = 0.7496 pour le grism bleu et σ1 = 0.1505 arcsec, σ2 = 0.8403 arcsec, c = 0.7490

pour le grism rouge.
Nous avons également ajouté un bruit thermique simplement dé�nit comme 10%

de la lumière zodiacale dans le plan du détecteur, donc une fois altéré de l'e�cacité
de l'optique. Le bruit thermique dans le grism bleu est 0.055 photon/s/pixel dans
le grism rouge 0.044 photon/s/pixel. De la la même façon nous avons également
ajouté un bruit de dispersion aussi égale à 10% de la lumière zodiacale dans le plan
du détecteur.

Modèle de détecteur
Les détecteurs sont dé�nis comme un tableau de 2040 × 2040 pixels. Les pixels

sont carrés et ont une taille de 18× 18 µm2 soit 0.3× 0.3 arcsec2 projeté sur le ciel.
L'e�cacité quantique moyenne des pixels du détecteur est 0.75. Les valeurs moyennes
des bruits sont de 0.1 e−/s/pixel pour le courant d'obscurité et de 6e−/pixel pour
le bruit de lecture. En�n le temps de pose est de 560s.

Dans toutes les simulations qui vont suivre, nous avons de plus supposé une cali-
bration parfaite. La table 9.1 résume les valeurs nominales du modèle d'instrument.
Sauf mention contraire, ces valeurs seront celles utilisées dans les simulations.

9.2 Simulations des images

Dans le simulateur pixel, la PSF est modélisé par une double gaussienne (sec-
tion 7.3.2). Une double gaussienne peut reproduire n'importe quelle valeur de EE50



172 Chapitre 9. Études de performances en fonction de la PSF

Figure 9.3 : EE50 et EE80 (en µm) produis à partir de (σ1,σ2, c) Les points
reliés par une des courbe peuvent être calculés à partir d'un ensemble
de seulement deux valeurs.

et EE80 mais la fonction qui transforme les paramètres de la double gaussienne
(σ1,σ2,c) en valeur (EE50,EE80) est surjective, c'est à dire qu'une valeur de
(EE50,EE80) peut être décrie par plusieurs combinaison de (σ1,σ2,c). Nous avons
utilisé cette propriété pour réduire le nombre d'images à calculer. Pour rappel, le
simulateur pixel produit une PSF double gaussienne en combinant deux images du
même champ avec une PSF simple gaussienne. Ainsi en choisissant les valeurs de
(σ1,σ2) dans le même ensemble, nous pouvons limiter le nombre d'images à cal-
culer. La Figure 9.3 illustre ce principe. Les distributions d'énergie dans le plan
(EE50,EE80) reliées par une même courbe peuvent être simulées à partir de seule-
ment deux images avec une PSF simple gaussienne. Nous avons donc réduit les va-
leurs de σ1 et σ2 à l'ensemble Σσ = [5.0, 12.0, 18.3, 25.0, 31.7, 36.0, 45.0] µm. Nous
avons simulé dans un premier temps les images avec une PSF simple gaussienne pour
chacune des valeurs de Σσ. Les di�érentes combinaisons de (σ1, σ2) ∈ [Σσ,Σσ] avec
le paramètre c, nous a permis ensuite de produire 52 images avec une distribution
d'énergie (EE50, EE80) di�érente. Les valeurs des (EE50, EE80) explorées avec
les simulations et les (σ1,σ2,c) correspondant sont résumés dans la table 9.2.

La simulation d'une image avec une PSF simple gaussienne nécessite 30 minutes
sur un processeur, soit 3h30 pour les 7 images. Le calcul des 52 combinaisons pour
produire les simulations avec PSF double gaussienne nécessite 30min en tout. Les
52 images utilisent un espace disque de 3Go. Nous avons réalisé ces 52 simulations
de distribution d'énergie pour 5 champs di�érents pour augmenter la statistique de
nos résultats.
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EE50 µm EE80 µm σ1 µm σ2 µm c

21.58 32.88 5.0 18.3 0.000
52.97 80.73 5.0 45.0 0.000
14.04 21.47 5.0 12.0 0.009
28.87 44.49 5.0 25.0 0.026
36.61 56.37 5.0 31.6 0.024
41.75 64.17 5.0 36.0 0.020
24.60 40.99 12.0 25.0 0.235
22.05 38.30 12.0 25.0 0.361
28.06 50.48 12.0 31.6 0.287
16.65 26.44 12.0 18.3 0.578
9.93 18.23 5.0 12.0 0.368
16.79 29.94 5.0 18.3 0.241
39.26 72.40 12.0 45.0 0.270
33.05 54.12 5.0 31.6 0.138
18.07 31.42 12.0 25.0 0.603
23.92 41.44 5.0 25.0 0.210
38.05 61.83 5.0 36.0 0.126
23.68 50.70 12.0 36.0 0.461
31.44 67.82 12.0 45.0 0.377
12.21 27.15 5.0 18.3 0.401
18.99 37.24 12.0 31.6 0.610
20.10 39.36 5.0 25.0 0.309
29.73 52.16 5.0 31.6 0.223
47.64 77.33 5.0 45.0 0.124
34.09 59.47 5.0 36.0 0.217
16.23 37.47 5.0 25.0 0.385
22.43 58.04 12.0 45.0 0.541
25.75 50.00 5.0 31.6 0.304
44.20 75.26 5.0 45.0 0.190
30.68 57.58 5.0 36.0 0.281
20.46 52.85 12.0 45.0 0.601
21.64 48.01 5.0 31.6 0.368
11.25 34.21 5.0 25.0 0.490
27.24 55.83 5.0 36.0 0.334
18.93 46.16 12.0 45.0 0.662
14.98 45.18 5.0 31.6 0.446
38.04 71.82 5.0 45.0 0.285

Suite page suivante . . .
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Suite de la page précédente

EE50 µm EE80 µm σ1 µm σ2 µm c

22.48 53.67 5.0 36.0 0.392
34.86 70.19 5.0 45.0 0.325
14.86 50.66 5.0 36.0 0.462
10.08 40.32 5.0 31.6 0.550
29.85 67.84 5.0 45.0 0.377
10.44 46.30 5.0 36.0 0.543
22.79 65.04 5.0 45.0 0.432
14.16 61.97 5.0 45.0 0.484
7.66 27.07 5.0 31.6 0.712
10.45 57.31 5.0 45.0 0.550
8.64 49.19 5.0 45.0 0.636
8.17 44.81 5.0 45.0 0.671
7.73 38.66 5.0 45.0 0.711
5.89 8.97 5.0 31.6 1.000

Table 9.2 : Distributions d'énergie des simulations PSF.

9.3 Extraction et réduction

J'ai extrait et réduit les spectres des images de façon similaire aux simulations
du relevé WISP (sections 8.4.1 et 8.4.2). Ici, je n'ai simulé qu'une seule exposition
donc il n'y a pas de combinaison d'images avec aXeDRIZZLE. Pour réduire le
temps d'extraction le catalogue des sources à extraire a été restreint aux sources
avec un �ux dans Hα plus grand que 0.5 · 10 − 17 erg · s−1 · cm−2 et aux sources
avec une magnitude J < 22.0 pour le grism bleu ou H < 22.0 pour le grism rouge.
L'extraction a été réalisé avec aXe (Kümmel et al., 2009). J'ai utilisé les mêmes
paramètres d'extraction que dans les simulations du relevé WISP.

� La hauteur de la fenêtre d'extraction est trois fois la taille de la source,
� La hauteur de la fenêtre d'estimation du fond local est quatre fois la taille de
la source,

� L'extraction a été réalisé perpendiculairement à la trace sans optimisation liée
à la forme de la source (cette méthode est conseillé dans le cas de sources peu
ou pas résolues).

� Le modèle de contamination utilisé est le modèle d'émission gaussien qui utilise
la position et la magnitude de sources pour estimer la contribution des sources
voisines dans chaque pixel de la table d'extraction.

Les spectres 1D ont été calculé en combinant en longueur d'onde les pixels du
spectre 2D. Le logiciel aXe ne permet pas d'optimiser le calcul du spectre 1D avec
un pro�l double gaussienne. Le but des simulations étant d'estimer les performances
de l'instrument, il est nécessaire que le signal sur bruit que je vais estimer dans
la suite soit le plus près possible de l'optimum. Nous ne voulons pas estimer les
performances de l'outil d'extraction, idéalement nous devrions même nous passer des
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étapes d'extraction et de réduction qui induisent dans tous les cas des biais dans la
mesure. Dans cette étude nous avons utilisé la même méthode de traitement que celle
développée pour les simulations WISP pour fournir des résultats le plus rapidement
possible et ainsi répondre aux attentes de l'IPRR dans les délais. À termes, les
estimateurs pour les performances de l'instrument devront être indépendants des
processus de traitement des images.

Dans les simulations décrites ici, j'ai donc calculé le spectre 1D de façon opti-
mum, en utilisant un pro�l gaussien ajusté de façon à reproduire au mieux le pro�l de
la double gaussienne. Ce pro�l simple gaussienne a un écart type σ = cσ1+(c−1)σ2.
L'utilisation de ce pro�l induit un biais dans la mesure du signal et du bruit.
Pour étudier ce biais en fonction des di�érents paramètres de la double gaussienne,
j'ai utilisé une approche analytique. L'énergie encerclée par une double gaussienne,
EEσ1σ2c(r), dans un rayon r, a été dé�nit dans la section 7.3.2, équation 7.6. L'éner-
gie encerclée par une simple gaussienne d'écart type σ, EEσ(r), se dé�nit de la même
façon avec σ1 = σ et c = 1. Le rapport signal sur bruit sous le pro�l à un rayon
r, snr(r, σ1, σ2, c), peut être exprimé en fonction de l'énergie encerclée, EE, et du
bruit bπr2 :

snr(r, σ1, σ2, c) =
EE(r, σ1, σ2, c)√

EE(r, σ1, σ2, c) + bπr2
(9.2)

Le bruit, bπr2, est dé�nit proportionnel à la surface sur laquelle snr(r, σ1, σ2, c) est
calculé, et peut décrire de manière générique les bruits du fond de ciel et les bruits
détecteurs. L'analyse, basée sur cette expression du rapport signal sur bruit, ne
prend pas en compte la pixelisation. Pour l'instant, cette étude ne nous a pas permis
d'estimer de façon quantitative le biais dans la mesure de rapport signal sur bruit
produit par l'utilisation d'un pro�l simple gaussienne pour optimiser l'extraction.
L'analyse quantitative, en revanche, nous a permis de déterminer que l'écart entre
les pro�ls simple et double gaussienne dépend du rapport σ1/σ2, de la pondération
c et de la fraction de bruit par rapport au signal.

Les �gures 9.4, 9.5 et 9.6 comparent les énergies encerclées dans un rayon r dans
des doubles gaussiennes (σ1, σ2, c) et des simples gaussiennes (σ = cσ1 + (c− 1)σ2).
Les valeurs des paramètres de chaque �gure on été exploré en fonction du ratio σ1/σ2
et de la pondération c. Chaque �gure correspond à un cas de bruit di�érent, la Figure
9.4 montre un cas de bruit faible par rapport au signal, bπ ∼ signal/30, la Figure
9.5 montre un cas de bruit typique à la limite de détection en spectroscopie sans
fente, bπ ∼ signal/3 et la Figure 9.6 montre un cas de bruit élevé, bπ ∼ signal/0.3.
Dans les cas c → 0 et c → 1, la double gaussienne tend vers une simple gaussienne
avec respectivement σ → σ2 et σ → σ1 et l'extraction optimum dans un pro�l
simple gaussienne est une très bonne approximation. À σ1/σ2 �xé, l'écart entre la
distribution d'énergie dans la double gaussienne et dans la simple gaussienne est
maximal pour c = 0.5. À c �xé, l'écart est d'autant plus grand que σ1/σ2 est petit.

J'ai également comparé dans les mêmes �gures, le rapport signal sur bruit,
snr(r), dans les cas simple et double gaussienne. Les courbes de snr(r) (en pointillées
dans les �gures 9.4, 9.5 et 9.6) sont intéressantes car elles permettent de quanti�er
la partie e�cace du signal distribué dans le pro�l simple ou double gaussienne. Pour
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Figure 9.4 : Énergie encerclée en fonction du rayon dans di�érents cas. Dans
chacun des graphiques, le courbe bleue pleine est l'énergie encerclée
par la double gaussienne avec les paramètres (σ1, σ2, c) et la courbe
rouge pleine est l'énergie encerclée par la simple gaussienne d'écart
type σ = cσ1 + (c − 1)σ2. Les courbes pointillées sont le rapport
signal sur bruit calculé dans une fenêtre circulaire de rayon r, pour
un bruit faible bπ ∼ signal/30, en bleues pour la double gaussienne
et en rouges pour la simple gaussienne.
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Figure 9.5 : Énergie encerclée en fonction du rayon dans di�érents cas. Idem que
dans la Figure 9.4 mais avec un bruit typique bπ ∼ signal/3.
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Figure 9.6 : Énergie encerclée en fonction du rayon dans di�érents cas. Idem que
dans la Figure 9.4 mais avec un bruit élevé bπ ∼ signal/0.3.
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un bruit nul, snr(r) a une valeur maximum de 1 à l'in�ni. Pour un bruit non nul,
snr(r) a une valeur maximum, snrmax, strictement inférieure à 1 pour une valeur
�nie de r = rmax. La valeur de snrmax dépend de b et la valeur de rmax dépend
de b, σ1, σ2 et c. Sans optimisation de l'extraction, pour r < rmax, augmenter la
taille de la fenêtre, augmente su�samment le signal mesuré par rapport au bruit
pour augmenter la valeur du rapport signal sur bruit. Pour r > rmax, la quantité de
signal supplémentaire n'est pas su�sante pour compenser l'augmentation du bruit
extrait et le rapport signal sur bruit diminue avec l'augmentation de la taille de
la fenêtre. Dans le cas de la double gaussienne, snr(r) présente deux variations de
pentes qui correspondent aux maximum des deux composantes simples gaussiennes
σ1 et σ2. La prédominance de l'une ou de l'autre de ces � bosses � permet de séparer
le cas double gaussienne en deux régimes.

1. Dans un régime de fond faible, le maximum de la composante simple gaus-
sienne avec l'écart type le plus grand est dominant et correspond à la valeur
de rmax.

2. Dans un régime de fond fort, c'est le maximum de la composante simple gaus-
sienne avec l'écart type le plus petit qui est dominant et qui correspond à la
valeur de rmax.

Dans le régime de fond faible, la valeur de rmax = (rmax)σ1σ2c de la double gaussienne
est en général proche de la valeur de rmax = (rmax)σ de la simple gaussienne avec σ =

cσ1+(c−1)σ2. Dans le régime de fond fort, la valeur de rmax est plus petite que celle
de la simple gaussienne. En pondérant le signal et le bruit d'une double gaussienne
avec une simple gaussienne, les poids des valeurs de r < (rmax)σ1σ2c risquent d'être
sous-estimés et les poids pour r > (rmax)σ1σ2c risquent d'être surestimés. En d'autres
termes, l'extraction optimum avec un pro�l simple gaussienne sous-estime d'autant
plus le rapport signal sur bruit optimal que le bruit est grand. En revanche, dans
la majorité des cas, la valeur de snrmax est très proche pour les pro�ls simples ou
doubles gaussiennes et on s'attend donc à ce que le biais reste su�samment faible
pour que notre approximation soit valide. Les cas où les valeurs de snrmax et rmax

di�èrent beaucoup entre les pro�ls simples et doubles gaussiennes, sont des cas avec
des valeurs très élevées de bruit par rapport au signal, et donc à priori des cas qui
seront exclus de l'analyse par les critères de sélection en rapport signal sur bruit. Une
étude est en cours pour quanti�er le bais induit par l'optimisation de l'extraction
avec une simple gaussienne et pour développer des estimateurs non biaisés.

Les spectres 1D ont ensuite été réduit exactement de la même façon que dans
les simulations du relevé WISP. Pour plus de détails, voir la section 8.4.1. De même,
la simulation de la détection a été réalisé comme dans les simulations WISP, voir la
section 8.4.2. Dans la suite, nous avons restreint l'étude aux raies d'émission Hα.

L'extraction et la réduction de chacune des images nécessite 2h de calcul sur
un processeur. Chacun des �chiers contenant les spectres 2D extraits utilise 900Mo
d'espace disque et les �chiers contenant les spectres 1D 100Mo. Au total pour 1
champ, la simulation des 52 cas de PSF pour chacun des deux grisms a duré en
cumulé sur un processeur 360h et utilise 100Go d'espace disque. Nous avons simulé
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Case EE50 µm EE80 µm Sensibility erg · s−1 · cm−2 N(SNR > 3)

Average Gblue 10.8 27.0 3.15 · 10−16 223

Worst Gblue 18.0 33.0 3.45 · 10−16 187

Worst+10% Gblue 19.8 36.6 3.58 · 10−16 175

Average Gred 13.2 34.2 2.57 · 10−16 107

Worst Gred 19.2 37.8 2.65 · 10−16 92

Worst+10% Gred 21.0 41.4 2.70 · 10−16 87

Table 9.3 : Résultats pour trois cas de PSF issues de l'IPRR : la PSF
moyenne, PSFAverage, la pire PSF, PSFWorst et la pire PSF +10%,
PSFWorst+10%.

dans chaque cas cinq champs pour avoir su�samment de statistiques et réduire la
variance de la distribution des galaxies.

9.4 Résultats

Dans l'étude qui suit nous nous sommes limités à l'étude des raies d'émission Hα

en excluant de plus les cas où il n'est pas possible de séparer Hα et [Nii] (λ6584).
Pour estimer les performances de l'instrument nous avons utilisé deux diagnostiques,
la sensibilité à SNR = 3 et le nombre de galaxies avec une raie Hα à SNR > 3. Le
premier est un critère très proche de l'instrument. Dans le cas de la spectroscopie
sans fente la sensibilité dépend aussi de la distribution des galaxies à cause du
mélange des spectres mais dans une moindre mesure que le nombre de galaxies avec
une raie Hα à SNR > 3. Le second diagnostique comme je le disais est directement
relié à la distribution des galaxies et est donc un critère plus proche de la science.

Les �gures 9.7 et 9.8 montrent les sensibilités et les comptages prédits par les
simulations pour les deux grisms. D'après mes estimations, Le grism bleu est à la
limite de la sensibilité requise, 3.0 · 10−16 erg · s−1 · cm−2, principalement à cause
du fond de ciel qui est plus élevé que dans le grism rouge. Les pertes en nombre de
galaxies, par rapport au cas avec la plus petite PSF, sont plus grandes pour le grism
rouge. En moyenne le nombre de galaxies dans le grism rouge est deux fois plus petit
que le nombre de galaxies dans le grism bleu. Cela est du, d'une part à la distribution
des galaxies du ciel, le nombre de raies Hα en entrée du télescope est plus petit d'un
facteur 0.7 dans le grism rouge (voir Figure 9.1), et d'autre part à l'e�cacité de
l'optique qui chute de 60% entre 1500 µm et 2000 µm (voir Figure 9.2). À partir
de ces points dans le plan (EE50, EE80), nous avons ajusté deux polynômes 2D :
psens (EE50, EE80) = Sensitivity(SNR = 3) et pN (EE50, EE80) = N(SNR >

3). Ces polynômes vont nous permettre d'interpoler la sensibilité et le nombre de
galaxies pour n'importe quelle valeur de (EE50, EE80).

Pour quanti�er l'évolution des performances en fonction des paramètres de la
PSF, nous avons concentré notre analyse sur seulement trois points (en gris dans les
Figures 9.7 et 9.8). Les trois points choisis proviennent de la revue de performances
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Figure 9.7 : Performances dans le plan (EE50, EE80) pour le grism bleu. Les
valeurs de PSF de l'IPRR pour le grism bleu ont été reporté dans le
plan (EE50, EE80), l'étoile grise est PSFAverage, le point gris est
PSFWorst et le �ocon de neige gris est PSFWorst. En haut les per-
formances sont exprimées en sensibilité à SNR = 3. Les contours
rouges sont les limites pour des dégradations de la sensibilité par
rapport au cas PSFAverage, de 5% (courbe pointillée) et de 10%
(courbe pleine). En bas les performances sont exprimées en fraction
du nombre de galaxies avec une raie Hα à SNR > 3 par rapport au
nombre de galaxies avec la PSF la plus petite. Les contours rouges
sont les limites pour des dégradations des comptages par rapport au
cas PSFAverage, de 10% (courbe pointillée) et de 20% (courbe pleine).
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Figure 9.8 : Performances dans le plan (EE50, EE80) pour le grism rouge. Les
valeurs de PSF de l'IPRR pour le grism rouge ont été reporté dans le
plan (EE50, EE80), l'étoile grise est la PSFAverage, le point gris est
PSFWorst et le �ocon de neige gris est PSFWorst. En haut les per-
formances sont exprimées en sensibilité à SNR = 3. Les contours
rouges sont les limites pour des dégradations de la sensibilité par
rapport au cas PSFAverage, de 5% (courbe pointillée) et de 10%
(courbe pleine). En bas les performances sont exprimées en fraction
du nombre de galaxies avec une raie Hα à SNR > 3 par rapport au
nombre de galaxies avec la PSF la plus petite. Les contours rouges
sont les limites pour des dégradations des comptages par rapport au
cas PSFAverage, de 10% (courbe pointillée) et de 20% (courbe pleine).
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de l'instrument du mois de janvier (IPRR) et sont les PSF attendues : la PSF
moyenne, PSFAverage, la pire PSF, PSFWorst et la pire PSF +10%, PSFWorst+10%.
PSFAverage est la PSF attendue sur le majorité du champ de vue et PSFWorst est
la PSF attendue dans les parties défavorables du champ de vue, comme par exemple
les bords. Les valeurs (EE50, EE80) de ces PSF ainsi que les valeurs de sensibilité
et le nombre de raies extrapolées avec les polynômes 2D psens et pN sont résumées
dans la table 9.3. Pour le grism bleu par rapport au cas PSFAverage, la dégradation
de sensibilité est de 9% dans le cas PSFWorst et de 14% dans le cas PSFWorst+10%.
Il en résulte une dégradation du nombre de galaxies avec une raie Hαde 16% dans le
cas PSFWorst et de 21% dans le cas PSFWorst+10%. Pour le grism rouge toujours par
rapport au cas PSFAverage, la dégradation en sensibilité est plus faible, de 3% dans
le cas PSFWorst et de 5% dans le cas PSFWorst+10%. En revanche, la dégradation
relative du nombre de raies est comparable au cas du grism bleu, avec 14% de perte
dans le cas PSFWorst et de 19% dans le cas PSFWorst+10%. Les pertes relatives du
nombre de galaxies dues à la dégradation de la PSF sont similaires dans les deux
grisms. La sensibilité du grism bleu est beaucoup plus sensible à ces dégradations
que le grism rouge.

À cause des systématiques dans le traitement des images, il est di�cile de dé-
�nir un critère de performance absolue. En revanche, un critère simple, en relatif
permet d'ores et déjà de �xer l'ordre de grandeur de la tolérance acceptable autour
des paramètres EE50 et EE80. Par exemple, une tolérance de dégradation des per-
formances de 10% du nombre de galaxies par rapport au cas PSFAverage, permet
de dé�nir une � boîte �dans le plan (EE50, EE50), en dehors de laquelle une PSF
n'est pas acceptable. Ce critère appliqué sur les résultats de simulations donne la
boîte dé�nie telle que :

(EE50)blue < 20

&
(EE80)blue < 40

&
(EE80)blue < −1.15 (EE50)blue + 48.08

De la même façon j'ai également dé�ni une boîte dans le plan (EE50, EE50) pour
le grism rouge :

(EE50)red < 25

&
(EE80)red < 50

&
(EE80)red < −1.39 (EE50)red + 59.72

Les valeurs actuelles des cas PSFWorst et PSFWorst+10% sont en dehors de la tolé-
rance dé�nie par ces boîtes.
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9.5 Résumé et perspectives

Dans le cas du grism bleu, la marge de man÷uvre pour respecter la sensibilité
requise, 3.0·10−16 erg ·s−1 ·cm−2 pour un SNR > 3, est extrêmement faible, pour ne
pas dire inexistante. Le cas PSFAverage dépasse déjà cette limite. Les prédictions de
la simulation sont dans le budget de l'IPRR qui prévoit de tolérer une sensibilité 20%
supérieure, c'est à dire 3.6 · 10−16 erg · s−1 · cm−2 mais il est inquiétant, dans le cas
du grism bleu, de déjà atteindre la limite maximum des performances requises. Bien
que les résultats de ces simulations soient en partie biaisé à cause du processus de
réduction des données (voir section 9.3), les observations simulées sont dans un cas de
fond de ciel favorable qui se dégradera au cour du relevé, comme je l'ai discuté dans
la section 6.3, sans compter le fait que nous avons fait de nombreuses hypothèses
simpli�catrices dans les processus d'extraction et de réduction, notamment nous
avons utilisé une calibration de l'optique parfaite. Ces travaux ont fait l'objet d'une
note pour le consortium EUCLID, � NISP spectroscopy PSF/EEs studies �, E. Jullo,
A. Ealet, J. Zoubian.

La méthode utilisée pour réduire les données et en déduire les performances de
l'instrument est directement héritée des travaux réalisés pour valider les simulations
avec le relevé WISP (voir chapitre 8). Malheureusement, cette méthode s'est avérée
di�cile à utiliser pour caractériser les performances d'EUCLID. L'extraction et la
réduction des données induisent des biais dans l'estimation du rapport signal sur
bruit, qui se propagent dans les estimateurs de performances. Dans les simulations
du relevé WISP, ce problème n'existe pas puisque les outils utilisés pour le traite-
ment des simulations sont les mêmes que ceux utilisés sur le vrai relevé. Dans le
cas des études de performances d'EUCLID, nous cherchons à prédire la sensibilité
de l'instrument de façon absolue et indépendamment des processus d'extraction et
de réduction des données. Les travaux en cours sont donc principalement le déve-
loppement de nouveaux estimateurs non biaisés. La piste explorée pour l'instant
est l'estimateur le plus direct, c'est à dire le rapport signal sur bruit d'une raie
d'émission, mesuré directement dans l'image simulée, sans réaliser d'extraction.

Les prochains travaux liés à la PSF seront dédiés à la variation de la PSF en
fonction de la longueur d'onde et de la position dans le champ. Nous étudierons
également l'impact de l'ajout de plusieurs ordres de dispersion des grisms dans la
simulation. À plus long termes, nous allons développer de nouveaux modèles de
PSF plus réalistes et plus complexes, qui pourraient être basés sur des wavelets
par exemple. Ces nouveaux modèles n'auront pas seulement pour but la simulation
mais serviront aussi de modèle pour la calibration de la PSF. Plus globalement dans
l'étude de l'impact des e�ets de l'optique, nous allons également ajouter des erreurs
à la calibration de la simulation. Une partie de ces erreurs viendra de la photométrie
et de la dé�nition des sources, en d'autres termes nous allons bruiter les positions et
les formes des sources. L'autre partie viendra de la dé�nition des spectres 2D dans
l'image c'est à dire que nous allons aussi bruiter la calibration en X,Y, λ. Le but
sera de dé�nir les contraintes sur la précision de la calibration. Le simulateur devra
donc s'intégrer dans les processus de calibrations, au sol et en vol.



Chapitre 10

Études de performances en
fonction des détecteurs

An electron is no more (and no less) hypothetical than a star.
Nowadays we count electrons one by one in a Geiger counter,
as we count the stars one by one on a photographic plate.

Sir Arthur Stanley Eddington
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Dans ce chapitre, je présente les travaux que nous avons réalisé sur les détec-
teurs. L'étude a porté sur deux aspects des performances des détecteurs. La première
est l'étude de la dégradation des performances de l'instrument à cause des valeurs
médianes de réponse et de bruit du détecteur. La seconde est la dégradation des
performances à cause de la variation des réponses et des bruits des pixels du dé-
tecteur. Pour simpli�er l'analyse, nous sommes concentrés sur l'e�cacité quantique,
QE, et le bruit de lecture, RN . Dans toute les simulations qui vont suivre le courant
d'obscurité, DC, sera constant et égal à 0.1 e−/s/pixel.

Pour séparer les problèmes, nous avons dans un premier temps exploré l'espace
des paramètres [QE,Noise] en considérant tous les pixels du détecteur identiques.
Dans un second temps, nous avons simulé un détecteur avec une réponse di�érente
par pixels en utilisant des cartes d'e�cacité quantique et de de bruit, voir 7.4.2.

Dans toute les simulations de cette section, les seuls paramètres qui varient sont
les paramètres du détecteur QE et RN . Les autres paramètres de l'instrument ont
les valeurs nominales dé�nies dans la section 9.1. Il n'y a pas de pixels morts. Pour
chaque cas, nous avons simulé 5 champs pour ne pas être limité par la statistique.

10.1 Simulations

Le code de simulation de l'optique étant indépendant de la simulation des dé-
tecteurs, pour chaque champs nous n'avons eu besoin de simuler l'optique qu'une
seule fois. Nous avons ensuite simulé les e�ets des détecteurs sur les performances
pour plusieurs combinaisons de QE et RN . L'espace des paramètres exploré est
Σ(QE,Noise) = ΣQE × ΣNoise avec ΣQE = [0.5, 0.6, 0.7, 0.75, 0.8, 0.9, 1.0] et ΣNoise =

[8.0, 9.0, 10.0, 12.0, 14.0, 16.0, 18.0]. Noise est le bruit détecteur du au DC et au RN

et est dé�ni tel que (Noise)2 = DC + RN2. Nous avons simulé, dans un premier
temps, des détecteurs avec des pixels tous identiques (section 10.2).

Dans un second temps, pour les simulations de détecteurs avec des pixels di�é-
rents (section 10.3), nous avons utilisé des cartes de QE et RN provenant de mesures
réalisées sur de vrais détecteurs de Teledyne. Ces mesures ne sont pas publiques et
les illustrer m'obligerait à restreindre l'accès à ce document. L'étude a pour l'instant
été mené sur un seul des détecteurs. Les cartes permettent d'associer à chaque pixel
une valeur di�érente de QE et de RN . Pour reproduire les valeurs médianes de
[QE,Noise] que nous voulons simuler, les distributions de QE et de RN des pixels
ont été mis à l'échelle à la valeur médiane voulue pour chaque simulation.

Nous avons aussi � �at�eldé � les images de façon à pouvoir les traiter ensuite
comme les images des simulations précédentes. Le �at�eld homogénéise la réponse
des pixels du détecteur mais les �uctuations dues au variations de QE et RN sont
toujours dans les images. Nous n'avons pas simulé de pixel mort. Dans le cas des
simulations avec les cartes de QE et de RN , nous avons coupé les queues de distri-
bution des valeurs très faibles de QE et des valeurs très hautes de RN , et attribué
à leurs pixels les valeurs médianes de QE et de RN . Ces queues de distributions fe-
ront l'objet d'une étude spéci�que dans un futur proche pour déterminer les critères
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Case QE Noise in e− Sensibility erg · s−1 · cm−2 N(SNR > 3)

Best Gblue 0.85 8.5 3.07 · 10−16 218

Required Gblue 0.75 9.5 3.27 · 10−16 197

Worst Gblue 0.65 10.5 3.54 · 10−16 193

Best Gred 0.85 8.5 2.51 · 10−16 104

Required Gred 0.75 9.5 2.63 · 10−16 90

Worst Gred 0.65 10.5 2.78 · 10−16 87

Table 10.1 : Résultats pour trois cas de détecteurs issues de l'IPRR et des per-
formances des 4 détecteurs de Teledyne : DETBest, DETRequired, et
DETWorst.

d'opérabilité des pixels et quanti�er l'impact sur les performances de la distribution
de pixels inopérables. L'extraction, la réduction et l'analyse des spectres a été réalisé
de la même façon que pour les simulations PSF (voir 9.3).

Pour chaque champ, la simulation de l'optique prend 30 minutes sur un proces-
seur. Le calcul des 49 images pour les di�érents cas de détecteurs dure 30min en
tout. Les données générées par la simulation utilisent 3Go d'espace disque.

10.2 Résultats avec des pixels identiques

Dans cette section je présente les résultats des simulations de détecteurs avec des
pixels identiques. Le but est de mesurer l'e�et des valeurs médianes de [QE,Noise]

sur les performances de l'instrument. L'analyse est la même que celle menée pour les
PSF (section 9.4) et est basée sur deux diagnostiques de performance : la sensibilité
à SNR = 3, un critère plus proche de l'instrument, et le nombre de galaxies avec
un SNR > 3, un critère plus proche de la science.

Les Figures 10.1 et 10.2 montrent les sensibilités et les comptages prédits par
les simulations pour les deux grisms. Globalement nous constatons les mêmes ten-
dances que dans les simulations PSF. Le grism bleu est à la limite de la sensibilité
requise c'est à dire 3.0 · 10−16 erg · s−1 · cm−2. Les pertes par rapport au cas avec
la QE = 1.0 et Noise = 8e−, sont plus grande pour le grism rouge. À partir
de ces points dans le plan (QE,Noise), nous avons ajusté deux polynômes 2D :
psens (QE,Noise) = Sensitivity et pN (QE,Noise) = N(SNR > 3). Ces poly-
nômes vont nous permettre d'interpoler la sensibilité et le nombre de galaxies pour
n'importe quelle valeur de (QE,Noise).

Pour quanti�er l'évolution des performances en fonction des paramètres du dé-
tecteur, nous nous sommes concentrés sur seulement trois points (en gris dans les
Figures 10.1 et 10.2). Nous avons choisi trois cas par rapport aux performances des 4
détecteurs de Teledyne et aux performances requises dans l'IPRR. Le cas DETBest

avec QE = 0.85 et Noise = 8.5 correspond au valeurs médianes typiques des quatre
détecteurs de Teledyne pour lesquels nous avons des mesures de QE et de RN . Le
cas DETRequired avec QE = 0.75 et Noise = 9.5 correspond au valeurs médianes
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Figure 10.1 : Performances dans le plan (QE,Noise) pour le grism bleu. Les
valeurs issues des performances des détecteurs de Teledyne et aux
besoins de l'IPRR ont été reporté dans le plan, l'étoile grise est
DETBest, le point gris est DETRequired et le �ocon de neige gris
est DETWorst. En haut les performances sont exprimées en sensi-
bilité à SNR = 3. Les contours rouges sont les limites pour des
dégradations de la sensibilité par rapport au cas DETRequired, de
5% (courbe pointillée) et de 10% (courbe pleine). En bas les per-
formances sont exprimées en fraction du nombre de galaxies avec
une raie Hα à SNR > 3 par rapport au nombre de galaxies avec la
PSF la plus petite. Les contours rouges sont les limites pour des dé-
gradations des comptages par rapport au cas DETRequired, de 10%
(courbe pointillée) et de 20% (courbe pleine).
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Figure 10.2 : Performances dans le plan (QE,Noise) pour le grism rouge. Les
valeurs issues des performances des détecteurs de Teledyne et aux
besoins de l'IPRR ont été reporté dans le plan, l'étoile grise est
DETBest, le point gris est DETRequired et le �ocon de neige gris
est DETWorst. En haut les performances sont exprimées en sensi-
bilité à SNR = 3. Les contours rouges sont les limites pour des
dégradations de la sensibilité par rapport au cas DETRequired, de
5% (courbe pointillée) et de 10% (courbe pleine). En bas les per-
formances sont exprimées en fraction du nombre de galaxies avec
une raie Hα à SNR > 3 par rapport au nombre de galaxies avec la
PSF la plus petite. Les contours rouges sont les limites pour des dé-
gradations des comptages par rapport au cas DETRequired, de 10%
(courbe pointillée) et de 20% (courbe pleine).
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requises. Le cas DETWorst avec QE = 0.65 et Noise = 10.5 est un dégradation du
cas DETRequired dans les budgets de l'IPRR. Les valeurs de sensibilité et le nombre
de raies extrapolées avec les polynômes 2D psens et pN pour ces trois points et pour
chacun des grisms sont résumées dans la table 10.1. Pour le grism bleu, relativement
au casDETBest, la dégradation de la sensibilité est de 6% dans le casDETRequired et
de 15% dans le cas DETWorst. Il en résulte une dégradation du nombre de galaxies
avec une raie Hα, de 10% dans le cas DETRequired et de 12% dans le cas DETWorst.
Pour le grism rouge, toujours par rapport au cas DETBest, la dégradation de la
sensibilité est de 5% dans le cas DETRequired et de 10% dans le cas DETWorst. La
dégradation du nombre de raies est de 13% dans le cas DETRequired et de 16% dans
le cas DETWorst. Les pertes relatives moyennes dues à la dégradation du détecteur
sont similaires dans les deux grisms. Comme dans les simulations PSF, le grism
rouge est plus sensible au nombre de galaxies alors que le grism bleu est plus sen-
sible à la de sensibilité. La marge de man÷uvre pour le grism bleu est extrêmement
faible pour respecter la sensibilité requise qui est 3.0 · 10−16 erg · s−1 · cm−2 pour
une exposition à SNR > 3. Les prédictions de la simulation sont dans le budget de
l'IPRR qui prévoit de tolérer une sensibilité 20% supérieur, c'est à dire 3.6 · 10−16

erg · s−1 · cm−2, mais il ne faut pas oublier que nous avons simulé des observations
favorables et que ces performances seront dégradées au cours du relevé.

10.3 Résultats avec des pixels réalistes

Dans cette section je présente les résultats des simulations de détecteurs avec
une distribution réaliste de pixels. Notre analyse est toujours la même, basée sur
sensibilité à SNR > 3 et le nombre de galaxies avec un SNR > 3.

Les 10.3 et 10.4 montrent les sensibilités et les comptages prédits par les si-
mulations pour les deux grisms. Les résultats sont très similaires aux résultats des
simulations avec des pixels identiques. La dégradation due aux �uctuations des ca-
ractéristiques des pixels est petite devant la dégradation due à la valeur médiane
sur tout le détecteur de ces caractéristiques. Les résultats sont plus bruités que dans
le cas avec pixel identique, en particulier pour le grism rouge où le nombre de ga-
laxie est en moyenne deux fois plus petit. Les variations de réponse des pixels créent
des �uctuations supplémentaires qui mettent à mal les procédures de �t que nous
utilisons. Nous sommes à la limite, et peut être même en dessous, de la statistique
nécessaire pour quanti�er les e�ets de variation de réponse et de bruit des pixels
par rapport au cas avec des pixels identiques. Nous avons ajusté deux polynôme 2D
pour interpoler la sensibilité et le nombre de galaxie pour n'importe quelle valeur
de (QE,Noise).

Comme dans les simulations précédentes nous nous sommes focalisés sur les
trois DETBest avec QE = 0.85 et Noise = 8.5, DETRequired avec QE = 0.75 et
Noise = 9.5 etDETWorst avecQE = 0.65 etNoise = 10.5. Les valeurs de sensibilité
et le nombre de raies pour ces trois points sont résumées dans la table 10.2.

Pour le grism bleu, relativement au cas DETBest, la dégradation de la sensibilité
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Figure 10.3 : Performances dans le plan (QE,Noise) pour le grism rouge et un
distribution réaliste de propriétés des pixels. Les valeurs issues des
performances des détecteurs de Teledyne et aux besoins de l'IPRR
ont été reporté dans le plan, l'étoile grise est DETBest, le point gris
est DETRequired et le �ocon de neige gris est DETWorst. En haut
les performances sont exprimées en sensibilité à SNR = 3. Les
contours rouges sont les limites pour des dégradations de la sen-
sibilité par rapport au cas DETRequired, de 5% (courbe pointillée)
et de 10% (courbe pleine). En bas les performances sont exprimées
en fraction du nombre de galaxies avec une raie Hα à SNR > 3

par rapport au nombre de galaxies avec la PSF la plus petite. Les
contours rouges sont les limites pour des dégradations des comp-
tages par rapport au cas DETRequired, de 10% (courbe pointillée) et
de 20% (courbe pleine).
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Figure 10.4 : Performances dans le plan (QE,Noise) pour le grism rouge et un
distribution réaliste de propriétés des pixels. Les valeurs issues des
performances des détecteurs de Teledyne et aux besoins de l'IPRR
ont été reporté dans le plan, l'étoile grise est DETBest, le point gris
est DETRequired et le �ocon de neige gris est DETWorst. En haut les
performances sont exprimées en terme de sensibilité à SNR = 3.
Les contours rouges sont les limites pour des dégradations de la sen-
sibilité par rapport au cas DETRequired, de 5% (courbe pointillée)
et de 10% (courbe pleine). En bas les performances sont exprimées
en fraction du nombre de galaxies avec une raie Hα à SNR > 3

par rapport au nombre de galaxie avec la PSF la plus petite. Les
contours rouges sont les limites pour des dégradations des comp-
tages par rapport au cas DETRequired, de 10% (courbe pointillée) et
de 20% (courbe pleine).
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Case QE Noise in e− Sensibility erg · s−1 · cm−2 N(SNR > 3)

Best Gblue 0.85 8.5 3.07 · 10−16 217

Required Gblue 0.75 9.5 3.29 · 10−16 196

Worst Gblue 0.65 10.5 3.56 · 10−16 189

Best Gred 0.85 8.5 2.43 · 10−16 104

Required Gred 0.75 9.5 2.54 · 10−16 88

Worst Gred 0.65 10.5 2.65 · 10−16 85

Table 10.2 : Résultats pour trois cas de détecteurs issues de l'IPRR et des per-
formances des 4 détecteurs de Teledyne : DETBest, DETRequired, et
DETWorst.

Case QE Noise in e− Nreal/Nconstant

Best Gblue 0.85 8.5 0.99

Required Gblue 0.75 9.5 0.98

Worst Gblue 0.65 10.5 0.97

Best Gred 0.85 8.5 0.98

Required Gred 0.75 9.5 0.97

Worst Gred 0.65 10.5 0.95

Table 10.3 : Résultats des comparaisons direct des performances des détec-
teurs � réel �au détecteurs avec des pixels identiques, dans les cas
DETBest, DETRequired, et DETWorst.

est de 7% dans le cas DETRequired et de 16% dans le cas DETWorst. La dégrada-
tion du nombre de raies est de 10% dans le cas DETRequired et de 13% dans le cas
DETWorst. Par rapport aux simulations de détecteurs avec des pixels identiques,
les pertes relatives sont environ 1% supérieures. Cela dit les simulations ne sont
pas su�samment précises pour mesurer un e�et de cet ordre de grandeur. Pour le
grism rouge, le bruit autour des points qui nous intéressent, DETBest, DETRequired

et DETWorst, rend di�cile l'utilisation du polynôme ajusté sur la sensibilité dans
le plan (QE,Noise). Les valeurs extrapolées pour la sensibilité sont même fausse
puisque les sensibilités prédites sont meilleures que dans le cas avec des pixels iden-
tiques alors que les comptages sont plus mauvais. Le critère de performance basé
sur le nombre de galaxies avec un raie Hα avec SNR > 3 est plus stable dans ce
cas. La dégradation du nombre de raies par rapport au cas DETBest, est de 15%
dans le cas DETRequired et de 18% dans le cas DETWorst. Les pertes relatives en
nombre de galaxies sont plus importante dans le cas du grism rouge. Par rapport
aux simulations de détecteurs avec des pixels identiques, les pertes relatives sont
environ 2% supérieures. De même que pour le grism bleu les simulations ne sont pas
su�samment précises pour mesurer un e�et de cette ordre de grandeur. L'e�et des
�uctuations de QE et Noise est faible et peu signi�catif dans ces résultats.

Pour mesurer les di�érences entre les simulations détecteur � réel � et pixels
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Figure 10.5 : Comparaison des pertes dues à la variation des réponses et des
bruits des pixels, dans les cas détecteur DETBest, DETRequired et
DETWorst, en fonction du SNR limite. en haut et en bleu pour le
grism bleu, en bas et en rouge pour le grism rouge.
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identiques, j'ai calculé le rapport entre les comptages dans les deux cas dans le plan
(QE,Noise). L'e�et que je cherche à quanti�er est vraiment à la limite statistique
des e�ets mesurables. J'ai ajusté un polynôme 2D dans le plan pour lisser les �uc-
tuations. Les valeurs prédites pour les cas DETBest, DETRequired et DETWorst,
sont dans la table 10.3. Comme attendu, l'e�et est assez �n de l'ordre de 1%. La
dégradation est plus marquée pour les faibles valeurs de QE et les valeurs élevées
de Noise. Les pertes dues aux �uctuations des caractéristiques des pixels, sont plus
importantes pour les détecteurs avec des performances médianes plus mauvaises. La
dégradation est plus marquée pour le grism rouge car celui-ci est moins sujet au
bruit du ciel. Les �uctuations additionnelles dues aux variations des propriétés des
pixels sont relativement plus élevées pour le grism rouge par rapport aux �uctua-
tions du bruit de poisson du fond de ciel. La Figure 10.5 montre la comparaison
relative des comptages en fonction du SNR. L'e�et ne dépend pas du SNR.

De même que pour les PSF, ces simulations nous permettent de dé�nir la
tolérance sur les caractéristiques des détecteurs. Pour l'instant nous avons seule-
ment déterminé les contraintes sur les valeurs médianes de QE et Noise avec
DC = 0.1 e−/s/pixel. Une tolérance de dégradation des performances de 10% du
nombre de galaxie par rapport au cas DETRequired, permet de dé�nir une � boîte �
dans le plan (QE,Noise), en dehors de laquelle les caractéristiques médianes d'un
détecteur ne sont pas acceptables. Ce critère appliqué sur les résultats de simulations
se résume par :

QE > 0.6

&
(Noise)2 < 250

&
(Noise)2 < 500QE + 250

Les valeurs actuelles du casDETWorst sont en dehors de la tolérance dé�nie par cette
boîte. Nous ne pouvons pas pour l'instant contraindre l'amplitude des �uctuations
des caractéristiques des pixels. Pour cela, nous allons dans un futur proche mener
une analyse similaire sans négliger les queues des distributions de QE et Noise et
ainsi quanti�er l'e�ets des pixels inopérables.

10.4 Résumé et perspectives

Dans le cas du grism bleu la marge de man÷uvre autour des valeurs requises est
encore extrêmement faible pour obtenir une sensibilité de 3.0 · 10−16 erg · s−1 · cm−2

pour une exposition à SNR > 3. Les prédictions de la simulation sont dans le
budget de l'IPRR qui prévoit de tolérer une sensibilité 20% supérieure, c'est à dire
3.6·10−16 erg ·s−1 ·cm−2, mais comme je l'ai déjà expliqué pour les simulations PSF,
il est inquiétant de déjà atteindre la limite maximum des performances requises. Les
détériorations induites par les variations de réponse et de bruit des pixels sont très
faibles et di�cilement mesurables avec ces simulations. Nous avons quand même
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pu montrer que ces dégradation étaient deux plus grandes dans le cas du grism
rouge par rapport au grism bleu. Nous avons également remarqué que le nombre de
galaxies perdues à cause de cet e�et est d'autant plus grand que les valeurs de QE

sont faibles et les valeurs de Noise sont élevées.
Les perspectives à cour terme de ce travail sont les études des queues de distri-

butions des propriétés des pixels. Certains pixels des détecteurs ont des valeurs de
QE très faible, voir nulle et de RN très élevées. Ces pixels sont en général mas-
qués et considérés comme � mort � ou � chaud � dans le processus d'analyse des
images. À partir des cartes des caractéristiques des pixels des détecteurs de Tele-
dyne, nous allons simuler les queues de distribution réelles. Dans un premier temps,
nous réaliserons une analyse sans masquer les pixels morts et les pixels chauds. Dans
un second temps, nous chercherons les critères d'opérabilité, qui déterminent si un
pixel sera masqué durant l'analyse, de façon à optimiser le nombre de galaxies à raie
d'émission détectées.

À plus long terme, nous simulerons également d'autres sources de bruits des
détecteurs notamment la saturation, la rémanence et les rayons cosmiques. Le simu-
lateur devra également s'intégrer dans les processus de calibrations des détecteurs,
au sol et en vol.
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Durant ma thèse j'ai mis en place un outil complet de simulation pixel de spec-
troscopie sans fente pour la prédiction des performances d'un relevé de galaxie à
raie d'émission de l'espace.

Dans un premier temps, j'ai travaillé sur la simulation des sources du ciel en
améliorant le catalogue simulé du champ COSMOS, le CMC. En comparant les �ux
dans les raies d'émission prédits dans le CMC aux �ux réels des raies mesurés en
spectroscopie dans le relevé zCOSMOS, j'ai montré que cette approche surestimait
les �ux des raies des galaxies simulées. Pour améliorer la prédiction des �ux des
raies d'émission du CMC, j'ai développé des modèles de luminosité des raies pre-
nant en compte d'autres paramètres que la magnitude absolue NUV et l'extinction,
et utilisant notamment les dernière estimations de taux de formation d'étoiles et
de masse stellaire des galaxies de COSMOS, issue d'une analyse incluant les don-
nées IRAC à 24 µm. J'ai ajusté les paramètres de ces modèles en utilisant comme
contraintes les �ux des raies observées dans zCOSMOS, les fonctions de luminosités
observées pour [Oii]et Hαet les rapports de raies observés dans zCOSMOS et VVDS
pour les autres raies. Ces calibrations et les SED ajustées avec les redshifts photo-
métriques permettent de construire un spectre simulé pour chacune des galaxies du
relevé COSMOS. La combinaison des spectres théoriques calculés avec les propriétés
mesurées dans COSMOS, par exemple la position et la forme des galaxies, font du
CMC l'outil idéal pour simuler les sources d'un relevé en spectroscopie sans fente. À
l'aide d'une simulation analytique du relevé spectroscopique large d'EUCLID, j'ai
étudié la stratégie d'observation en prenant en compte l'évolution du fond de ciel
et de l'absorption de notre galaxie. J'ai en particulier comparé deux stratégies, la
première à temps de pose constant sur un relevé de 20000 deg2, la seconde à sensibi-
lité constante sur un relevé de seulement 13000 deg2. L'analyse des résultats montre
que la stratégie à temps de pose �xé, bien qu'elle sonde un plus grand volume de
l'univers, risque de limiter en redshift l'analyse de la cosmologie. La stratégie à sen-
sibilité constante assure en revanche d'atteindre l'objectif de la mission à redshift
2.0 et sera moins sujette au bruit du à la lumière des étoiles brillantes de notre
galaxie, que j'ai négligé dans cette analyse.

La seconde partie de mon travail a été de développer un outil de simulation
d'image spectroscopique sans fente. En partant du logiciel aXeSIM, développé pour
le télescope spatial Hubble, j'ai créé un logiciel s'adaptant aux besoin des études de
performances de la mission EUCLID. J'ai restructuré le code d'aXeSIM a�n d'aug-
menter sa modularité et de pouvoir implémenter deux nouvelles fonctionnalités :

� Simulation de PSF double gaussienne
Ce module appelle aXeSIM deux fois et génère deux images avec deux PSF
simple gausienne di�érentes. Les deux images sont ensuite sommées avec une
pondération de façon à reproduire la distribution d'énergie voulue.

� Simulation de détecteur avec des pixels di�érents
Ce module permet d'attribuer des caractéristiques di�érentes à chaque pixel.
Les simulations peuvent alors produire des distributions de caractéristiques de
pixels très variées voir même d'utiliser directement la distribution des pixels
d'un détecteur réel.
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En utilisant comme simulation du ciel les sources du CMC et le simulateur pixel, j'ai
simulé les observations du relevé WISP. J'ai ensuite extrait les spectres des images
simulées de la même façon que dans le relevé réel. J'ai réduit les données des simula-
tions en mesurant le rapport signal sur bruit dans chacune des raies d'émission et en
simulant leur détection. En comparant la distribution des �ux des raies d'émission
Hα détectées dans la simulation à la distribution des �ux observés, j'ai montré la
validité des simulations en terme de sensibilité. En comparant de même les distribu-
tions en redshift des galaxies à raies d'émission, j'ai validé le réalisme des comptages
des simulations.

J'ai en�n étudié les performances d'EUCLID en fonction de la PSF et des bruits
des détecteurs. À partir d'un modèle du télescope et du spectromètre d'EUCLID,
basé sur les dernières spéci�cations de l'IPRR, j'ai simulé des images des deux grisms
que j'ai ensuite traité de la même façon que les simulations du relevé WISP. J'ai
utilisé deux critères pour comparer les performances : la sensibilité et le nombre
de galaxies détectées. Que ce soit dans les simulations PSF ou dans les simulations
détecteurs, j'ai échantillonné l'espace des paramètres instrumentaux de façon à li-
miter le nombre de simulations et le temps de calcul. Les valeurs des points de
l'espace des paramètres non simulés peuvent ensuite être extrapolées sans avoir à
refaire des simulations. La PSF a été modélisé avec une double gaussienne ce qui
m'a permis d'explorer les performances en fonction de la taille de la PSF et de sa
distribution d'énergie. Les simulations détecteurs on été réalisé en deux temps. Dans
un premier temps, j'ai simulé des détecteurs avec des pixels identiques en faisant
varier les valeurs d'e�cacité quantique et de bruit de lecture. Dans un second temps,
j'ai e�ectué des simulations avec une distribution de caractéristique des pixels issue
de mesures sur un détecteur réel de Teledyn. Les résultats de ces simulations ont
montré que le grism bleu est à la limite de sensibilité requise ce qui est inquiétant
puisque les observations ont été simulé dans un cas favorable du relevé. L'analyse des
données des simulations a de plus permis de dé�nir les limites des paramétres EE50

et EE80 avec les simulations PSF, et QE et Noise avec les simulations détecteurs,
assurant une perte en nombre de galaxies inférieure à 10%. Ces études ont montré
également que le processus de traitement des simulations hérité des simulations de
validation avec le relevé WISP, ne se prête pas bien à l'estimation des perfomances.
Notamment, les estimations de sensibilité sont en partie biaisées à cause du proces-
sus d'extraction optimum des spectres. La piste explorée dans les travaux en cours
pour dé�nir un estimateur le moins biaisé possible, se dirige vers une estimation du
rapport signal sur bruit d'une raie d'émission, mesuré directement dans l'image si-
mulée, sans réaliser d'extraction. La connaissance à priori de tous les paramètres de
la simulation, nous permettra de calculer le rapport signal sur bruit optimum et non
dégradé par les processus de réduction des données. Ces travaux d'estimations des
performances d'EUCLID s'intégrent déjà dans OU-SIM et seront utilisés à d'autres
�n, en particulier pour dé�nir la précision nécessaire aux calibrations de l'optique
et des détecteurs.

Toujours dans le cadre OU-SIM, des travaux ont été commencé en collaboration
avec OU-SIR (réduction de données), OU-SPE (mesure des redshifts spectrosco-
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piques) et d'autres membres de la communauté EUCLID. Comme le simulateur
pixel est modulable, il peut être utilisé pour étudier d'autres aspects de la mission.
Une étude de la stratégie d'observation, basée sur des simulations pixels et prenant
en compte l'évolution du fond de ciel et de l'absorption galactique est en cours.
Comme pour les simulations instruments, nous allons explorer un espace des pa-
ramètres réduit, puis extrapoler les performances de comptages pour une stratégie
d'observation donnée. De même que dans le cas des simulations analytiques, nous
pourrons calculer à partir de la distributions des redshifts, la densité de galaxie par
unité de volume comobile et le volume e�cace du relevé. Ces observables physiques
peuvent ensuite être reliées au rapport signal sur bruit du spectre de puissance
et nous pourrons ainsi estimer la précision des contraintes sur la cosmologie. Ces
résultats seront utilisés pour optimiser la stratégie d'observation.

Je suis également impliqué en parallèle dans le développement de deux nouveaux
outils. Le premier est un ETC générique développé au LAM : ETC42. Le but de
cette outil est de fournir un environnement de simulation simple, orienté utilisateur,
et rapide, il devrait typiquement être utilisable en ligne. Je suis en particulier investi
dans la partie spectroscopie sans fente pour implémenter une méthode d'estimation
du bruit prenant en compte les mélanges des spectres, en utilisant comme fond de
ciel des images issues de mes simulations pixels. Je travail en�n sur des méthodes
d'analyses tomographiques des images de spectroscopie sans d'EUCLID. Ce projet
est également conduit au LAM et hérite des développements réalisé dans le cadre
du projet spatial GALEX. Deux méthodes sont actuellement explorées. La première
consiste à reconstruire le cube de données de façon à maximiser l'information re-
cueillie dans les images. La seconde consiste à modéliser le cube de données et à
optimiser ses paramètres de façon à reproduire les images observées. Ce type d'ana-
lyse est très prometteur car il permet d'utiliser en même temps toutes les contraintes
observationnelles photométriques ou spectroscopiques. Mon travail dans ce projet
est d'une part, de participer au développement des codes qui permettent de projeter
le cube de donnée de façon à reproduire les observations, et d'autres part, à fournir
des simulations pour tester et optimser les algorhythmes de reconstruction.
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Les observations des supernovae, du fond di�us cosmologique, et plus récemment
la mesure des oscillations acoustiques des baryons et des e�ets de lentilles gravita-
tionnelles faibles, favorisent le modèle cosmologique ΛCDM pour lequel l'expansion
de l'Univers est actuellement en accélération. Ce modèle fait appel à deux compo-
sants insaisissables, la matière sombre et l'énergie sombre. Deux approches semblent
particulièrement prometteuses pour sonder à la fois la géométrie de l'Univers et la
croissance des structures de matière noire, l'analyse des distorsions faibles des ga-
laxies lointaines par cisaillement gravitationnel et l'étude des oscillations acoustiques
des baryons. Ces deux méthodes demandent de très grands relevés du ciel, de plu-
sieurs milliers de degrés carrés, en imagerie et en spectroscopie.

Dans le contexte du relevé spectroscopique de la mission spatiale EUCLID, dé-
diée à l'étude des composantes sombres de l'univers, j'ai réalisé des simulations pixels
permettant l'analyse des performances instrumentales. La méthode proposée peut se
résumer en trois étapes. La première étape est de simuler les observables, c'est à dire
principalement les sources du ciel. Pour cela j'ai développé une nouvelle méthode,
adapté à la spectroscopie, qui permet d'imiter un relevé existant, en s'assurant que
la distribution des propriétés spectrales des galaxies soit représentative des observa-
tions actuelles, en particulier la distribution des raies d'émission. La seconde étape
est de simuler l'instrument et de produire des images équivalentes aux images réelles
attendues. En me basant sur le simulateur pixel du HST, j'ai développé un nouvel
outil permettant de simuler les images en spectroscopie sans fente d'EUCLID. Le
nouveau simulateur a la particularité de pouvoir simuler des PSF avec une distri-
bution d'énergie variée et des détecteurs dont chaque pixel est di�érent. La dernière
étape est l'estimation des performances de l'instrument. Encore en me basant sur les
outils existant, j'ai mis en place un pipeline de traitement des images et de mesure
de performances.

Mes résultat principaux ont été :

1. de valider la méthode en simulant un relevé de galaxies existant, le relevé
WISP,

2. de déterminer les tolérances sur la distribution d'énergie de la PSF du spec-
tromètre sans fente d'EUCLID,

3. de déterminer les tolérances sur les propriétés de détecteurs proche infrarouge
d'EUCLID.

Mots clés : Etudes et Exploration de l'Univers, Cosmologie Observation-
nelle, Instrumentation Spatiale, Simulation Pixel, Traitement d'Image, Catalogues
de Mock



The observations of the supernovae, the cosmic microwave background, and more
recently the measurement of baryon acoustic oscillations and the weak lensing e�ects,
converge to a LambdaCDM model, with an accelerating expansion of the today
Universe. This model need two dark components to �t the observations, the dark
matter and the dark energy. Two approaches seem particularly promising to measure
both geometry of the Universe and growth of dark matter structures, the analysis
of the weak distortions of distant galaxies by gravitational lensing and the study of
the baryon acoustic oscillations. Both methods required a very large sky surveys of
several thousand square degrees.

In the context of the spectroscopic survey of the space mission EUCLID, dedi-
cated to the study of the dark side of the universe, I developed a pixel simulation
tool for analyzing instrumental performances. The proposed method can be sum-
marized in three steps. The �rst step is to simulate the observables, ie mainly the
sources of the sky. I work up a new method, adapted for spectroscopic simulations,
which allows to mock an existing survey of galaxies in ensuring that the distribution
of the spectral properties of galaxies are representative of current observations, in
particular the distribution of the emission lines. The second step is to simulate the
instrument and produce images which are equivalent to the expected real images.
Based on the pixel simulator of the HST, I developed a new tool to compute the
images of the spectroscopic channel of EUCLID. The new simulator have the parti-
cularity to be able to simulate PSF with various energy distributions and detectors
which have di�erent pixels. The last step is the estimation of the performances of
the instrument. Based on existing tools, I set up a pipeline of image processing and
performances measurement.

My main results were :

1. to validate the method by simulating an existing survey of galaxies, the WISP
survey,

2. to determine the tolerances on the energy distribution of the PSF for the
slitless spectrometer of EUCLID,

3. to determine the tolerances on the properties of near-infrared detectors of
EUCLID.

Keywords : Study and exploration of the Universe, Observational Cosmology,
Space Instrumentation, Pixel Simulation, Image Processing, Mock Catalogs
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