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Résumé
L’évolution des galaxies est relativement bien contrainte jusqu’au premier milliard
d’années de l’Univers, c’est-à-dire jusqu’aux portes de la ré-ionisation cosmique. Au
delà de cette limite et compte-tenu du faible nombre de sources confirmées à z >6.0,
il est difficile de déterminer le rôle joué par les premières galaxies à cette époque.
L’objectif de ce travail de thèse était de déterminer l’évolution de la fonction de
luminosité des galaxies au cours du premier milliard d’années en se basant sur un
échantillon représentatif d’objets à grand redshift (z >4.5) suffisamment brillant
pour être observé par les spectrographes actuels. Dans ce but, nous avons réalisé
une sélection photométrique ciblée de galaxies à cassure de Lyman dans deux champ
de vue différents : un premier autour de l’amas de galaxies d’Abell 2667, favorisant
la détection de sources faibles à grand redshift, et un second dans un très grand
champ vide (le relevé WUDS), permettant de sélectionner principalement les sources
brillantes.

L’étude des données prises autour d’Abell 2667 a montré un taux de contami-
nation d’environ 80% de notre échantillon d’objets à z ∼8 par des sources à plus
bas redshift. Afin de distinguer les bons candidats des sources contaminantes, nous
avons associé deux méthodes indépendantes : l’ajout de contraintes photométriques
supplémentaires sur la distribution spectrale d’énergie des candidats d’une part, et le
suivi spectroscopique d’autre part. Nous avons donc combiné nos données obtenues
avec les instruments HAWK-I et FORS2 du VLT, avec des données à plus grandes
longueurs d’ondes acquises avec les satellites Spitzer et Herschel. A l’aide de ces
nouvelles données, nous avons mis en évidence l’existence d’une population atypique
de galaxies fortement rougies par la poussière à z ∼2, et qui ne peuvent être écar-
tées des échantillons qu’en ajoutant des contraintes dans l’infra-rouge lointain. Les
observations spectroscopiques ont également permis d’identifier un nouveau type de
source contaminante à bas redshift combinant deux populations stellaires d’âges très
différents, et demandant une profondeur photométrique extrême afin de les exclure
des échantillons actuels.

A partir des échantillons dégagés au cours de cette étude à z ∼5, 6, 7, 8 et 9,
nous avons pu apporter des contraintes fortes et indépendantes sur la partie brillante
de la fonction de luminosité, et ainsi en déduire de façon homogène son évolution au
cours du premier milliard d’années de l’Univers. Nous avons en particulier montré
que pour un même volume comobile d’Univers, le nombre de galaxies brillantes était
environ 50 fois moins important à z ∼8 qu’a z ∼5, en accord avec d’autres travaux
qui montrent des tendances similaires. L’évolution de la fonction de luminosité nous a
permis également d’estimer la densité de photons ultra-violet produits par les galaxies
au cours de la ré-ionisation cosmique, et de montrer que les galaxies lumineuses
actuellement détectées ne pouvaient pas être les seules responsables de ce phénomène.
Par construction, notre étude apporte des précisions dans un domaine de luminosité
intrinsèque qui est mal couvert par les études précédentes, souvent focalisées sur
les sources les plus faibles, avec en plus une couverture photométrique homogène
et complète dans le proche infra-rouge. Afin de confirmer les conclusions établies au
cours de cette étude, les échantillons d’objets devront être observés par spectroscopie,
ce qui est d’ores et déjà planifié avec le nouveau spectrographe multi-objet EMIR
installé au foyer du Gran Telescopio Canarias.
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Abstract

Galaxy evolution is well constrained up to the first billion years of the Universe, i.e.
up to the end of the reionization epoch. Beyond this limit and considering the few
number of sources with z >6.0 confirmed, it appears difficult to constrain the role
played by the first galaxies during this period. One of the main goal of this thesis was
to study the evolution of the luminosity function for star forming galaxies during the
first billion years by using a representative sample of high-redshift objects (z >4.5)
bright enough to be observed by spectroscopy. For this purpose, we have analyzed
two differents fields of view : one behind the lensing cluster A2667, to take benefit
from the light amplification by the cluster mass to detect fainter sources, and another
one behind a large blank field (the WUDS survey) to select brighter objects.

The analysis of the A2667 field showed a contamination rate of our high-redshift
sample of about 80% by low-z interlopers. To distinguish between genuine candidates
and contaminant sources, we combined two different methods : adding new photome-
tric constraints on the spectral energy distribution in one hand, and a spectroscopic
follow-up on the other hand . We combined our observations carried out with FORS2
and HAWK-I at VLT with data from Spitzer and Herschel. Using these new data,
we highlighted the existence of an extreme type of galaxies strongly affected by dust,
which can only be removed from high-z samples by adding data in the far infra-red
domain. Using spectroscopic follow up, we have detected another kind of contami-
nant at low-z combining two different stellar populations with different ages, and
which cannot be removed from our sample excepted by using very deep images in
the optical bands beyond the limits of current observations.

From our samples at z ∼5, 6, 7, 8 and 9 we were able to add strong constraints
on the bright-end of the luminosity function, and then we deduced its evolution
during the first billion years of the Universe. More particularly, we have shown that
within a given comoving volume, the number of bright galaxies was about 50 times
smaller at z ∼8 than at z ∼5. Evolution of the LF allows us to deduce the UV
density produced by the Lyman Break Galaxies during the cosmic reionization, and
to show that the relatively bright galaxies currently detected can not be the sole
contributors. In order to confirm all conclusions of this thesis, our samples have to
be observed in spectroscopy. A spectroscopic follow up of our candidates at z ∼6,
7 and 8 is already planned on the Gran Telescopio Canarias with the future multi-
object near-IR spectrograph EMIR.



Avant-propos

Voilà presque un siècle qu’Edwin Hubble prouva, avec un des télescopes du Mont
Wilson, l’existence d’autres galaxies en dehors de la Voie Lactée. Cette découverte
bouleversa considérablement la vision de l’Univers que nous avions à l’époque. Nous
savons aujourd’hui qu’il existe plusieurs types de galaxies avec des propriétés très
différentes. La masse de ces objets, la forme et les principaux constituants semblent
assez bien compris. Les galaxies les plus proches, comme la galaxie d’Andromède
ou les deux nuages de Magellan, sont bien connues et restent aujourd’hui encore au
coeur de plusieurs dizaines d’études par an. En à peine un siècle, la physique ga-
lactique a connu des avancées considérables. Nous sommes par exemple capables de
prévoir le scénario de collision entre notre galaxie et Andromède qui devrait avoir
lieu dans environ 3 milliards d’années. L’étude de la dynamique de ces objets, et en
particulier de la rotation des étoiles au sein d’une galaxie, a mis en avant de nouvelles
questions sur notre Univers : existe-t-il une autre forme de matière que celle que nous
connaissons actuellement ou bien est-ce que les lois de la physique énoncées par Isaac
Newton au XVIIème siècle ne seraient plus universelles. Là encore, on remarque que
ce sont les galaxies qui sont à l’origine d’une remise en cause profonde de la vision
que nous avons de l’Univers.

Compte tenu des échelles de temps mises en jeu, nous ne pouvons pas observer
directement la formation d’une galaxie. En revanche, l’évolution globale de ces objets
au cours du temps est parfaitement accessible aux télescopes d’aujourd’hui. Sachant
que la vitesse de la lumière prend une valeur finie dans le vide (c=299 792,458 km/s),
plus nous regardons des objets éloignés, plus nous observons l’Univers tel qu’il était
dans le passé. En effet nous observons un objet non pas tel qu’il est au moment de
l’observation mais bien tel qu’il était au moment où la lumière a été émise. Il apparait
donc possible d’observer l’Univers à différentes époques et ainsi d’étudier l’évolution
des galaxies au cours du temps. Depuis une vingtaine d’années, l’arrivée de nouveaux
télescopes, qu’ils soient au sol (comme le Keck ou le Very Large Telescope européen)
ou dans l’espace (comme le Hubble Space Telescope ou le Herschel Space Observa-
tory), a permis de repousser sans cesse les limites de l’Univers observable.

La plupart des modèles de formation et d’évolution de l’Univers prévoient que les
premières galaxies sont apparues quelques 300 millions d’années après sa formation.
Bien que les télescopes actuels permettent de remonter très loin dans le passé, nous
ne sommes, pour l’instant, pas capables d’observer l’Univers tel qu’il était au mo-
ment où les galaxies se sont formées. Les toutes premières galaxies ne sont donc pas,
au jour d’aujourd’hui, accessibles à l’observation. Cependant au cours de la dernière
décennie, des avancées considérables ont été faites sur l’étude des galaxies et en parti-
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culier sur leur évolution jusqu’au premier milliard d’années de l’Univers, c’est-à-dire
jusqu’aux portes de la ré-ionisation cosmique. Ce phénomène, qui est observé dans
les spectres de quasars lointains, montre qu’un milliard d’années après sa formation,
l’Univers était complètement ré-ionisé. Mais le rôle joué par les galaxies au cours de
cette ré-ionisation n’est pour l’instant pas compris et requiert l’étude détaillée des
sources lumineuses présentes à cette époque.

La méthode de détection des premières galaxies, la plus populaire, est, somme
toute, assez simple. Elle est principalement basée sur le fait que plus un objet est
éloigné, plus le spectre observé sera décalé vers les grandes longueurs d’ondes. Ainsi
pour les objets très éloignés, comme les galaxies par exemple, la partie ultra-violette
du spectre sera reçue, sur Terre, dans l’infra-rouge. Alors une galaxie très lointaine
ne devra donc pas être détectée dans les domaines de l’ultra-violet et du visible,
mais elle devra clairement apparaitre dans le domaine de l’infra-rouge. On comprend
alors aisément l’importance d’avoir une excellente couverture du spectre électroma-
gnétique avec en particulier, des images très profondes aux longueurs d’ondes UV et
visibles. Cette condition est en effet indispensable pour limiter la contamination par
des objets proches qui seraient peu brillants dans les domaines UV et visibles et plus
lumineux dans l’infra-rouge.

Finalement, on remarque que de nouvelles questions commencent à être explo-
rées comme par exemple : Comment les galaxies ont-elles évolué au cours du premier
milliard d’années de l’Univers ?, quel rôle ont-elles joué au cours de la ré-ionisation
cosmique ? ou encore existe-t-il des sources « contaminantes » capables de répondre à
tous les critères de sélections sans pour autant être identifiées comme telles ?. L’ob-
jectif « ambitieux » de ce travail de thèse est d’apporter des éléments de réponses
à ces trois grandes questions de la physique extragalactique. Pour ce faire, nous
tenterons de constituer un échantillon représentatif de sources lumineuses observées
pendant le premier milliard d’années de l’Univers, en utilisant deux stratégies ob-
servationnelles complémentaires. Cet échantillon d’objets devra impérativement être
observable par les spectrographes actuels, et donc les sources suffisamment brillantes
pour confirmer indiscutablement la nature de ces candidats. A partir des meilleurs
candidats, nous tenterons de contraindre l’évolution des galaxies, en particulier des
galaxies brillantes, au cours du temps ainsi que le rôle joué par ces objets au cours
de la ré-ionisation cosmique.

Ce manuscrit de thèse s’articulera autour de 3 grandes thématiques : la recherche
de galaxies lointaines derrière un amas de galaxies (chapitre 2, 3 et 4) puis dans un
grand relevé en champ vide (WUDS, chapitre 5) et enfin l’étude de l’évolution des
galaxies et de leur rôle au cours de la ré-ionisation (chapitre 6 et 7). Les rappels
théoriques et la présentation de notre stratégie observationnelle sont présentés dans
le chapitre 1. Les publications scientifiques dans des revues à comités de lectures
sont portées en annexes de ce manuscrit.
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Eléments de théorie et stratégie
observationnelle
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1.1 Les galaxies
Le terme galaxie trouve son origine dans le mot grec galaktikos signifiant cercle

laiteux, aspect sous lequel est vu notre galaxie depuis la Terre. C’est en effet dans la
mythologie grecque que l’on trouve une première « explication » sur l’origine de la
Voie Lactée. Le Dieu des Dieux, Zeus voulant rendre immortel son fils Héraclès, né de
son union avec une mortelle, le plaça sur le sein de son épouse endormie, Héra, afin
de lui faire boire son lait divin synonyme d’immortalité. Lorsque celle-ci se réveilla,
elle se rendit compte qu’elle allaitait un enfant inconnu, et le repoussa si violemment
qu’un jet de lait aspergea le ciel formant une pâle bande lumineuse : la Voie Lactée.

Figure 1.1 – L’origine de la Voie Lactée par Le Tintoret, 1570

1.1.1 Historique de la découverte

C’est à un astronome bien connu, Galileo Galilei, que l’on doit la première des-
cription de notre galaxie. En 1610, il pointa sa célèbre lunette astronomique sur
la Voie Lactée est observa un nombre incalculable d’étoiles d’éclats différents, sans
proposer pour autant une explication à ce phénomène. Il faut attendre 1755 et Em-
manuel Kant (Kant, 1755) pour avoir une description plus rigoureuse de ce qu’est la
Galaxie. Il suggéra que la Voie Lactée était composée de milliers d’étoiles en rotation
liées entre elles par des forces gravitationnelles, comme les planètes gravitent autour
du Soleil dans notre Système Solaire. Il alla même jusqu’à dire que ces étoiles étaient
regroupées au sein d’un disque, et que notre étoile faisait partie intégrante de ce
disque, ce qui expliquerait l’aspect sous lequel nous observons la Voie Lactée depuis
la Terre.
Quelques années plus tard, en 1774, l’astronome français Charles Messier publia un
catalogue de 110 objets diffus, appelés à l’époque « nébuleuses », qu’il élabora dans
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Figure 1.2 – Classification de Hubble montrant les 3 types de galaxies étudiées par
E. Hubble. D’après les résultats de l’équipe SINGS, Kennicutt et al. (2007).

le cadre de son étude des comètes. En 1845, William Parsons, astronome irlandais,
construit un télescope de 183 cm afin d’observer les objets dits de Messier. Il fut
ainsi le premier à distinguer les nébuleuses spirales des nébuleuses elliptiques suppo-
sées appartenir à notre galaxie. En utilisant le télescope Hooker de 250 cm installé
au Mont Wilson, Edwin Hubble montra, en observant des étoiles particulières, les
céphéides, dans la nébuleuse d’Andromède, que celles-ci étaient trop éloignées pour
appartenir à notre galaxie (Hubble, 1925). Il montra, en 1924, que plusieurs nébu-
leuses de l’époque étaient en dehors de notre galaxie et étaient en fait des galaxies
semblables à la nôtre.

1.1.2 Les différents types de galaxies

Il est généralement admis qu’une galaxie est un ensemble de gaz, de poussières,
d’étoiles et de matière noire. En 1926, Edwin Hubble remarqua que les galaxies
pouvaient être classées en fonction de leur morphologie (Hubble, 1926). Il distingua
trois grands types de galaxies : spirales, elliptiques et irrégulières (figure 1.2).

1.1.3 Le spectre des galaxies

Les principaux composants d’une galaxie sont les étoiles, le gaz (principalement
composé d’atomes d’hydrogène) et la poussière du milieu interstellaire (MIS). Chacun
d’entre eux laisse son empreinte dans le spectre des galaxies, avec plus ou moins
d’intensité. Les étoiles sont la principale source de lumière à l’intérieur d’une galaxie.
Les étoiles chaudes ont un pic d’émissivité dans le domaine ultra-violet alors que les
étoiles dites froides émettent principalement dans le proche infra-rouge. Ainsi, en
considérant que l’émission thermique d’une étoile peut être assimilée à celle d’un
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Figure 1.3 – Contribution de la poussière au spectre d’une galaxie.

corps noir, la luminosité d’une étoile en fonction de la longueur d’onde, exprimée en
W.m−2.sr−1.m−1, est donnée par :

L(λ) = 2hc
λ5

1
exp hc

kbλT
− 1

(1.1)

où T est la température de surface de l’étoile (en Kelvin), kb la constante de Boltz-
mann (kb=1.38 10−23J.K−1) et h la constante de Planck (h=6.63 10−34J.s). Nous
n’allons pas décrire ici la composante stellaire dans les spectres des galaxies. Celle-ci
résulte de la combinaison des étoiles des différentes populations formées au cours
du temps. La modélisation en termes de synthèse de population, voir de synthèse
évolutive, est bien décrite dans de nombreux articles de références (on peut citer par
exemple Bruzual & Charlot 2003). Nous avons utilisé ces modèles pour extraire de
la photométrie des objets l’information physique pertinente pour notre étude des ga-
laxies distantes. En rayonnant, les étoiles émettent des myriades de photons qui vont
ioniser le gaz du MIS. En se désexcitant les atomes de gaz vont émettre à leur tour du
rayonnement qui sera détecté sous forme de raies fines d’émission dans le spectre de
la galaxie. La poussière qui est elle aussi présente dans le MIS va être « réchauffée »
par les photons stellaires de courtes longueurs d’ondes et émettra ensuite à une plus
grande longueur d’onde, typiquement dans l’infra-rouge. De plus, la poussière ab-
sorbe de manière sélective le rayonnement, l’absorption étant plus importante dans
l’UV et le visible que dans l’IR. On parle alors de rougissement du spectre par la
poussière (se reporter au chapitre 4 pour plus de détails). On distingue trois grands
types de poussières : les petits grains, les gros grains et les PAHs (pour Polycyclic
Aromatic Hydrocarbons). L’émission de chaque type de poussière est représentée sur
la figure 1.3.
Le rougissement du spectre d’une galaxie par la poussière dépend de la quantité
de grains contenus dans le MIS de cette galaxie. Ainsi une galaxie peut ne pas être
détectée dans le domaine visible, en raison de l’absorption du rayonnement stellaire
par les poussières, et devenir très brillante en infra-rouge (figure 1.4).
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Figure 1.4 – Comparaison d’un spectre de galaxie sans absorption par la poussière
(noir) avec celui d’une galaxie très poussiéreuse (rouge). D’après Devriendt et al.
1999

1.1.4 Excitation de l’atome d’hydrogène

Comme pour tous les atomes, l’absorption d’un photon par un atome d’hydrogène
entraine l’excitation de celui-ci. En se desexcitant, il va émettre un rayonnement
dont l’énergie est proportionnelle à la différence d’énergie entre le niveau quitté par
l’électron et le niveau d’arrivée d’énergie plus basse. La longueur d’onde du photon
émis est donnée par :

1
λ

= R
( 1
n2
j

− 1
n2
i

)
(1.2)

où i est l’état initial, j l’état final et R la constante de Rydberg (R=10.973 106 m−1).
L’état le plus facilement excitable pour l’atome d’hydrogène est la transition entre
le niveau fondamental(n=1) et le premier état excité(n=2). En se desexcitant, et
d’après la relation 1.2, l’atome émet un rayonnement à λ=1216Å appelé également
émission Lyman α. Comme nous le verrons par la suite, cette raie d’émission joue
un rôle capital dans l’identification des premières galaxies. La limite de cette série,
c’est-à-dire la longueur d’onde de la radiation émise lors de la desexcitation d’un
électron passant du dernier niveau de la série à l’état fondamental (autrement dit
quand un électron est capté par un ion hydrogène) est de 912Å (figure 1.6).
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Figure 1.5 – Allure des spectres des différents types de galaxie d’après Lagache et
al. (2005)

1.2 Notions de cosmologie
Dans cette section, nous présenterons brièvement les éléments de cosmologie utiles

à la compréhension de ce travail de thèse. Le lecteur peut se référer à l’Annexe 2
pour avoir une brève description des éléments de base de la cosmologie moderne.
Dans un premier temps, nous rappellerons quelques notions de cosmologie, puis nous
aborderons un modèle cosmologique simplifié avant d’étudier les propriétés physiques
de notre Univers.

1.2.1 La loi de Hubble

La loi de Hubble (Hubble, 1929) montre que la vitesse de récession d’une galaxie
est proportionnelle à sa distance. La vitesse de récession s’exprime par :

~v = d~r

dt
=

∣∣∣~̇r∣∣∣
|~r|
~r = ȧ

a
~r (1.3)

où dans un univers en expansion, on rappelle que ~r = a~x, où a est le facteur d’échelle,
sans unité.
Alors la loi de Hubble peut s’écrire :

~v = H~r (1.4)

avec H = ȧ
a , où H est le paramètre de Hubble.

L’équation de Friedmann (eq. 15 en Annexe 2) peut alors se réécrire tel que :

H2 = 8πG
3 ρ− kc2

a2 (1.5)
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Figure 1.6 – Les différentes raies d’émission de l’hydrogène

où ρ est la densité de matière, k une constante définie telle que : k = −2U
mx2c2 et décri-

vant la courbure de l’espace (voir ci-après). Il est important de noter que la valeur
du paramètre de Hubble H au temps présent est notée H0. On peut aussi définir la
constante adimensionnée de Hubble réduite, notée h, telle que h= H

100 km.s−1.Mpc−1.

1.2.2 La métrique de Robertson-Walker

La théorie de la relativité générale d’Albert Einstein permet une description plus
rigoureuse de notre Univers. Elle fait appel à l’utilisation de métrique décrivant la
géométrie de l’espace-temps, c’est-à-dire de la distance séparant deux points proches
dans l’espace et le temps. Afin de mieux appréhender la notion de métrique, on peut
par exemple considérer dans un premier temps un intervalle infinitésimal séparant
deux points sur un plan XY. La distance séparant deux points de coordonnées (x1,y1)
et (x2,y2) sera alors, d’après le théorème de Pythagore, :

∆s2 = ∆x2 + ∆y2 (1.6)

Si maintenant, nous considérons que ce plan est en expansion, alors la distance entre
les points augmentera avec le temps. Dans le cas d’une expansion uniforme, on peut
alors écrire :

∆s2 = a(t)2[∆x2 + ∆y2] (1.7)

où a(t) mesure le taux d’expansion, et où x,y sont les coordonnées comobiles.
Revenons maintenant au cas de la relativité générale, qui décrit un espace à 4 di-
mensions. L’élément de distance entre deux points doit donc tenir compte de ces 4
dimensions et peut s’écrire tel que :

ds2 =
∑
µ,ν

gµνdx
µdxν (1.8)

où gµν est la métrique, µ et ν des indices prenant les valeurs 0, 1, 2 et 3 (avec x0 la
coordonnée de temps et x1,2,3 les coordonnées d’espace).
La métrique la plus utilisée actuellement est la métrique de Robertson-Walker
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(notée R.W. dans la suite) définit en coordonnées sphériques (r, θ, φ) telle que :

ds2 = −c2dt2 + a2(t)
[ dr

1− kr2 + r2(dθ2 + sin2θdφ2
)
] (1.9)

1.2.3 L’équation d’Einstein

Au moment de l’élaboration de sa théorie de la relativité générale, A. Einstein
établit une équation de champ décrivant comment la matière et l’énergie modifient
l’espace-temps (Einstein, 1916). Elle est donnée par :

Rµν −
1
2g

µ
νR = 8πG

c4 Tµν (1.10)

où Tµν est le tenseur énergie-impulsion (représentant la répartition de la masse et de
l’énergie dans l’espace-temps), Rµν est le tenseur de Ricci (représentant la courbure
de l’espace-temps impliquée par le champ de gravitation), R la courbure scalaire et
gµν est le tenseur métrique.
Si on considère que les constituants de l’Univers sont des fluides parfaits, alors le
tenseur énergie-impulsion sera décrit par :

Tµν = diag(−ρc2, p, p, p) (1.11)

Dans le cas de la métrique R.W., l’équation de champ d’Einstein donnera deux
équations indépendantes : une équation sur le temps et une seconde sur l’espace.
La composante temporelle des équations d’Einstein, dérivée de la trace du tenseur
énergie-impulsion, dans la métrique RW s’écrit :

ä

a
= −4πG

3
(
ρ+ 3p

c2

)
(1.12)

qui n’est rien d’autre que l’équation de Friedmann (eq. 18).
Les composantes spatiales des équations d’Einstein dans la métrique RW s’écrivent :

2 ä
a

+
( ȧ
a

)2
+ kc2

a2 = −8πG p

c2 (1.13)

à partir de laquelle on retrouve la deuxième équation de Friedmann (eq. 26) en
éliminant ä d’après la première équation de Friedmann.

1.2.4 La forme de l’Univers

La forme de l’Univers est contrainte par le paramètre k de l’équation de Fried-
mann (eq. 15). Il peut prendre trois valeurs : positive, nulle ou négative. A chaque
valeur est associée une forme de l’Univers :

– k=0 : Univers plat ⇒ la somme des angles d’un triangle vaut 180˚et le
périmètre d’un cercle de rayon r vaut 2πr.

– k >0 : Univers sphérique ⇒ la somme des angles d’un triangle vaut plus de
180˚et le périmètre d’un cercle de rayon r vaut moins de 2πr

– k <0 : Univers hyperbolique ⇒ la somme des angles d’un triangle vaut
moins de 180˚et le périmètre d’un cercle de rayon r vaut plus de 2πr

Ces trois géométries d’Univers sont présentées sur la figure 1.7.
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Figure 1.7 – Les 3 différentes formes possibles d’Univers contraintes par le para-
mètre k de l’équation de Friedmann. De haut en bas : géométrie sphérique, hyper-
bolique et plate.

1.2.5 Le redshift

Le redshift, ou décalage vers le rouge, est un phénomène astronomique entrainant
le décalage de l’ensemble du spectre (et des raies d’émission/d’absorption) vers les
grandes longueurs d’ondes. C’est une analogie astronomique de l’effet Doppler-Fizeau
observé sur Terre, à la différence que ce n’est pas le déplacement propre des sources
qui en est à l’origine mais l’expansion de l’Univers qui donne une vitesse apparente
aux sources lumineuses. Il est noté z et est défini par :

z = λobs − λ0
λ0

(1.14)

où λ0 est la longueur d’onde émise au repos, et λobs la longueur d’onde à laquelle est
observé λ0 au redshift z.
On peut également relier le redshift z au facteur d’échelle a(t) rencontré précédem-
ment. En se plaçant dans la métrique de R.W. et sachant qu’un photon se déplace
en suivant des géodésiques nulles (autrement dit ds2=0), si on considère un photon
émis au temps te à la distance comobile re, et reçu à r=0 au temps t0. On a donc,
d’après l’équation 1.9 : ∫ re

0

dr√
1− kr2

=
∫ te

t0

c.dt

a(t) (1.15)

Si à δte, un second photon identique est émis à la même distance, alors en prenant
en compte la dilatation des intervalles de temps, ce photon sera reçu à r=0 au temps
t=t0+δt0=t0+δte(1+z), d’où :∫ re

0

dr√
1− kr2

=
∫ te+δte

t0+δt0

c.dt

a(t) (1.16)

Il découle des deux équations précédentes :

a(t0)
a(te)

= δt0
δte

(1.17)
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et donc :
1 + z = a(t0)

a(te)
(1.18)

On en conclut alors que le redshift est bien une représentation de l’évolution du
facteur d’échelle et est totalement indépendant de la métrique dans laquelle on se
place.

1.2.6 Les distances cosmologiques

En cosmologie, trois distances sont principalement utilisées : la distance comobile,
la distance angulaire et la distance luminosité.

La distance comobile

Par définition, la distance comobile est une distance qui ne prend pas en compte
l’expansion de l’Univers, autrement dit une distance qui suit l’expansion de l’Univers.
Ainsi, si on se place dans une métrique de R.W. l’élément de distance entre deux
points d’un Univers en expansion est donné par :

d2
com = a(t)2 dr2

1− kr2 (1.19)

On peut alors facilement en déduire la distance propre entre ces deux points en
intégrant l’équation précédente le long de la ligne de visée.

La distance angulaire

La distance angulaire est définie comme la distance apparente d’un objet de
diamètre angulaire θ tel que :

dA = De

θ
(1.20)

où De est le diamètre linéaire de l’objet au moment de l’émission.
Dans la métrique de R.W. adaptée aux petits angles, le diamètre transversal De de
l’objet est donnée par :

D2
e = a(t)2r2θ2 (1.21)

alors la distance angulaire est donnée par :

dA = a(t)r (1.22)

que l’on peut simplifier, en utilisant la définition de la distance comobile, par :

dA = dcom
1 + z

(1.23)

La distance luminosité

La distance luminosité est utilisée pour exprimer la distance d’un objet lointain
à partir de la lumière reçue. Elle est définit par :

d2
lum = L

S
(1.24)
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avec L la luminosité de l’objet observé, définie comme l’énergie émise par la source par
unité d’angle solide et par seconde, et S la densité de flux reçue par l’observateur.
Si on considère une source lumineuse placée au centre d’une sphère en expansion
de rayon comobile r0, et un détecteur positionné à la surface de la sphère. Le rayon
physique de la sphère est donc donnée par R=a0r0 et la surface totale de la sphère par
S=4πa2

0r
2
0. Si on se plaçait dans un Univers statique, alors le flux reçu au niveau du

détecteur serait S = L/a2
0r

2
0. Or dans le cas d’un Univers en expansion, les photons

émis par la source perdent de l’énergie au cours de leur trajet et sont décalés en
longueur d’onde. En combinant ces deux effets, le flux reçu au niveau du détecteur
sera alors donné par :

S = L

a2
0r

2
0(1 + z)2 (1.25)

On en déduit que la distance luminosité est définit par :

dlum = a0r0(1 + z) (1.26)

1.2.7 La constante cosmologique

Au moment de l’élaboration de la théorie de la relativité générale, aucune obser-
vation montrant l’expansion de l’Univers n’avait été faite. Albert Einstein supposa
donc que l’Univers était statique. Or toute sa théorie prouve que l’Univers est en
expansion. Pour rendre ses équations en accord avec la non-évolution de l’Univers
qu’il supposait, A. Einstein décida d’introduire une constante cosmologique notée
Λ. Ainsi l’équation de Friedmann devient :

H2 = 8πGρ
3 − kc2

a2 + Λc2

3 (1.27)

ou Λ prend la dimension d’une [longueur]−2.
On peut alors en déduire que l’équation d’accélération devient, dans le cas d’une
constante cosmologique non-nulle :

ä

a
= −4πG

3
(
ρ+ 3p

c2

)
+ Λc2

3 (1.28)

Bien que cette constante ait été introduite pour rendre compatible la théorie de la
relativité générale avec un univers statique, son existence fait encore débat aujour-
d’hui. En effet dans un univers en expansion tel que nous l’observons, si la valeur de
cette constante cosmologique est suffisamment grande, elle peut dominer l’attraction
gravitationnelle représentée par le premier terme de l’équation précédente et ainsi
permettre une accélération de l’expansion de l’Univers (Riess et al., 1998).

1.2.8 Les paramètres cosmologiques

Une fois les équations de base de la cosmologie établies, on peut définir plusieurs
grandeurs « observables ». On peut par exemple définir la densité critique de
l’Univers, notée ρc, comme la densité qu’aurait l’Univers en absence de courbure
(c’est-à-dire k=0) et avec une constante cosmologique nulle. D’après l’équation 1.27,
on en déduit que :

ρc = 32H2

8πG (1.29)
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A partir de cette densité critique, on peut définir le paramètre de densité :

Ωm = ρ(t)
ρc

(1.30)

Le paramètre de densité de constante cosmologique s’exprime par :

ΩΛ = Λ
3H2(t) (1.31)

et la courbure réduite de l’Univers par :

Ωk = − k

H2(t)a(t)2 (1.32)

Dans la suite de ce manuscrit, on adoptera les valeurs suivantes des paramètres cos-
mologiques : H0=70km/s/Mpc, ΩΛ=0.7, Ωm=0.3 et Ωk=0.0 qui sont les paramètres
mesurés à t=t0 soit aujourd’hui (table 1.1).

1.2.9 Elèments du modèle cosmologique standard

La description complète du modèle cosmologique standard dépasse largement le
cadre de ce premier chapitre. Toutefois il apparait important de décrire brièvement
quelques points clés.

L’expansion

L’expansion de l’Univers est un fait clairement établit depuis 1929 (Hubble,
1929). Aujourd’hui la valeur de la constante de Hubble est estimée à H0=(70.5±1.3)
km/s/Mpc d’après les dernières mesures du satellite WMAP (Komatsu et al., 2009).
En 1998, deux équipes ont montré à partir de l’observations des supernovas, une ac-
célération de l’expansion de l’Univers (Riess et al. 1998, Perlmutter et al. 1999 prix
Nobel de Physique 2011), qu’il faut désormais prendre en compte dans le modèle
cosmologique.

La géométrie

Des observations récentes, en particulier la mesure de la taille angulaire de cer-
tains éléments dans le fond diffus cosmologique, ont montré que l’Univers devait être
plat, ou à défaut être proche de cette forme. Cette observation implique que la valeur
du paramètre k ∼0 (Schmidt et al. 1998, Zhao et al. 2007)

L’âge

L’âge de l’Univers est estimé, d’après le modèle cosmologique standard, à 13.7
milliards d’années. Cet âge n’est cependant pas, aujourd’hui encore, confirmé par des
observations, mais est fortement appuyé par des considérations théoriques (Chaboyer
et al. 1996, Knox et al. 2001)
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Paramètres Valeurs d’après
cosmologiques Komatsu et al. (2009)

H0 70.5±1.3 km/s/Mpc
Ωb 0.0456±0.0015
Ωc 0.228±0.013
ΩΛ 0.726±0.015

Ωmh2 0.1358+0.0037
−0.0036

zreio 10.9±1.4
t0 13.72±0.12 Gyr

Table 1.1 – Valeurs des paramètres cosmologiques d’après les données du satellite
WMAP Komatsu et al. (2009).

Le contenu

Les différents composants de l’Univers couramment admis sont les suivants :
– Le rayonnement : La quantité de rayonnement est déduite de la température

du fond diffus cosmologique. La densité de rayonnement dans l’Univers est
estimée à Ωradh

2=9.93×10−5 (Komatsu et al., 2009).
– Les neutrinos : En supposant que les neutrinos ont une masse non-négligeable,

on peut estimer la densité de neutrinos autour de Ων=0.01 (Komatsu et al.,
2009).

– Les baryons : La nucléosynthèse primordiale indique que les baryons repré-
sente environ 4% de la densité totale de l’Univers (Ωb=0.0456±0.0015 d’aprés
Komatsu et al. 2009).

– La matière noire : Bien que l’existence et la nature de la matière noire est
encore sujet à discussion, on peut supposer que dans le cas où celle-ci serait
effectivement présente dans l’Univers, alors sa densité devrait être de 23% (soit
Ωdm ≈0.23, Komatsu et al. 2009).

– La constante cosmologique : Des observations récentes montrent que la
valeur de la constante cosmologique serait suffisamment importante pour do-
miner l’attraction gravitationnelle et entrainer ainsi une expansion accélérée
(ΩΛ=0.726±0.015 d’après Komatsu et al. 2009).

1.2.10 Les lentilles gravitationnelles

Le phénomène de lentille gravitationnelle est une des conséquences de la théorie
de la Relativité Générale (RG) d’Albert Einstein. Il en résulte la déviation et l’am-
plification des rayons lumineux due à la présence d’une forte masse entre la source
lumineuse et l’observateur (figure 1.8). Zwicky (1937) a montré que les galaxies et les
amas de galaxies pouvaient être considérés comme des lentilles gravitationnelles, et
pouvaient alors permettre de détecter des sources lointaines situées en arrière plan.
Mais cette hypothèse n’a pu être confirmée que 42 ans plus tard à travers l’observa-
tion du système de « Twin Quasars »(Walsh et al., 1979), qui n’était en fait qu’un
seul objet lentillé. L’angle de déflection d’une lentille, c’est-à-dire l’angle représentant
la déviation du rayon lumineux, est définit par :

α = 4GM
rc2 (1.33)
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Figure 1.8 – Principe du phénomène de lentille gravitationnelle : les rayons lumineux
en provenance d’une source d’arrière plan sont déviés par la masse présente entre la
source et l’observateur.

ou r est le paramètre d’impact du rayon lumineux (voir figure 1.9), M la masse
de la lentille et c la vitesse de la lumière dans le vide. Le phénomène de lentille
gravitationnelle est utilisé dans plusieurs domaines de l’astrophysique moderne en
fonction de son intensité. On distingue 3 types de lentille gravitationnelle :

– Les lentilles fortes sont à l’origine des arcs gravitationnels et des images
multiples sont principalement observées au coeur des amas de galaxies.

– Les lentilles faibles interviennent plus particulièrement lorsque le paramètre
d’impact entre la source lumineuse et la masse déflectrice est grand.

– Les micro-lentilles sont engendrées par des masses compactes. Elles sont par
exemple utilisées pour la détection d’exo-planètes .

Pour ce travail de thèse, nous nous focaliserons principalement sur l’utilisation des
amas de galaxies comme télescope gravitationnel (Zwicky, 1937) typiquement dans
le régime de lentilles fortes et faibles. Une description plus complète du phénomène
peut-être trouvée dans la littérature (se reporter par exemple à Kneib & Natarajan
2011, Schneider et al. 1992).

1.2.11 Les amas et groupes de galaxies

La formation des galaxies dans le cadre du paradigme actuel est indissociable
de celle des grandes structures (voir 1.3). Dans l’Univers local, on peut estimer que
la moitié des galaxies appartiennent à des groupes et des amas, où le plus souvent
la moitié des galaxies d’un groupe (ou d’un amas) sont regroupées dans moins de
1Mpc3. Les amas de galaxies sont les structures gravitationnelles virialisées les plus
massives. Chaque amas de galaxies (ou groupe) suit l’expansion de l’Univers. Ce-
pendant à l’intérieur d’un amas, les interactions gravitationnelles entre les galaxies
sont très fortes et les collisions fréquentes. Les amas de galaxies sont des objets très
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Figure 1.9 – Principe du phénomène de lentille gravitationnelle : schéma explicatif

massifs et contiennent au moins 50 galaxies lumineuses (L≥2×1010L� 1) à moins de
1Mpc du coeur de l’amas, contrairement aux groupes de galaxies qui ont des masses
bien souvent inférieures à 1014M� 2. On pense aujourd’hui que l’environnement local
des galaxies joue un rôle essentiel dans leur assemblage et leurs propriétés, d’après
le paradigme actuel de formation et d’évolution des galaxies et grandes structures
(cf Sect.1.3.3) Un groupe de galaxies est généralement composé de galaxies spirales,
les plus abondantes dans l’Univers local, alors que les amas de galaxies sont sou-
vent dominés par des galaxies elliptiques. Il existe une relation entre la densité de
galaxies et leur morphologie, un phénomène bien connu depuis les années 1980 (voir
par exemple Dressler 1980). On considère aujourd’hui qu’entre 5 et 10% des galaxies
brillantes sont regroupées en amas de galaxies. George Abell publia en 1958 un ca-
talogue (qu’il compléta en 1989) de 4073 amas de galaxies ayant au minimum 30
galaxies très lumineuses dans un rayon de 1.5h−1Mpc (Abell 1958 et Abell et al.
1989). C’est à partir d’un des amas référencé par G. Abell que nous commencerons
notre étude (se reporter au chapitre 2).

1.3 Les premières galaxies au cours du premier milliard
d’années de l’Univers

D’après le modèle du Big-Bang construit entre autres par George Gamow (Ga-
mow, 1948), les premières étoiles se seraient formées quelques 150 millions d’années
après le Big-Bang. Toujours d’après ce modèle d’évolution de l’Univers, les premières
galaxies seraient apparues 300 millions d’années après la formation de l’Univers (ce
qui équivaut à un redshift z ∼14). L’observation de cette époque particulière est à la
limite des capacités des télescopes actuels, mais certainement à la portée des futurs
instruments.

1. où L�=4.0×1033 erg.s−1

2. où M�=2.0×1033 g
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1.3.1 Qu’est-ce qu’une « galaxie primordiale »

Avant d’aller plus loin dans les propriétés des galaxies lointaines et leur place
dans l’Univers jeune, il apparait intéressant de définir ce qu’est une « première ga-
laxie ». Du point de vue de l’observateur la définition est assez simple, il s’agit des
premiers objets visibles dans l’Univers, car formant les premières étoiles après les
« Âges sombres ». Actuellement les objets les plus lointains confirmés par des obser-
vations spectroscopiques, parfois controversées, sont situés à z ∼8 (Iye et al. 2006,
Bouwens et al. 2010, Lehnert et al. 2010). Mais cette définition n’est pas fixe dans
le temps, elle est sans cesse repoussée par les avancées technologiques des moyens
d’observations. . On peut aussi faire l’hypothèse qu’une première galaxie doit avoir
une métallicité proche de 0 (car formée dans un Univers jeune) et sa population
stellaire doit être dominée par des étoiles de population III (c’est-à-dire des étoiles
très massives, M >100M�, de composition « primordiale » ). Cependant et compte
tenu de la forte masse des étoiles de population III (popIII), celles-ci ont dû, très ra-
pidement, enrichir le milieu interstellaire en métaux, et ainsi entrainer la formation,
non pas d’étoiles de popIII mais plutôt de population II, autrement dit d’étoiles de
très faible métallicité (Greif et al. 2010, Wise et al. 2012 ).

On peut aussi tenter de définir ce qu’est une premières galaxies en ayant une ap-
proche théorique. Les « ingrédients » nécessaires pour former une première galaxie
sont les suivants : un halo de matière noire abritant une population stellaire ayant
une durée de vie suffisamment longue et ayant un puits de potentiel suffisamment
important pour retenir le gaz et le chauffer à des températures supérieures à T∼104K
(Mesinger & Dijkstra 2008, Mesinger et al. 2009), il faut également que le système
considéré soit capable d’abriter un MIS à phase multiple, autrement dit un MIS qui
pourrait supporter de la formation stellaire continue. Toute la question est alors de
savoir quelle est la masse minimale du halo de matière noire capable de répondre
aux critères précédents. Actuellement deux hypothèses sont envisagées : soit les pre-
mières galaxies se sont formées à partir de « mini-halos » de matière noire de masse
M <108M�(Ricotti et al., 2008) ou alors dans des halos de masse M >108M� (Wise
& Abel, 2007). Ce sujet est encore fortement débattu par la communauté. Pour plus
de détails le lecteur est invité à consulter par exemple la revue de Bromm & Yoshida
(2011) (figure 1.10).

1.3.2 Allure du spectre des premières galaxies

Le spectre d’une galaxie jeune comporte la signature de ces différents composants,
et en particulier celle des étoiles et du gaz qui la composent. Les sursauts de formation
stellaire jeunes sont principalement dominés par des étoiles de type O et B, c’est-
à-dire des étoiles chaudes produisant énormément de photons UV. Ces photons ont
une énergie suffisamment importante pour ioniser le gaz présent autour de l’étoile,
essentiellement de l’hydrogène et de l’hélium dans l’Univers jeune (voir par exemple
Schaerer 2002, Bromm et al. 2002, Schaerer 2003). Déjà Partridge & Peebles (1967)
avaient montré que les étoiles présentes au sein des premières galaxies produisaient
des photons UV suffisamment énergétiques pour ioniser l’hydrogène présent dans
l’atmosphère des étoiles, jusqu’à 912Å . Cette absorption entraine donc une forte
discontinuité dans le spectre des galaxies pour des longueurs d’ondes inférieures à
912Å : c’est le décrément de Lyman. Cette étude a montré également que si tous les
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Figure 1.10 – Formation des premières galaxies d’après Bromm & Yoshida (2011).
Dans ce schéma est représentée la formation d’une galaxie à partir d’un halo de
matière noire de ∼108M� s’effondrant à z ∼10 comme suggéré, entre autre par Wise
& Abel (2007)

photons absorbés étaient convertis en rayonnement de Lyman, alors le flux associé à
l’émission Lyman α serait de 7% du flux total de la galaxie (figure 1.11). Les deux
considérations précédentes (décrément de Lyman et importance de la raie Lyα) sont à
l’origine des deux techniques principales de détection des premières galaxies : Lyman
Break Galaxies (LBG)(Steidel et al., 1995) et la technique Narrow band (Taniguchi
et al., 2003). Les échantillons d’objets à grand redshift issus de cette étude seront
constitués à partir de la méthode des LBGs.

1.3.3 La formation hiérarchique des galaxies

D’après le modèle de formation des galaxies couramment admis aujourd’hui,
l’Univers se composait principalement, quelques secondes après le Big-Bang, de ma-
tière baryonique, de rayonnement et de matière noire. A cette époque, la matière
et le rayonnement étaient en équilibre thermique, c’est-à-dire qu’une paire d’élec-
tron/positron (antiparticule de l’électron) s’annihilait pour donner naissance à un
photon et inversement. En même temps que s’opérait ces annihilations, l’Univers
continuait son expansion et entrainait ainsi une chute de sa température moyenne.
Lorsque la température devint suffisamment basse, quelques 300 000 ans après la for-
mation de l’Univers (soit z ∼1000), les photons n’avaient plus suffisamment d’énergie
pour se dissocier en paire e−/e+ : l’Univers fut alors transparent, c’est-à-dire que
les photons ont pu se propager librement. Ce rayonnement, qui se propage encore
aujourd’hui, est observé principalement dans le domaine des micro-ondes et est ap-
pelé Fonds diffus cosmologique (ou CMB, Penzias & Wilson 1965). En 1992 et en
s’appuyant sur les résultats obtenus avec le satellite COBE (pour COsmic micro-
wave Background Explorer), des fluctuations de température (de l’ordre de 10−5K)
ont été mesurées dans le spectre du CMB (Smoot et al., 1992). Ces fluctuations de
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Figure 1.11 – Spectre théorique d’une galaxie en fonction de la métallicité, notée
Z, de l’objet : Z=0 (étoiles de popIII, courbe noire supérieure à λ ≤912Å ), Z=10−7

(rouge), Z=10−5 (bleu), Z=4×10−4(vert) et de métallicité solaire (courbe noire in-
ferieure à λ ≤912Å . La position des raies d’émission Lyman α et d’hélium sont
indiquées. Les courbes en traits plein indiquent la contribution des étoiles et des
raies d’émissions, alors que les courbes en pointillés montrent seulement la contribu-
tion de la population stellaire. D’après Schaerer (2003).
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Figure 1.12 – Résultats de la simulationMillennium (Springel et al., 2005) montrant
la structure filamenteuse de l’Univers.

température seraient liées à des fluctuations dans le champ de la densité de ma-
tière, c’est-à-dire à une distribution non uniforme de la matière au sein de l’Univers
primitif. Ces variations de densité de matière ont alors commencé à agglomérer de
la matière sous l’action de la gravité. C’est ainsi que vont se former les premières
structures de matière, suivi par un processus continu d’accrétion hiérarchique le
long de filaments (Jauzac et al., 2012), qui fera croître la masse des halos à toutes les
échelles.(figure 1.12). A l’intérieur de ces filaments, le gaz va refroidir pour former les
premiers noyaux « sub-galactiques » qui donneront naissances aux premières galaxies
par fusion : c’est le modèle hiérarchique.

L’époque à laquelle se sont formées les premières galaxies reste, quant à elle,
sujet à débat et est directement liée à la définition que nous adoptons (cf. para-
graphe 1.3.1). Dans l’hypothèse où les mini-halos de matière noire sont effectivement
les premiers capables de former des étoiles, alors les toutes premières galaxies ont dû
se former à des redshift z >40 (Miralda-Escudé 2003, Naoz et al. 2006) en adoptant le
modèle cosmologique ΛCDM standard. Mais il apparait cependant plus plausible que
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seuls des halos de matière noire de masse supérieure aient été capables d’entretenir
une formation stellaire continue. Ainsi des simulations récentes (Gao et al., 2007) ont
montré que seules des objets formés à z <15 pouvaient remplir cette condition, et on
admettra dans la suite de ce manuscrit que les premières galaxies ont probablement
dû se former à z ∼10-15. Ce résultat est également en accord avec les résultats les
plus récents du satellite WMAP, qui placent l’époque de la formation des premières
galaxies à z=10.60±1.2 (Larson et al., 2011)

1.3.4 Évolution des premières galaxies

L’évolution des galaxies à très grand redshift (z >10) n’est accessible aujourd’hui
qu’à l’aide de simulations numériques. Un des modèles de formation des galaxies le
plus utilisé est le modèle GALFORM (Cole et al., 2000). Les principales étapes de
ce modèle peuvent être résumées comme suit :

1. effondrement gravitationnel et fusion des halos de matière noire,
2. réchauffement par choc et refroidissement radiatif du gaz présent dans les halos

de matière noire, entrainant la formation des disques galactiques,
3. amorçage de la formation stellaire dans les disques galactiques,
4. enrichissement des étoiles et du gaz,
5. fusion des galaxies

A partir de ce modèle, il est possible de comparer l’évolution de la fonction de lumi-
nosité (chap. 6) observée avec celle prédite par ce modèle d’évolution (cf. fig 1.13).
Les estimations théoriques sont en très bon accord avec les observations pour des
redshifts inférieurs à z ∼3-6. Partant de cette constatation, on peut utiliser le même
modèle de formation pour prédire l’évolution des galaxies à partir de z ∼20 (fig 1.14).

Figure 1.13 – Comparaison entre la fonction de luminosité déduite du modèleGAL-
FORM (Cole et al., 2000) et celles observées à z ∼3-6. Les courbes en pointillées
représentent la FL corrigée de l’atténuation par la poussière. D’après Lacey et al.
(2011)
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Figure 1.14 – Évolution de la fonction de luminosité prédite avec modèle GAL-
FORM au delà de z ∼7.D’après Lacey et al. (2011)

On remarque alors, que pour des galaxies de même luminosité intrinsèque, la
densité surfacique d’objet diminue avec le redshift. Cette évolution est un argument
supplémentaire en faveur du modèle de formation hiérarchique des galaxies.

1.3.5 La ré-ionisation cosmique

La ré-ionisation cosmique représente la période pendant laquelle les photons
ultra-violet des premières étoiles et premières galaxies ont ré-ionisé l’hydrogène pré-
sent dans l’Univers. Il s’agit tout d’abord d’un phénomène local. Chaque source
lumineuse produisant des photons UV va ioniser dans un premier temps son en-
vironnement proche, entrainant ainsi la formation d’une bulle d’hydrogène ionisé,
c’est-à-dire d’une région HII, entourant la source. Ces bulles HII vont croitre autour
de chaque galaxie jusqu’à rencontrer une région HII provenant d’une autre galaxie,
et ainsi former une plus grande région d’hydrogène ionisé : c’est le phénomène de
« percolation » . La vitesse de ce phénomène croit avec le temps compte tenu que
le libre parcours moyen d’un photon UV dans le milieu intergalactique augmente au
cours du temps, la région devenant de plus en plus perméable au rayonnement. Mais
une bulle de HII croit jusqu’à ce que la recombinaison des atomes s’opposent à la
ré-ionisation, ainsi la largeur de ces régions HII est donc limitée à ∆z ≥0.15 (Wyithe
& Loeb 2004, Furlanetto & Oh 2005).

Ce phénomène doit être détecté dans le spectre des objets lointains émettant un
rayonnement antérieur à la fin de cette époque (autrement dit avant que l’Univers ne
soit complètement ré-ionisé). L’absorption du rayonnement d’une source lointaine par
de l’hydrogène neutre environnant montre que la source a émis son rayonnement alors
que l’Univers n’était pas encore complètement ré-ionisé. Cette signature spectrale
est appelée effet Gunn-Peterson (Gunn & Peterson, 1965). En effet, les nuages
d’hydrogène neutre présent entre la source et l’observateur vont entrainer une forte
absorption du rayonnement émis par la diffusion résonnante des photons Lyman-α en
dehors de la ligne de visée. Ce phénomène se retrouve alors dans le spectre de l’objet
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Figure 1.15 – Allure du spectre attendu pour une source située à zs>zreion. L’émis-
sion Lyman-α et la forêt de Lyman ont été exagérés sur ce schéma. D’après Barkana
& Loeb (2001)

sous forme de zones d’absorptions.Par contre, le rayonnement peut se transmettre
dans les régions totalement ionisées, où il n’y a pas d’hydrogène neutre. A ces effets
s’ajoute l’absorption des raies de la série de Lyman par des absorbants contenant de
l’hydrogène neutre présent le long de la ligne de visée (forêt Lyman α) un effet qui
est d’autant plus important que le redshift est élevé (voir par exemple Madau 1995).
L’ensemble de ces effets est montré schématiquement sur la figure 1.15.

L’effet Gunn-Peterson, décrit ci-dessus, est observée dans les spectres de quasars
à z ≥6, montrant que la ré-ionisation de l’Univers est achevée à z ∼6 (Becker et al.
2001, Fan et al. 2002). Cependant le rôle des premières galaxies au cours de cette
période est encore sujet à débat (se reporter au chapitre 7 pour une discussion
détaillée).

1.3.6 État de l’art en 2009

L’étude des galaxies à très grand redshift (au delà de z ∼6.5), comme nous le
verrons dans le dernier paragraphe de ce chapitre, et en particulier des premières
galaxies est un domaine de très forte compétition internationale. Au début de ce
travail de thèse, seule une dizaine de sources à z >6.5 avaient été confirmées par des
observations spectroscopiques. L’évolution des galaxies, décrite par la fonction de
luminosité (se reporter au chapitre 6 pour plus de détails), était alors grossièrement
bien contrainte jusqu’à z ∼5. Au delà, et compte-tenu du faible nombre d’objets
observés d’une part et confirmés spectroscopiquement d’autre part, les conclusions
restaient à confirmer (figure 1.16). L’objet le plus lointain confirmé par spectroscopie
et admis par l’ensemble de la communauté scientifique en 2009 est un sursaut γ à
z ∼8.2 (Tanvir et al., 2009), détrônant ainsi l’objet de Iye et al. (2006) à z ∼ 6.96.
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Figure 1.16 – Evolution de la fonction de luminosité établie en UV au début de
cette étude entre z ∼4 et 7. Les densités numériques sont déduites des données du
Hubble Ultra Deep Field, les courbes représentent le meilleur ajustement, avec une
fonction de Schechter (Schechter, 1976), des fonctions de luminosités à z ∼4 (bleu),
5 (vert), 6 (rouge) et 7 (violet). Les limites supérieures représentent l’absence d’objet
à z ∼8. D’après Bouwens et al. (2008)

1.4 Stratégie observationnelle

L’objectif principal de ce travail de thèse est de contraindre l’évolution des ga-
laxies pendant le premier milliard d’années de l’histoire de l’Univers. Pour cela,
nous avons mis en place un programme d’observations mixtes (champ vide et champ
d’amas) permettant de quantifier l’abondance des galaxies au delà de z ∼5. En
pratique, nous pourrons détecter des galaxies jusqu’à z ∼9. Pour quantifier cette
évolution, nous calculerons des fonctions de luminosité (cf. chapitre 6) et des densi-
tés de formation stellaire (cf. chapitre 7) dans les volumes d’Univers concernés. Dans
la dernière partie de ce chapitre, nous allons exposer la stratégie observationnelle
que nous avons mis en place tout au long de ce travail de thèse, puis nous com-
parerons ce que nous pouvons attendre de ce travail avec les autres grands relevés
internationaux.

1.4.1 Notre stratégie

Les deux techniques d’investigation mises en oeuvre par notre équipe, mais aussi
par d’autres groupes, sont l’utilisation d’amas de galaxies comme télescopes gravi-
tationnels et l’observation d’un grand champ vide. Une étude récente (Maizy et al.,
2010) a montré que compte-tenu de la faible surface effective explorée lors d’un re-
levé en champ lentillé, la contrainte de la partie brillante de la fonction de luminosité
était plus efficace dans le cas d’un grand champ vide. En revanche, compte-tenu de
l’amplification de la lumière entrainée par la présence d’une forte masse entre la
source et l’observateur (se reporter au paragraphe suivant pour plus de détails), les
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Figure 1.17 – Comparaison entre le nombre de sources attendu dans un champ len-
tillé (trait plein) et dans un champ vide (trait pointillé) pour 3 hypothèses différentes
sur la fonction de luminosité (rouge et bleu : non-évolution de la FdL au-delà de z ∼6,
noir : évolution publiée dans Bouwens et al. (2008)) . La profondeur (mH(1σ)=25.5),
la taille (6’×6’) et l’intervalle en redshift considéré (∆z=1) sont identiques pour les
deux champs de vue. D’après Maizy et al. (2010)

champs lentillés sont plus efficaces pour contraindre la partie faible de la fonction de
luminosité. La figure 1.17 tirée de l’article précédent, présente une comparaison entre
le nombre d’objets attendu en champ vide et en champ lentillé pour un champ de
vue de même dimension pour 3 hypothèses différentes sur la fonction de luminosité.
On remarque comme attendu que le nombre d’objets pour un même champ de vue et
un même redshift est supérieur dans le champ lentillé. Pour contraindre au mieux la
fonction de luminosité des premières galaxies, nous combinerons donc deux champs
de vue différents : un champ lentillé (autour de l’amas de galaxies d’Abell 2667) et
un grand champ vide (le Wircam Ultra Deep Survey, WUDS).

La plupart des études récentes visant à sonder l’Univers à très grand redshift
s’imposaient une coupure aux fortes luminosités pour limiter la contamination de
leur échantillon par des sources brillantes à plus bas-redshift. Mais cette condition
implique de faire abstraction de la partie brillante de la fonction de luminosité.
Afin de contraindre la densité numérique de galaxies dans toutes les gammes de
luminosités d’une part et pour réaliser un suivi spectroscopique de nos meilleurs
candidats d’autre part, nos critères de sélection d’objets à grand redshift ne devront
comporter aucune coupure en luminosité a priori.

Le suivi spectroscopique des candidats à très grand redshift permet d’apporter
deux types d’informations supplémentaires sur la source : la confirmation de son
redshift et des informations plus précises sur ses propriétés physiques. Ainsi seul
un suivi spectroscopique sur un grand échantillon d’objets peut nous permettre de
déterminer les principales propriétés physiques des premières galaxies, comme par
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exemple leur métallicité (à partir des raies d’émissions observées) et en déduire le
type de population stellaire qu’elles abritent, la quantité de poussière (avec la dé-
termination de la pente de la partie UV du spectre), le taux de formation d’étoiles,
etc... Bien que cette partie spectroscopique de l’étude ait été envisagée, nous n’avons
malheureusement pas obtenu suffisamment de temps de télescope, avant la fin de ce
travail de thèse, pour explorer plus en détails les propriétés physiques des premières
galaxies. Des observations spectroscopiques détaillées des candidats dégagés du re-
levé WUDS sont d’ores et déjà programmées sur le spectrographe multi-objet EMIR
sensible en proche infra-rouge (Balcells et al., 2000), afin de dresser un premier bilan
des propriétés physiques des galaxies à très grand redshift.

1.4.2 État des lieux en 2009 des relevés multi-longueurs destinés à
détecter les premières galaxies

En 2009, c’est-à-dire au début de cette étude, le principal relevé photométrique
multi-longueurs d’ondes était le Hubble Ultra Deep Field (HUDF) acquis avec les
caméras ACS (pour Advanced Camera for Surveys) et WFC3 (pour Wide Field Ca-
mera) du télescope spatial Hubble (Beckwith et al., 2006). Il est composé de 6 filtres :
B435, V606, i775, z850, J110 et H160. La surface explorée pour la recherche des sources
à très grand redshift est de 5.8 arcmin2 (correspondant à la surface du champ de vue
des images J et H). La profondeur à 5σ atteinte dans chaque filtre varie de 30.2 mag
en B à 27.1 mag en H (systeme AB, se reporter à l’Annexe 2), ce qui en fait à ce jour
le relevé le plus profond dédié à la recherche des premières galaxies. La grande pro-
fondeur de ce relevé photométrique fait de lui le relevé le plus efficace pour détecter
des sources faibles, et ainsi contraindre la partie faible de la fonction de luminosité.
En revanche son petit champ de vue (∼6 arcmin2) ne lui permet pas d’explorer
la partie brillante de la fonction de luminosité. De plus, il est important de noter,
que les sources détectées sont en général trop faibles pour un suivi spectroscopique
efficace.

Un autre champ vide, moins profond que le HUDF, le Great Observatories Ori-
gins Deep Survey (GOODS, Grogin et al. 2011) combine des données de plusieurs
instruments : Spitzer, Hubble Space Telescope, Chandra, Herschel et XMM-Newton.
Le champ de vue des données B, v, I et z est de 324 arcmin2, celui des images J et
K de 131 arcmin2. La profondeur à 5σ des images visibles et proche infra-rouge varie
de 28.6 mag en bande V à 24.5 mag en bande K. La grande surface couverte par
les données GOODS le rend particulièrement efficace dans la recherche des sources
brillantes à grand redshift. En revanche compte-tenu des profondeurs des images, il
sera moins efficace pour la recherche des sources faibles. De plus l’absence de données
en bande Y et H rend difficile l’estimation de redshifts photométriques de qualité
dans les domaines explorés ce qui augmente le risque d’avoir des contaminants.

Les deux projets que nous développerons tout au long de ce travail de thèse sont
d’une part l’étude de l’amas de galaxies Abell 2667 et l’étude du champ vide WUDS.
L’étude d’Abell 2667 constitue la première partie d’analyse de notre relevé en champ
lentillé composé de 10 amas et conçu pour contraindre la totalité de la fonction de
luminosité. En effet, chaque image de notre relevé combinera un régime de champ
lentillé (∼9 arcmin2 visant à détecter les sources faibles à très grand redshift) et un
régime de champ vide (∼40 arcmin2 visant à détecter les sources brillantes à très
grand redshift). Cet avantage nous est offert par le grand champ de vue (7’×7’) des
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instruments au sol que nous avons utilisé (HAWK-I et FORS2/VLT-ESO), et fait de
ce projet, un relevé unique dans l’étude complète de la fonction de luminosité à très
grand redshift. Le relevé WUDS est, quant à lui, le plus grand relevé photométrique
déjà complété, dédié à l’étude des premières galaxies, et devrait sans aucun doute
contraindre la partie brillante de la fonction de luminosité. La figure 1.18 compare
nos deux relevés avec les 3 principaux relevés disponibles en 2009. On remarque
que ces deux études combinées étaient censées apporter une contribution importante
sur la connaissance de la partie brillante de la fonction de luminosité et que l’étude
d’A2667 devrait également contribuer à contraindre la partie faible. Le paysage a

Figure 1.18 – Comparaison des domaines explorés par les différents relevés multi-
longueurs d’ondes disponibles en 2009 avec les deux champs de vue que nous étudie-
rons tout au long de ce travail de thèse.

quelque peu évolué au cours de cette thèse. Nous reviendrons plus en détails sur la
discussion et la comparaison avec la litterature dans le chapitre 7.
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Figure 2.1 – Image composite de l’amas d’A2667 réalisée à partir des images I, Y
et Ks utilisées au cours de cette étude. Le champ de vue est d’environ ∼7’×7’.

La première partie de ce travail de thèse a consisté à rechercher des sources à très
grand décalage spectral sur des images obtenues à l’aide du Very Large Telescope
de l’ESO en tirant profit de l’amplification de la lumière des sources d’arrière-plan
dûe à la masse de l’amas (cf. 1.8). Dans une première partie, nous présenterons les
données acquises sur les instruments du Mont Paranal puis la méthode de sélection
et les outils utilisés. Nous détaillerons ensuite l’échantillon d’objets retenus à l’issue
de cette sélection photométrique.

2.1 Les données photométriques

2.1.1 L’amas d’Abell 2667

L’amas de galaxies d’Abell 2667 est observable depuis l’hémisphère sud et est
situé au niveau de la constellation du Sculpteur (α=23h51mn47.1s et δ=-26˚00’
18”). C’est un des amas les plus massifs connus à ce jour, et est donc de ce fait
un excellent amplificateur de la lumière émise par des sources situées en arrière
plan. Son décalage spectral est mesuré à z=0.233 (soit une distance comobile de 927
Mpc). C’est un des amas les plus lumineux dans le domaine des rayons X. Toutes
ces propriétés lui ont permis d’être au centre de plusieurs études, parmi lesquelles on
peut citer Covone et al. (2006a), Cortese et al. (2007) ou encore BravoAlfaro et al.
(2007)
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2.1.2 Les instruments

FORS 2

FORS2 1 (pour FOcal Reducer and low dispersion Spectrograph) est un spectro-
imageur observant principalement entre le proche Ultra-violet et le visible (de 330
à 1100 nm, Appenzeller et al. 1998). Il est installé au foyer Cassegrain du télescope
UT1 de l’ESO au Mont Paranal depuis le 29 octobre 1999. Il propose 10 modes
de fonctionnement allant de l’imageur classique jusqu’au mode spectropolarimètre
multi-objet. Le champ de vue de l’instrument est de 6.8’×6.8’ avec la résolution
standard (4.25’×4.25’ en haute résolution) et l’échelle spatiale est de 0.25”/pixel
(allant jusqu’à 0.125”/pixel en haute résolution).

HAWK-I

HAWK-I 2 est un imageur à grand champ observant principalement aux longueurs
d’onde proche infra-rouge (entre 0.85 et 2.5 µm, Pirard et al. 2004, Casali et al.
2006). Il a été installé en août 2007 au foyer du télescope UT4. L’instrument est
composé de 4 détecteurs séparés par une croix de 15”, le champ de vue résultant
est de 7.5’×7.5’ et l’échelle spatiale de l’instrument est de 0.106”/pixel. Afin de tirer

Figure 2.2 – Les 4 coupoles du Mont Paranal au Chili avec de gauche à droite
UT1(FORS2) à UT4(HAWK-I)

profit au maximum du grand champ de vue de l’instrument et ainsi combiner les
deux régimes d’étude (champ lentillé et champ vide), nous avons placé l’amas de
galaxie au centre d’un des quatre quadrants (en haut à droite, figure 2.1). Ainsi
dans l’environnement proche de l’amas, l’amplification sera forte et notre étude se
comparera à l’étude d’un champ lentillé, alors que les zones les plus éloignées de
l’amas se comporteront comme un champ vide.

2.1.3 Approche multi-longueur d’onde

Les objets que nous voulons détecter ont un spectre très décalé vers les grandes
longueurs d’ondes ; ils ne doivent donc pas être détectés dans le domaine visible.
Cette contrainte nous impose d’avoir des observations très profondes (m ∼ 27, 5σ)
dans cet intervalle de longueur d’onde, ce qui se traduit par un long temps de pose.

1. http ://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/fors/overview.html#fors2
2. http ://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/hawki/
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Filtres λcentre FWHM texp seeing ZP Dates
[nm] [nm] [ks] ” [mag]

IBESS 768 138.0 13.0 0.47 34.11 3/10/2008
zGunn 910 130.5 13.2 0.91 32.88 6/10/2008
Y 1021 101 8.6 0.61 31.01 6/10/2008
J 1258 154 9.2 0.64 30.11 5/10/2008
H 1620 289 25.3 0.46 30.76 6/10/2008
Ks 2146 324 11.0 0.47 30.56 6/10/2008

Table 2.1 – Caractéristiques des images utilisées

Chaque instrument du VLT dispose d’un Calculateur de temps d’exposition en ligne
sur le site de l’ESO 3. Nos observations ont été programmées de manière à atteindre
la profondeur requise dans chaque filtre (voir section suivante).

Notre groupe a obtenu 7h30 sur l’instrument FORS2 et 16h sur l’imageur HAWK-
I au cours de la période 82 (082.A-0163, PI : R. Pelló). Les 6 filtres utilisés au cours de
cette étude sont présentés dans le tableau 2.1. Les filtres visibles I et z proviennent de
l’instrument FORS2 alors que les images Y,J,H et Ks ont été acquises avec HAWK-I.
La couverture du spectre électromagnétique des filtres I,z,Y,J,H et Ks est présentée
sur la figure 2.3

Figure 2.3 – Couverture en longueur d’onde et transmission des filtres I, z (FORS2)
et Y, J,H,Ks (HAWK-I).

3. http ://www.eso.org/observing/etc
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2.1.4 Données complémentaires

Le Télescope Spatial Hubble

Lancé le 24 Avril 1990, Hubble est un télescope de type Cassegrain dont le mi-
roir mesure 2.4m de diamètre avec 57.6m de focale. Son domaine d’étude couvre
les longueurs d’onde de l’ultraviolet au proche infra-rouge. En complément de nos
propres données, nous avons utilisé une image acquise avec la caméra ACS dans le
filtre F850LP, notée z850, en octobre 2001 autour de l’amas d’Abell 2667. Toutefois,
il faut noter que compte tenu du champ de vue des images Hubble cette image ne
couvre que la partie centrale de l’amas.

Figure 2.4 – Le télescope spatial Hubble, projet conjoint de l’ESA et de la NASA
lancé en 1990

Le Télescope Spatial Spitzer

Le télescope spatial Spitzer est un satellite américain lancé en août 2003 dont le
but est d’observer le rayonnement infra-rouge émis entre 3 et 160 µm. Le miroir est
en béryllium et mesure 85cm de diamètre. Il est doté de 3 instruments, 2 imageurs
(IRAC et MIPS) observant entre 3.6 et 160 µm et un spectrographe (IRS) couvrant
les longueurs d’ondes allant de 5 à 38 µm. L’amas d’Abell 2667 a été observé à
plusieurs reprises par ce télescope avec IRAC à 3.6, 4.5, 5.8 et 8.0 µm et MIPS à
24 µm dans le cadre d’un relevé d’amas avec le temps garanti (PI : G. Rieke) puis
d’un projet en temps ouvert (PI : E. Egami). Les images ont été réduites dans un
premier temps comme décrit dans Egami et al. (2006) et nous avons procédé à une
nouvelle réduction en 2012 avec un nouveau logiciel (voir chapitre 4). La mesure des
magnitudes à partir d’images IRAC doit prendre en compte la perte de flux induite
par l’utilisation d’une ouverture de diamètre donné. Pour cela, on appliquera une
correction en fonction du diamètre de l’ouverture dans laquelle le flux est mesuré,
tel que décrit dans Reach et al. (2005).
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Figure 2.5 – Le télescope spatial américain Spitzer lancé en 2003 pour observer le
rayonnement infra-rouge.

2.1.5 Propriétés des images

L’ESO fournit à l’observateur les données brutes des observations ainsi qu’un
jeu de données pré-réduites. En fonction du domaine de recherche considéré et afin
d’exploiter au maximum les capacités des instruments du Mont Paranal, il est néces-
saire d’établir sa propre chaine de réduction de données. C’est à partir des données
réduites que nous rechercherons ensuite les galaxies lointaines. On comprend alors
toute l’importance de ce processus.

Réduction des données photométriques

Pour toute réduction de données astronomiques, la chaine de réduction doit com-
porter au minimum les étapes suivantes :

– Une soustraction du bias qui correspond à l’élimination du bruit dû à l’élec-
tronique du capteur CCD.

– Une correction du flat qui correspond à la différence de sensibilité pixel à
pixel. Cette correction est multiplicative.

– Une soustraction du ciel où l’émission de l’atmosphère est éliminée.
– Une soustraction du dark qui permet d’éliminer les charges thermiques accu-
mulées pendant la pose et qui ne sont pas la signature d’un objet astronomique.

– Une calibration photométrique permettant de transformer les charges dé-
tectées en unités physiques (magnitudes, densités de flux).

– Une correction photométrique destinée à ramener toutes les images indivi-
duelles au même référentiel de telle sorte que le flux mesuré sur des objets de
référence soit le même sur chaque pose individuelle.

Dans le cas des images que nous avons utilisé pour cette étude, nous avons soustrait
le ciel en deux étapes (Richard et al., 2006). Au cours de la première étape, chaque
image est corrigée du fond de ciel en utilisant un modèle de ciel déduit d’un groupe
de poses adjacentes. Le décalage de position entre les différentes images est ensuite
corrigé à partir d’étoiles de référence dont la position est parfaitement connue. Les
sources brillantes sont repérées pour créer un masque afin d’éliminer les pixels ap-
partenant aux sources dans l’estimation du fond de ciel. La seconde étape consiste
à soustraire une seconde fois le fond de ciel en utilisant le masque d’objets précé-
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dant. Le principal avantage de cette soustraction du fond de ciel en deux étapes est
l’augmentation de la qualité de l’image à proximité du halo des galaxies brillantes.

Le seeing

Par définition, le seeing d’une image correspond à la largeur à mi-hauteur de la
fonction d’étalement d’un point, autrement dit il exprime la largeur sous laquelle
est vue, sur l’image, une source ponctuelle. Il reflète l’importance de la turbulence
de l’air au moment de l’observation et la qualité de l’atmosphère. La différence
de température entre l’intérieur et l’extérieur de la coupole est à l’origine de la
dégradation de qualité au niveau de l’observatoire.

En pratique, on peut mesurer le seeing à partir du logiciel de traitement d’image
IRAF et de sa procédure psfmeasure. Cette dernière va, pour une série d’étoiles
donnée, ajuster l’image de l’étoile avec une gaussienne et calculer la largeur à mi-
hauteur. La moyenne des largeurs à mi-hauteur mesurées donnera le seeing de l’image.
Cependant, ce paramètre n’est pas constant sur tout le champ et varie légèrement en
fonction de la position sur l’image. Ainsi il est indispensable de mesurer le seeing sur
un grand nombre d’étoiles réparties sur tout le champ de vue. Dans notre programme
de réduction de données, nous n’avons pas cherché à corriger cet effet. Les images
finales dans les différents filtres seront dégradées au même seeing avant de procéder
à des mesures de couleur, ceci afin de garantir que la distribution spectrale d’énergie
(SED par la suite) est calculée sur la même région physique dans tous les filtres.
Pour dégrader au même seeing les images étudiées, nous allons utiliser un produit
de convolution entre la PSF de l’image de départ, σd, et une gaussienne de largeur
σg. Le produit de convolution est donnée par :

N exp (ασ2
d)×N exp (ασ2

g) = N exp (ασ2
f ) (2.1)

alors la largeur de la gaussienne à appliquer est donnée par :

σg =
√
σ2
f − σ2

d (2.2)

Cette opération peut se faire à l’aide du logiciel de traitement d’image astronomique
IRAF et de sa fonction gauss.

Le Zero Point

Une information importante, dont nous aurons besoin, est le Zero Point des
magnitudes (noté ZP ), qui peut-être considéré comme la référence des magnitudes
pour une image donnée. Il est déterminé à partir des étoiles de référence. On l’ajustera
finement ensuite filtre à filtre en utilisant les galaxies elliptiques comme des objets
standard secondaires. On mesure la magnitude des galaxies elliptiques de l’amas dans
deux filtres : un pour lequel le Zero Point des magnitudes est supposé connu (filtre i)
et l’autre pour lequel il reste à déterminer (filtre j). Pour effectuer les mesures dans
le filtre j, on fixe son ZP à la valeur canonique initiale. A l’aide de l’équation 25,
on en déduit le flux émis par la galaxie dans les deux filtres i et j, et connaissant,
d’après les modèles de SED de ces objets, la valeur que doit prendre mi-mj , on en
déduit la valeur du point zero des magnitudes dans le filtre j à l’aide de :

mi −mj = −2.5 log(fi) + ZPi + 2.5 log(fj)− ZPj (2.3)
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Une bonne détermination du ZP de chaque image est indispensable pour connaitre
avec précision les couleurs des objets étudiés, ce qui, comme nous le verrons par la
suite, est une des caractéristiques que nous utiliserons pour repérer les premières
galaxies.

La profondeur des images

La profondeur d’une image représente la magnitude maximale que l’on peut at-
teindre dans un filtre (on parle aussi de magnitude limite). Elle dépend de la qualité
du ciel au moment de l’observation (autrement dit du seeing et de la transmission
atmosphérique) mais aussi et surtout du temps de pose. Nous avons adopté la même
définition que Labbé et al. (2003) selon laquelle la profondeur à 1σ d’une image me-
surée dans une ouverture fixée, c’est à dire la magnitude qu’ont les sources avec un
rapport signal (S) sur bruit (N pour noise en anglais) de 1, est donnée par :

mlim = ZP − 2.5 log(σ∅) (2.4)

avec
σ∅ = Npixelsσpp = σpp

√
π
∅
2

1
ps

(2.5)

où σpp est le bruit pixel à pixel de l’image, ∅ le diamètre de l’ouverture dans laquelle
les magnitudes sont mesurées et ps l’échelle spatiale de l’image. On parle aussi de
profondeur à 5σ (c.-à-d. S/N∼5) quand l’argument du logarithme est 5σ∅

Comme le montrent les relations précédentes, la profondeur d’une image se dé-
termine à partir de la mesure du bruit pixel-à-pixel de l’image. En première approxi-
mation, le bruit pixel-à-pixel peut être considéré comme la valeur moyenne du bruit
mesuré dans une zone « propre » de cette image (c’est-à-dire où le temps de pose
est de 100% et où il n’y a pas d’objets parasites). Le logiciel IRAF et sa fonction
imstatistics permet d’évaluer ce bruit. Une autre méthode, plus pertinente, consiste
à utiliser des simulations Monté-Carlo. Pour cela, on mesure le bruit pixel à pixel
dans 50 000 ouvertures de même diamètre ne se chevauchant pas. La moyenne des
bruits pixel-à-pixel mesurés dans ces 50 000 ouvertures, est une estimation plus pré-
cise, et donc la profondeur déduite de cette valeur sera plus réaliste. Il est toutefois
intéressant de noter que les écarts entre la méthode rapide et la méthode MC ne
sont pas très différents si la zone dans laquelle est faite la statistique est très propre
(cf Tab 2.2).

L’essentiel des objets qui nous intéressent étant compacts, nous avons choisi de
maximiser le rapport S/N pour ces objets. L’extraction et la mesure des magnitudes
se fera dans une ouverture d’environ 1,5 fois le seeing de référence (dans notre cas
0.9”×1.5=1.4”). C’est cette ouverture qui sera utilisée pour évaluer la non-détection
des sources, par exemple, sur les images visibles. De même, cette ouverture sera
utilisée lors des simulations de complétude de nos échantillons.

2.1.6 Carte d’amplification de l’amas

Le modèle de lentille de l’amas d’Abell 2667 a été réalisé pour la première fois
par Covone et al. (2006b) (figure 2.6). A partir de ce modèle, on peut alors construire
la carte d’amplification pour différents redshifts des sources lentillées en utilisant la



CHAPITRE 2. DERRIÈRE UN AMAS DE GALAXIES 51

Filtres σpp σ1.3′′ m(1σ) σpp m(1σ)

Y 1.18 12.74 28.08 1.33 28.10
J 0.89 9.62 27.52 0.95 27.57
H 1.20 13.01 27.97 1.50 27.73
Ks 1.70 18.37 27.17 1.53 27.41

Table 2.2 – Comparaison des profondeurs obtenues avec la méthode "rapide"
(gauche) et avec la méthode Monte Carlo (droite) dans des régions représentatives
des images.

nouvelle version du logiciel Lenstool 4 incluant une optimisation MCMC (Jullo et al.,
2007). Nous établirons une carte d’amplification pour des bins de redshift de ∆z=1,
compte-tenu que l’amplification évolue peu pour une position donnée entre deux
intervalles de redshift. Le volume comobile exploré à grand redshift devra également
prendre en compte ces cartes d’amplification (voir section 2.2).

2.1.7 Propriétés des catalogues

Avant de sélectionner les sources à grand redshift, il nous faut construire les cata-
logues photométriques contenant tous les objets présents sur l’image et caractériser
chacun d’entre eux, à l’aide de la SED. Pour cela, nous avons mesuré la magnitude
de chaque objet dans chacun des filtres utilisés tel que :

m = ZP − 2.5 log fν(erg.s−1cm−2.Hz−1) (2.6)

où fν est le flux mesuré sur l’image.
Alors l’erreur sur cette magnitude est donnée par :

dm = d(2.5 log fν) = 2.5
ln(10)

dfν
fν

(2.7)

où dfν est remplacée par σ∅ donné par l’équation 2.5.

Extraction des sources sur une image photométrique

Pour extraire les sources des images astronomiques, nous avons utilisé SExtrac-
tor (pour Source Extractor) présenté dans Bertin & Arnouts (1996). Ce logiciel
permet de détecter toutes les sources présentes sur une image (mode simple) ou
en commun sur deux images de même taille (mode double image). Dans ce dernier
cas, les objets sont détectés dans une image de référence et les magnitudes mesu-
rées dans l’image considérée. La taille minimale des objets détectés est contrainte
par les paramètres DETECT_THRESH (flux minimal pour la détection) et DE-
TECT_MINAREA (surface minimale en pixels dont le flux est supérieur au flux
minimum déclenchant la détection). La photométrie de chaque objet est mesu-
rée en prenant en compte le point zéro des magnitudes et le seeing de l’image
(MAG_ZEROPOINT et SEEING_FWHM). Cependant l’erreur donnée sur chaque

4. http ://projets.oamp.fr/projects/lenstool
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Figure 2.6 – Carte de masse de l’amas d’Abell 2667. Les lignes blanches représentent
les contours de même densité de masse projetée, la ligne rouge représente la ligne
critique au redshift du grand arc gravitationnel à z=1.0334. D’après Covone et al.
(2006b).



CHAPITRE 2. DERRIÈRE UN AMAS DE GALAXIES 53

Figure 2.7 – Différence de photométrie entre SExtractor et IRAF en fonction de la
magnitude mesurée par SExtractor

objet est sous-estimée par SExtractor car le fond de ciel est lissé lors du proces-
sus, ce qui diminue artificiellement la barre d’erreur. En effet la première étape de
fonctionnement de SExtractor consiste à évaluer le bruit moyen de l’image et de le
soustraire à chaque pixel. Pour estimer le biais photométrique induit par le logiciel,
nous avons mesuré avec SExtractor d’une part et avec le logiciel IRAF d’autre part
la photométrie de 50 000 sources détectées sur l’image H dans une ouverture de 1.3”
dans les deux cas (figure 2.7). On remarque que pour des objets brillants (m≤25)
les deux logiciels sont en très bon accord. Au delà de m≈25 en revanche, SExtractor
a tendance à sous-estimer la magnitude des objets, donnant ainsi des valeurs supé-
rieures à celles d’IRAF. Plusieurs raisons justifient cet effet, notamment l’inclusion
de pixels de bruit dans le signal extrait, c’est-à-dire quelques pixels répondant aux
critère de détection utilisées par le logiciel. Ainsi pour chaque mesure photométrique,
on vérifiera la cohérence des valeurs données par SExtractor avec celles données par
IRAF.

Propriétés des catalogues photométriques

Chaque catalogue construit à partir de l’image Y + J contient 43612 sources.
La répartition en magnitude des sources détectées est présentée sur la figure 2.8.
Cependant, à l’approche de la limite de détection de nos images, nous ne détectons
pas toutes les sources effectivement présentes : c’est le phénomène d’incomplétude. La
méthode de détermination de l’incomplétude d’une image est présentée brièvement
dans ce qui suit. Après avoir simulé des objets factices dans une zone propre des
images pour une large gamme de magnitude, on extrait ces objets avec SExtractor et
les mêmes critères d’extraction que dans le cas des catalogues dédiés à la recherche de
sources lointaines. Le rapport entre le nombre d’objets factices détecté et le nombre
réellement ajouté sur l’image nous donne la complétude de l’échantillon par intervalle
de magnitude. La figure 2.9 montre les complétudes de chacune des images utilisées
dans cette étude. On remarque que la complétude commence à diminuer à partir
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Figure 2.8 – Répartition en magnitude des sources présentes dans les catalogues
Y(haut-gauche), J(haut-droite), H(bas-gauche) et K(bas-droite).

de la profondeur à 5σ de l’image. Le tableau 2.3 présente l’ensemble des données
photométriques utilisées autour de l’amas d’Abell 2667.

2.2 Nombre de sources attendues
A partir des propriétés des images que nous allons utiliser, on peut estimer le

nombre de candidats à grand redshift que l’on s’attend à détecter sur nos images
autour de l’amas d’Abell 2667. Pour celà, on utilise la fonction de luminosité (cf cha-
pitre 6), notée Φ(M1500), et la surface effectivement sondée par cette étude. Compte-
tenu que notre champ de vue inclut un amas de galaxie, nous devons prendre en
compte l’effet d’amplification entrainée par la masse de l’amas, c’est-à-dire que la
surface explorée est plus petite dans un champ lentillé que dans un champ vide. Ainsi
on a :

Seff = Sobs
µ

(2.8)

où Seff est la surface réellement explorée, Sobs la surface observée et µ le facteur
d’amplification. En pratique, on répartit chaque pixel dans des intervalles d’amplifi-
cation et la surface réelle est donnée par :

Seff =
N∑
i=1

N i
pixel

< µ >i
(2.9)

ou < µ >i est l’amplification moyenne dans l’intervalle considéré, N i
pixel le nombre

de pixels dont le facteur d’amplification est inclus dans l’intervalle et N le nombre
d’intervalles considérés.
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Figure 2.9 – Complétude des images I,z,Y ,J , H et Ks utilisées autour de l’amas
d’Abell 2667.

Filtre λeff CAB texp pix m(3σ) m(50%) seeing
[nm] [mag] [ksec] [”] [mag] [mag] [”]

I 793 0.45 13.0 0.126 27.5 26.8 0.47
z1 920 0.54 12.7 0.126 26.1 25.7 0.91
z2 920 0.54 13.2 0.126 26.0 25.7 0.54
Y 1021 0.62 8.6 0.106 26.9 26.3 0.61
J 1260 0.95 9.2 0.106 26.3 25.7 0.64
H 1625 1.38 25.3 0.106 26.8 26.5 0.46
Ks 2152 1.86 11.0 0.106 25.9 25.8 0.47
z850 9106 0.54 8.8 0.05 27.3
3.6µm 3575 2.79 16.8 1.2 25.1
4.5µm 4528 3.25 17.4 1.2 25.2
5.8µm 5693 3.70 2.4 1.2 22.7
8.0µm 7958 4.37 2.4 1.2 22.8
24µm 23843 6.69 2.7 2.55 18.7

Table 2.3 – Propriétés photométriques des images utilisées au cours de cette étude.
Les magnitudes sont données dans le système (AB). Les données satellites sont por-
tées dans la deuxième moitié de tableau.
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Interval de Seff Nattendu Nattendu

Redshift arcmin2 Bouwens (2011) Beckwith et al. (2006)
6.5 - 7.5 36.05 0-3 5-10
7.5 - 8.5 36.01 ∼1 2-6
8.5 - 9.5 35.99 ≤1 5-10

Table 2.4 – Nombre de sources attendues par domaine de resdhift sondé ayant
m ≤ m(5σ) en considérant d’une part une fonction de luminosité évolutive (Bouwens
et al., 2011c) et une non-évolution au delà de z ∼4 (Steidel et al., 2003) (dans ce
cas, les paramètres de la fonction de luminosité n’incluaient pas de barres d’erreurs,
seule la contribution due à la statistique de Poisson est alors prise en compte)

On peut ensuite en déduire le volume exploré par cette étude, Vexp, et ainsi le
nombre de sources attendues :

Nsource =
∫ M2

M1
Φ(M)VexpdM (2.10)

où M1 ≈-∞ et M2 est la magnitude minimale imposée par nos critères de détection.
A partir de la carte d’amplification du champ de vue de HAWK-I et de la com-
mande imstat du logiciel IRAF, on calcule la surface effective sondée pour les trois
domaines de redshift étudiés. On utilise ensuite l’expression de la fonction de lumino-
sité évolutive donnée dans Bouwens et al. (2011c) et les incertitudes correspondantes
pour déterminer le nombre de sources attendues.

M?
UV = (−21.02± 0.09) + (0.33± 0.06)(z − 3.8)

Φ? = (1.14± 0.20)10(0.003±0.055)(z−3.8)

α = (−1.73± 0.05) + (−0.01± 0.04)(z − 3.8)

On intègre l’équation 2.10 à partir de la profondeur à 5σ de nos images, imposée
comme critère de détection. Les résultats sont portées dans le tableau 2.4. Pour
comparaison, nous avons également estimé le nombre de sources attendues si la
fonction de luminosité ne varie pas au delà de z ∼4, en utilisant la paramétrisation
proposée par Beckwith et al. (2006). On remarque que dans ce cas, le nombre d’objets
attendu à z ∼9 est supérieur à celui attendu à z ∼8. Cela s’explique par la différence
de profondeur à 5σ entre la bande J et la bande H. Les intervalles d’incertitudes
incluent les contributions dues à la variance cosmique et la statistique de Poisson.

2.3 Méthode de sélection photométrique

Nous avons montré au cours du chapitre précédent que les premières galaxies
présentaient une forte discontinuité dans leur spectre. Cette discontinuité est d’au-
tant plus décalée vers les grandes longueurs d’ondes que la galaxie est lointaine. La
méthode de sélection que nous utiliserons dépendra du type de galaxie que nous
voulons sélectionner, (dans cette étude des galaxies qui forment des étoiles) mais
également du domaine de redshift auquel se trouvent ces galaxies.
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2.3.1 La technique des drop-outs

La cassure de Lyman est située dans un spectre au repos à λ0=91.2nm, en raison
de l’expansion de l’Univers, cette longueur d’onde est décalée vers le rouge. Notre
objectif, au cours de ce travail de thèse, a été de sélectionner des objets dont le
décalage vers le rouge est z ≥6.5, et donc d’après la relation 1.14 des objets pour
lesquels la cassure de Lyman apparait à λobs ≥700 nm. En plus de cette cassure
dans la SED des premières galaxies, il faut aussi prendre en compte l’effet de la
forêt de Lyman, dues aux « absorbants » situés le long de la ligne de visée. L’opacité
de la forêt augmente avec le redshift des sources (Madau et al., 1996). Ainsi on
peut estimer pour chaque gamme de redshift sondé le filtre dans lequel « tombe »
l’émission Lyman α. Les objets à z ∼6.5 doivent donc apparaitre dans le filtre au delà
de z (Tab.2.1) et seront nommés par la suite les z-dropouts, et de la même manière
ceux apparaissant dans le filtre au delà de Y seront dits Y-dropouts, etc.

2.3.2 Les diagrammes couleur-couleur

Modèles d’évolution des galaxies

A partir de spectres de référence pour chaque type de galaxie, de la transmission
des filtres utilisés et des procédures adaptées du logiciel Hyperz (Bolzonella et al.,
2000), nous avons pu calculer les couleurs attendues pour les galaxies du relevé
en fonction du redshift. Nous avons utilisé comme référence, les spectres issus des
modèles de Bruzual & Charlot (2003) pour des galaxies elliptiques, irrégulières et
spirales, auxquels nous avons ajoutés des spectres de galaxie typiques de l’Univers
local (Coleman et al. 1980 - CWW -, Kinney et al. 1996). Nous avons aussi évalué
l’impact du rougissement, et pris en considération les atténuations dans la forêt de
Lyman, le tout en fonction du redshift.

Critères de couleur pour les galaxies à très grand redshift

Pour les galaxies à très grand décalage spectral, les z-dropouts (z ≥6.5), la raie
Lyman α sera observée à partir du filtre z. Le diagramme couleur-couleur à considé-
rer, car porteur du maximum d’information, sera alors z − Y en fonction de Y − J
(appelé diagramme zYJ). La figure 2.10 montre l’évolution en couleur de chaque type
de galaxies pour différents redshifts. On remarque alors que les galaxies à z ≥6.5 ont
des couleurs respectant les critères suivants, correspondant à une discontinuité forte
entre z et Y (objet dit « rouge » en z-Y ) alors que le continuum est très « bleu » en
Y -J , typique d’une galaxie à formation stellaire, soit :

mz −mY >0.7
mY −mJ <1.2

mz −mY >1.3(mY −mJ)+0.3

Ces critères de sélections impliquent une mesure des couleurs sur des images de
même qualité. Ce diagramme est donné à titre d’exemple. Une procédure similaire
est utilisée pour définir chaque intervalle de redshift.
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Figure 2.10 – Diagramme couleur-couleur utilisé pour sélectionner des objets à
z ≥6.5. L’évolution des galaxies elliptiques (rouge), irrégulières (vert), spirales bar-
rées (Sbc bleu foncé et Sbd bleu clair) est également portée sur ce graphique. L’in-
tervalle en redshift entre chaque point est de 0.1

2.4 Recherche des galaxies lointaines derrière l’amas A2667

2.4.1 Mesures des couleurs

Comme nous l’avons expliqué dans la section 2.3.2, les couleurs sont mesurées
à partir des images dégradées au seeing de l’image de plus mauvaise qualité. En
revanche, l’erreur associée à cette couleur doit être calculée à partir du bruit pixel à
pixel mesuré sur l’image originale (c’est-à-dire avant dégradation) ceci afin d’éviter
de diminuer artificiellement le bruit du fond de ciel lors du lissage. L’erreur sur la
mesure de la couleur mi −mj sera donc définit par :

∆(mi −mj) =
√
dm2

i + dm2
j (2.11)

où les erreurs sur les magnitudes sont obtenues d’après l’équation 2.7.

2.4.2 Sélection de sources à grand-z

Dans la section suivante, nous présenterons les échantillons d’objets retenus par
les différentes fenêtres de sélection autour de l’amas d’Abell 2667.

Sources J-dropout

Pour la sélection de sources à z ≥8.5, nous avons imposé une non-détection à
moins de 2σ dans les filtres I, z et Y , c’est-à-dire que la magnitude de nos objets
doit être supérieure à la profondeur à 2σ dans ces filtres. On impose également une
détection à au moins 5σ sur les images H et Ks, c’est-à-dire que l’erreur sur la
magnitude mesurée doit être inférieure à :

dm5σ = −2.5
ln(10)

σ∅
5σ∅

= 0.2 (2.12)
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Figure 2.11 – Diagramme couleur-couleur utilisé pour la recherche des sources J-
dropouts (z >8.5). L’évolution des différents modèles d’évolution des galaxies sont
portés sur le graphique avec la même échelle en couleur que sur la figure 2.10.

Figure 2.12 – Trombinoscope du candidat J-dropouts. Chaque image mesure 9”×
7.3”. La position de la source est repérée par un cercle de 2” de diamètre.

Il est important de noter que nous imposons une détection dans deux filtres consé-
cutifs afin de limiter la sélection de fausses détection. L’image de détection que nous
avons utilisé pour la recherche de ce type de source est la somme des images H et Ks
ce qui accroit la possibilité de détecter des sources faibles. Chaque catalogue ainsi
obtenu contient près de 5×104 objets parmi lesquels 175 sources répondent aux cri-
tères de non-détection. Nous avons ensuite appliqué à ce sous-échantillon, les critères
de couleurs suivants :

mJ -mH ≥0.76
mH -mKs ≤0.5

mJ -mH ≥ 1.3×(mH -mKs)+0.76

Une seule source répond à la fois aux critères de détections et de couleurs, cet objet
sera par la suite appelé J1. La figure 2.13 présente le candidat dans les différents
filtres utilisés au cours de ce relevé.

Echantillon d’objets type Y -dropouts

Les sources Y -dropouts (z ∼8.0) doivent être détectées à partir du filtre J , ainsi
nous avons imposé pour leur sélection une non-détection à moins de 2σ en I et z et
une détection à mieux que 5σ en J , H et Ks. La fenêtre de sélection en couleur est
définie par :

mY -mJ ≥ 0.8
mJ -mH ≤ 1.2

mY -mJ ≥ 1.25×(mJ -mH)+0.8
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Après inspection manuelle, on retient 8 candidats, nommés de Y 1 à Y 8, dont la
magnitude en bande H varie de 23.35 à 25.40 et l’amplification de 1.03 à 1.37. La
figure 2.13 présente les candidats dans les différents filtres utilisés au cours de ce
relevé. La photométrie de tous nos candidats est présentée dans le tableau 2.7.

Echantillon d’objets z-dropouts

Les sources ayant un redshift compris entre z ∼6.5 et z ∼7.5 émettent Lyα au
niveau des filtres Y et J , par conséquent l’image de détection utilisée sera la somme
de ces deux images. Les critères de détection/non-détection à imposer dans ce cas
sont les suivants :

mI ≥2σ
mY,J ≤5σ

On peut alors discuter de la fiabilité du critère de non-détection pour sélectionner
des sources réellement « dropouts » . En effet, la non-détection ne s’applique que
dans une seule image, la contamination par des objets à très bas redshift sera alors
très importante dans notre échantillon d’objet z−dropouts. Nous avons appliqué les
critères de couleurs définis par Capak et al. (2011) sur le millier de sources répondant
aux critères de détection/non-détection, afin de sélectionner les objets brillants à
grand redshift :

mJ ≤23.7
mz-mJ ≥1.5
mJ -mKs ≥0

mKs-m4.5µm ≥0

Une fois l’inspection manuelle terminée, une seule source subsiste dans notre échan-
tillon z−dropouts : Z1 par la suite. La figure 2.14 présente l’allure de cet objet dans
tous les filtres utilisés au cours de cette étude, et sa photométrie est donnée dans la
table 2.7.

2.5 Qualité des candidats sélectionnés
En première conclusion on remarque que nous avons sélectionné plus de candidats

que ce que nous attendions (voir paragraphe 2.2), ce qui signifie que notre échantillon
a probablement été contaminé par des sources à plus bas redshift. Dans ce qui suit,
nous allons tenter de quantifier la vraisemblance des candidats.

2.5.1 Détection dans les images Hubble et Spitzer
Un seul de nos candidats, J1, est détecté sur l’image Hubble en bande z alors qu’il

ne l’était pas sur l’image FORS2 prise aux mêmes longueurs d’ondes. Toutefois, la
magnitude mesurée (mHST

z =27.39±0.18) est en accord avec la limite de non-détection
de l’image FORS2 (mFORS2

z >27.2) et confirme le saut en magnitude observé dans
la SED.

Les images Spitzer ne couvrant pas totalement le champ de vue des instruments
HAWK-I et FORS2, toutes nos sources ne sont donc pas couvertes complètement
par ces données. De plus, la résolution des images Spitzer n’est pas suffisante pour
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Figure 2.13 – Trombinoscope des candidats Y-dropouts. Chaque image mesure 9”
× 7.3”. La position de chaque source est repérée par un cercle de 2” de diamètre,
sauf pour les données à 24µm où l’échelle est augmentée d’un facteur 2.



62 2.5. QUALITÉ DES CANDIDATS SÉLECTIONNÉS

Figure 2.14 – Trombinoscope du candidat z-dropout. Chaque image mesure 9” ×
7.3”. La position de la source est repérée par un cercle de 2” de diamètre.

extraire une photométrie de qualité dans un champ aussi dense (voir les différents
trombinoscopes). Seules 8 sources ont au moins une mesure supplémentaire, de qua-
lité suffisante, au delà de la bande Ks obtenue dans l’une des bandes de Spitzer.

2.5.2 Critères quantifiés de la vraisemblance des candidats

La qualité d’un candidat peut être définie selon trois critères : (1) le nombre de
contraintes photométriques sur la SED de l’objet, (2) l’environnement de la source
et (3) la luminosité des candidats. Nous avons défini un critère de qualité prenant en
compte les 3 points précédents (Qtot=QSED+Qenv+Qlum), plus le critère de qualité
sera élevé, plus la source sera considérée comme étant un bon candidat.

Les sources dont la SED est la moins bien contrainte ont une probabilité plus
élevée que les autres d’être des objets contaminants. Ainsi les sources ayant une
détection dans tous les filtres au delà du filtre Ks auront une valeur QSED= +3,
alors que celles pour lesquelles il n’y a pas de contrainte à λ ≥4.5µm auront une
valeur de QSED= +1.

La photométrie de nos objets peut également avoir été contaminée par des sources
proches, l’environnement de chaque source devra donc être pris en compte dans le
facteur de qualité. Ainsi un candidat ayant une source voisine à moins de 2” prendra
la valeur Qenv=+1 alors que celle n’ayant aucune source contaminante à moins de
3” aura pour valeur Qenv=+3.

Et enfin, compte-tenu du nombre de sources brillantes attendues dans notre
champ de vue, les sources ayant une très forte luminosité UV auront une probabi-
lité plus élevée d’être des objets contaminants. Ainsi les objets ayant une luminosité
émise à 1500Å , supérieure à 10L? (où L? est la valeur publiée dans Reddy & Steidel
2009 pour des sources à z ∼4) prendront pour valeur Qlum=+1, alors que les objets
dont la luminosité sera inférieure à 3L? prendront la valeur Qlum=+3.

Les différentes valeurs associées à chaque candidat sont portées dans le Tableau
2.5. On remarque d’une part qu’aucun objet ne répond parfaitement aux trois cri-
tères définis ci-dessus. De plus un groupe de trois candidats se détache du reste de
l’échantillon : Y3, Y7 et J1.

2.5.3 Méthode du χ2 optique

Le test du χ2 optique permet de distinguer les sources de notre échantillon qui
sont le plus en accord avec une non-détection en optique de celles dont la non-
détection est moins robuste. Ces derniers objets pourraient être par exemple des
sources à très faibles rapport S/N dans l’optique et par conséquent des contaminants.
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Candidats QDSE Qenv Qlum Qtot
z1 3 3 1 7
Y1 1 1 2 4
Y2 2 2 1 5
Y3 3 3 2 8
Y4 1 3 2 6
Y5 2 2 2 6
Y6 1 1 3 5
Y7 3 3 2 8
Y8 1 2 3 6
J1 3 3 2 8

Table 2.5 – Critères de qualités les sources sélectionnées dans le champ de vue de
l’amas d’A2667

Le χ2 optique, introduit par Bouwens et al. (2010), est défini par :

χ2
opt =

n∑
i=1

SGN(fi)
( fi
σi

)2
(2.13)

où fi est le flux mesuré dans le filtre i et σi l’erreur sur le flux, n est le nombre de filtres
utilisés par les critères de non-détection et SGN(fi)=-1 si fi <0 ou SGN(fi)=+1 si
fi >0.
Afin de déterminer les seuils à utiliser entre « bons » et « mauvais » candidats (non-
détection ou détection faible) nous avons simulé un échantillon de quelques centaines
de sources contaminantes, c’est-à-dire ayant comme magnitude la magnitude à 2σ
dans le filtre optique considéré. Pour cela, nous avons utilisé le logiciel IRAF et
sa commande mkobjects pour ajouter, à une zone propre de nos images, la liste
d’objets générée en prenant en compte via le paramètre radius le seeing des images.
La commande qphot d’IRAF nous permet de mesurer le flux dans une ouverture
dont le diamètre est de 1.5×seeing. Parallèlement nous avons mesuré le flux dans
ces mêmes ouvertures avant l’ajout d’objets factices. En comparant la distribution
de χ2

opt pour notre échantillon d’objets factices et notre échantillon de « vraies »
non-détection, on peut déterminer un χ2

opt limite, c’est-à-dire au-delà duquel nous
pouvons considérer que la source étudiée a une probabilité plus grande d’être une
source contaminante (Figure 2.15).

Dans les conditions d’observations d’Abell 2667, on montre que la valeur limite
permettant de garder toutes les non-détection et d’exclure au moins 80% des sources
contaminantes est de (χ2

opt)lim ∼ 2.3. Le tableau 2.6 présente la valeur du χ2
opt pour

chacun des candidats Y -dropouts et de la source J-dropout. On remarque que trois
objets (Y6, Y7 et J1) ont un χ2

opt très faible par rapport aux sources contaminantes.
En prenant en compte les résultats obtenus avec le critère de qualité défini précédem-
ment, on montre que J1, z1 et Y 7 apparaissent comme les trois meilleurs candidats
à grand redshift de notre échantillon, auxquels nous pouvons ajouter deux sources
Y 6 et Y 3.
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Figure 2.15 – Répartition du χ2
opt des sources Y-dropouts (rouge) comparée à celle

des sources factices (vert)

Candidats Filtres χ2
opt

optiques
z1 I et z -0.03
Y1 I et z 1.00
Y2 I et z 1.19
Y3 I et z 0.54
Y4 I et z 0.64
Y5 I et z 0.68
Y6 I et z 0.07
Y7 I et z 0.00
Y8 I et z 0.58
J1 I, z et Y -0.03

Table 2.6 – χ2
opt pour les sources sélectionnées
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2.6 Propriétés physiques des sources sélectionnées
A ce stade de notre étude nous ne disposons que d’informations photométriques

sur les sources sélectionnées. Pour estimer le redshift et quelques paramètres phy-
siques de nos candidats, nous allons comparer leur SED avec des spectres synthé-
tiques de galaxies.

2.6.1 SED-fitting avec Hyperz
Le logiciel Hyperz 5 est présenté dans Bolzonella et al. (2000). Il s’appuie sur la

méthode de « SED-fitting » pour estimer le redshift photométrique des sources ainsi
que la distribution de probabilité en redshift. Ce logiciel évalue les similitudes entre
la SED des sources sélectionnées et les spectres de référence en utilisant une méthode
du χ2 définit par :

χ2(z) =
N∑
i=1

[Fobs,i − b× Fsynt,i(z)
σi

]
(2.14)

où N est le nombre de filtres utilisés dans le relevé, Fobs,i est le flux mesuré dans le
filtre i, Fsynt,i(z) est le flux du spectre synthétique dans le même filtre i ramené au
redshift z, b est un facteur de normalisation et σi est l’erreur sur le flux observé dans
le filtre i.
Les paramètres physiques des candidats seront déduits du spectre synthétique pour
lequel le χ2 est minimal. Nous avons utilisé pour cette étude une version du logiciel
adaptée pour y inclure l’influence des raies d’émission. La bibliothèque de spectres
synthétiques que nous avons utilisé est constituée des spectres de starburst décrit
dans Kinney et al. (1996), ceux de galaxies de Coleman et al. (1980), des spectres
incluant l’évolution des étoiles et l’influence de la poussière générée par le logiciel
GRASIL (Silva et al., 1998), des spectres couvrant les longueurs d’ondes de l’ultra-
violet au domaine radio de Polletta et al. (2007) ainsi que les modèles d’évolution
synthétique de Bruzual & Charlot (2003) dans lesquels les raies d’émission ont été
ajoutées.

2.6.2 Redshifts photométriques

La synthèse du travail de SED-fitting est présentée dans le tableau 2.8. Comme
attendu, J1 est la source dont le redshift photométrique est le plus élevé (zphot=11.9).
Cependant compte tenu de l’incertitude sur le flux mesuré dans chaque filtre, le red-
shift photométrique ne peut-être définit précisément pour chaque source. Ainsi il
convient d’utiliser la distribution de probabilité en redshift, notée P (z), afin d’esti-
mer la fiabilité du zphot donné par le logiciel. Pour le candidat J-dropout, l’intervalle
de confiance à 1σ couvre le domaine de redshift allant de 9.6 à 12.0 (limite supé-
rieure de notre espace des paramètres). Toutes les autres sources sélectionnées autour
d’A2667 présentent un redshift photométrique et un intervalle de confiance à 1σ en
parfait accord avec ce qui était attendu. La figure 2.16 montre la distribution des
probabilités de redshift pour les sources les plus brillantes de cette étude.

5. Le logiciel est en libre accès : http ://webast.ast.obs-mip.fr/hyperz/
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Figure 2.16 – Distribution des probabilités de redshift pour les sources les plus
brillantes sélectionnées autour de A2667

On remarque que parmi les candidats sélectionnés certains ont une probabilité
non nulle d’être des contaminants à bas redshift, mais pour tous la solution à grand
redshift est la plus probable. On remarque également que 3 sources, z1, Y 3 et Y 5, sont
très mal ajustées par les spectres de référence inclus dans la bibliothèque (χ2 ≥10).
Nous avons également imposé à Hyperz de trouver une solution à bas redshift, z ≤4,
pour chacun de nos objets (Tab 2.8). Cependant le meilleur ajustement est systéma-
tiquement obtenu pour la solution à grand redshift avec un χ2 inférieur à celui de la
solution à bas redshift.

Afin de repérer les candidats les plus extrêmes, nous avons utilisé un « prior » en
luminosité au moment du calcul des redshifts photométriques. Ce prior en luminosité
est fonction du redshift et de la magnitude des sources (Benítez, 2000). Dans notre
cas, ce prior peut être assimilé à la distribution de probabilité de redshift d’une
source de magnitude m en s’appuyant sur la fonction de luminosité des galaxies en
bande B (Ilbert et al., 2005). Les nouvelles distributions de probabilité en redshift
obtenues en incluant cette coupure en luminosité sont données sur la figure 2.17.
On remarque que dans ce cas, 5 sources sont toujours en accord avec une solution à
grand redshift (Y 3, Y 4, Y 5, z1 et J1), alors que les autres objets semblent désormais
préférer la solution à bas redshift.

2.6.3 Influence des raies d’émission

La magnitude d’une source mesurée à travers des filtres étroits peut-être influen-
cée par la présence de raies d’émission aux longueurs d’ondes couvertes par le filtre.
Ainsi la SED déduite de mesures photométriques est d’autant plus modifiée que les
raies en émission sont importantes. Les propriétés physiques des objets déduites par
SED-fitting seront alors mal ajustées. Ce phénomène n’a été pris en compte que très
récemment en construisant un ensemble de spectres de référence incluant les raies
d’émission (Schaerer & de Barros (2010), Ono et al. (2010), Lidman et al. (2012)).
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Figure 2.17 – Distribution des probabilités de redshift pour les sources de l’échan-
tillon en utilisant un prior en luminosité

Schaerer & de Barros (2010) montrent qu’entre 60 et 70% des objets sont mieux ajus-
tés par des SED prenant en compte ces raies nébulaires, les objets restants semblent
être dépourvu de raies en émission. Ils ont montré, à partir de l’étude de plus de
1300 objets dont le redshift est compris entre z ∼3.3 et 6.0, que certains paramètres
comme l’âge, la masse, le taux de formation d’étoiles et l’atténuation par exemple,
pouvez varier significativement. Nous avons donc également utilisé des spectres in-
cluant les raies d’émission pour déterminer les paramètres de nos objets. Dans notre
cas, les variations restent mineures (se reporter à la table2.8).

2.6.4 Autres propriétés

Les autres propriétés physiques que nous pouvons déduire de ce travail sont : le
taux de formation stellaire, l’atténuation par la poussière et la luminosité émise à
1500 Å. Il est important de noter que dans le cas de l’étude d’un amas de galaxies,
le taux de formation stellaire et la luminosité émise à 1500 Å sont corrigées de
l’amplification.

Le rougissement par la poussière

La poussière présente au sein d’une galaxie va entrainer un rougissement de
son spectre (cf. 1.1.3), c’est-à-dire une augmentation de sa luminosité aux grandes
longueurs d’ondes. Hyperz déduit la quantité de poussière à partir du flux observé
et du flux déduit du spectre de référence tel que :

fobs = fint(λ)10−0.4Aλ (2.15)

où le rougissement Aλ est obtenu d’après :

Aλ = k(λ)AV
RV

(2.16)
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avec k(λ) est la courbe d’extinction et RV une constante dépendant du modèle
d’extinction utilisé (Calzetti et al., 2000).
Le tableau 2.8 montre que 3 objets (Z1, Y8 et J1) ont une SED compatible avec
celle d’un objet à grand redshift très peu modifiée par la poussière. En revanche 3
autres candidats (Y1,Y2 et Y5) requièrent une forte atténuation par la poussière
pour décrire correctement un objet à grand redshift. Des études récentes (Bouwens
et al. (2011b) et Cucciati et al. (2012) par exemple) ont montré que l’atténuation
du flux UV par la poussière diminue avec le redshift à partir de ∼2, et qu’au delà
de z ∼7, le rougissement pouvait être considéré comme nul. En tenant compte de ce
critère, certains objets sélectionnées derrière l’amas d’Abell 2667 semblent être de ce
point de vue des contaminants à plus bas redshift.

La luminosité à 1500Å

D’après le redshift photométrique déduit du meilleur ajustement, il est possible
de déterminer le flux observé correspondant au flux émis à 1500Å , tel que :

f1500 = (1 + zphot)× fobs (2.17)

Et ainsi en déduire la luminosité émise à 1500Å tel que :

L1500 = (1 + z)× 4π ×D2
L × f1500 (2.18)

Le taux de formation stellaire

Le taux de formation stellaire (SFR, pour Star Formation Rate en anglais) est
fortement corrélé à la luminosité émise à 1500Å (Kennicutt (1998a), Madau et al.
(1998)) si on considère une Fonction Initiale de Masse de Salpeter (Salpeter, 1955)
et des étoiles de métallicité solaires, alors la relation devient :

SFR(M�.an−1) = 1.4× 10−28 × L1500 (2.19)

Le tableau 2.8 présente le taux de formation stellaire des candidats J− et Y−dropouts.
Tous nos candidats présentent un fort taux de formation d’étoiles, certains (Y 1 à
Y 5) ont des taux très élevés (SFR>100M�.an−1) ce qui n’a encore jamais été observé
pour des objets de ce type. Y 6 et Y 8 ont des valeurs de SFR assez proches de ce qui
est observé à ce domaine de redshift.

2.7 Bilan
A l’issu de cette étude, nous pouvons mettre en avant un groupe de 5 sources

parmi les 10 sélectionnées au départ qui semblent plus vraissemblables à grand red-
shift : J1, Y 3, Y 6, Y 7 et z1. A celles-ci peuvent être ajouté Y 4 et Y 5 qui apparaissent
comme de bons candidats en utilisant un prior en luminosité. Tous semblent préférer
la solution à grand redshift au regard de la valeur du χ2 associé à l’ajustement à
grand et bas redshift. La masse stellaire de ces objets est de 1010-1011M�, faisant
d’eux des objets très massifs s’ils sont vraiment à grand redshift, mais aussi au regard
des résultats de Schaerer & de Barros (2010) pour d’autres candidats trouvés dans
la littérature. De même, l’atténuation par la poussière dans ces objets semble relati-
vement élevée pour des objets à grand redshift (AFUV ∼0.0-1.8 mag, Cucciati et al.
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2012). Toutefois, il est important de garder à l’esprit que ces objets appartiennent
aux sources z-,Y− et J− dropouts les plus brillantes observées à ce jour, et que par
conséquent leurs propriétés physiques peuvent être différentes de celles des sources
faibles (c’est-à-dire de la majorité des sources étudiées à grand redshift). Cette étude
à été publiée dans Laporte et al. (2011) portée en Annexe 3. On trouvera dans cet
article une discussion complète sur les propriétés physiques de ces sources comparées
aux autres échantillons dans la littérature.

La confirmation spectroscopique du redshift de ces sources apparait alors indis-
pensable pour confirmer les propriétés de ces objets brillants à grands redshift. On
peut noter également que d’autres travaux visant à étudier les objets brillants à très
grand redshift ont montré par la suite une sur-densité d’objets brillants à z ∼8 (on
peut citer par exemple Hall et al. 2012, Yan et al. 2011b et Yan et al. 2011a).
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Observations sub-millimétriques
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Dans le chapitre 2, nous avons sélectionné 10 sources répondant parfaitement aux
critères de sélection d’objets à très grand redshift. Cependant, d’après l’évolution de
la fonction de luminosité déduite d’études récentes (Bouwens et al., 2011c), nous
avons pu montrer que nous avions trouvé entre 2 et 4 fois plus de sources que ce
qui est observé, suggérant un taux de contamination de notre échantillon d’au moins
50%. Afin de distinguer les bons candidats des contaminants deux solutions s’offrent à
nous : des observations spectroscopiques et l’ajout de contraintes à d’autres longueurs
d’ondes. Dans ce chapitre nous nous intéresserons à l’ajout de contraintes dans l’infra-
rouge lointain et le domaine sub-millimétrique.

3.1 Les observatoires IR lointain/sub-millimétrique

3.1.1 Le télescope spatial Herschel

Herschel (fig.3.1) est une mission de l’Agence Spatiale Européenne lancée le
14 Mai 2009 et placée au point de Lagrange L2 du système Terre-Soleil (soit à 1.5
millions de kilomètres de la Terre). Son miroir de 3.5m (le plus grand diamètre de
miroir dans l’espace) fait de lui le plus grand télescope spatial dédié à l’observation
dans l’infra-rouge. Ses principaux domaines d’investigations sont entre autre la for-
mation et l’évolution des galaxies, la formation des étoiles et leur relation avec le
milieu interstellaire et l’étude de la Voie Lactée. Il est doté de 3 instruments :

1. HIFI (pour Heterodyne Instrument for the Far Infrared) un spectromètre he-
terodine haute résolution

2. PACS (pour Photodetector Array Camera and Spectrometer) un imageur et
spectromètre échelle de moyenne résolution

3. SPIRE (pour Spectral and Photometric Imaging REceiver) un imageur et un
spectromètre à transformé de Fourier

Sa mission scientifique devrait s’achever d’ici fin 2012 (ou début 2013), c’est-à-dire
au moment où la quantité d’hélium liquide aura été complètement consommée pour
refroidir les instruments (quantité au lancement : 2000L d’hélium).

L’instrument PACS

PACS combine deux modes d’observations : le mode imageur qui permet d’ac-
quérir des données dans deux bandes différentes et le mode spectroscopique utilisant
un champ de vue de 50”×50”. Le mode spectroscopique n’ayant pas été utilisé au
cours de cette étude, nous limiterons la description de l’instrument PACS à son mode
imageur.

L’imageur permet d’observer simultanément avec deux filtres différents un même
champ de vue. A chaque acquisition, les longueurs d’ondes allant de 125 à 210 µm
(filtre nommé 160µm par la suite) sont observées, et constituent le premier filtre.
Le second filtre est, quant à lui, à choisir entre celui couvrant les longueurs d’ondes
allant de 60 à 85µm (notée 70µm par la suite) et celui observant les longueurs d’ondes
de 85 à 125µm (noté 100µm dans la suite, figure 3.2). Le champ de vue de chaque
observation est de 1.75’×3.5’. Les tests au sol ont montré qu’une source ponctuelle
de 5 mJy était vue avec un rapport signal sur bruit de 5 après 1 heure d’observation
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Figure 3.1 – Vue d’artiste du télescope spatial Herschel lancé le 14 Mai 2009 par
l’ESA.

avec les filtres à 70µm et 100µm, et qu’avec le même temps de pose et la même
exigence sur le rapport S/N, une source ponctuelle de 10 mJy pouvait être détectée
dans le filtre à 160µm.

L’imageur SPIRE

SPIRE associe également, comme PACS, deux modes d’observations : une caméra
sub-millimétrique et un spectromètre à transformée de Fourier (STF). Le STF opère
dans un champ de vue circulaire de 2.6’ de diamètre avec une résolution (λ/∆λ)
comprise entre 20 et 1000 à 250µm. Le champ de vue de la caméra de SPIRE est
de 4’×8’ et dispose de 3 filtres à 250, 350 et 500µm. Pour chaque observation, une
image est acquise simultanément aux 3 longueurs d’ondes grâce à la présence de deux
diviseurs dichroïques de faisceaux à l’intérieur de l’instrument.

3.1.2 LABOCA sur l’antenne APEX

APEX, pour Atacama Pathfinder Experiment, est une antenne de 12m de dia-
mètre (figure 3.3) installée à Llano de Chajnantor (5105m d’altitude) dans le désert
chilien. Elle constitue un prototype des antennes du projet ALMA 1, et est compo-
sée de 264 panneaux d’aluminium. Elle peut couvrir les longueurs d’ondes allant de
200µm à 1.5mm. Elle a reçu sa première lumière le 25 septembre 2005. Depuis mai

1. http ://www.almaobservatory.org
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Figure 3.2 – Transmission de chaque filtre utilisé dans le mode imageur de l’instru-
ment PACS. D’après Poglitsch et al. (2008).

Figure 3.3 – L’antenne APEX de 12m de diamètre, prototype des antennes du
projet ALMA.
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2007, il est possible d’observer, avec l’antenne APEX, via le bolomètre LABOCA (Si-
ringo et al., 2009), pour Large Apex BOlometer CAmera. Ce bolomètre est destiné
aux observations à 870µm, avec une résolution angulaire de 18.6” et un champ de vue
de 11.4’. La caméra propose plusieurs modes d’observation dont le mode « switch »,
idéale pour observer une source isolée, ou encore le mode spirale, qui permet de
cartographier une partie du ciel en suivant une trajectoire spirale.

3.1.3 Les données utilisées

Afin de repérer les sources contaminantes parmi celles retenues autour de l’amas
d’Abell 2667, nous allons ajouter de nouvelles contraintes aux très grandes longueurs
d’ondes sur la SED de nos objets. Pour cela, nous utiliserons les données acquises
avec PACS à 100 et 160 µm et SPIRE à 250, 350 et 500 µm dans le cadre du
programme HLS, pour Herschel Lensing Survey (Egami et al., 2010). Ces données
ont été réduites via le logiciel HIPE (Herschel Interactive Processing Environment)
en suivant la procédure décrite par Rex et al. (2010) et Rawle et al. (2010).

Les observations avec l’antenne APEX et le bolomètre LABOCA ont été réalisées
au cours de l’été 2010 en mode spiral et ont nécessité 30 heures d’observations.
L’image finale couvre un champ de vue de 6’ de rayon et a été réduite par le logiciel
BoA (BOlometer Array Analysis Software 2). Le bruit sur toute l’image varie entre
1.1 et 3.0 mJy, et prend des valeurs extrêmes sur les bords de l’image.

3.2 Photométrie de nos candidats

3.2.1 Détection de nos candidats

Sur les 10 sources sélectionnées (table 2.8) autour de l’amas de galaxies Abell
2667, seules 4 sont dans le champ de vue de Herschel et APEX et non-superposées
à d’autres sources, de manière à pouvoir extraire proprement leur flux. Y 3 et Y 4
ne sont jamais détectées sur ces images, alors que z1 et Y 5 ont plusieurs détections
entre 100µm et 870µm.

La détection de z1 est facilitée par la continuité des données entre le visible et
la première observation Herschel (c’est-à-dire que toutes les longueurs d’ondes sont
couvertes entre 0.8 et 100µm). A l’inverse, l’absence de données dans le la dernière
bande IRAC et la bande MIPS de Spitzer rend l’identification de Y 5 difficile. De plus,
cette source est située sur les bords de l’image à 100 et 160µm, c’est-à-dire là où le
bruit est maximum, et semble ne pas être détectée. En revanche une forte émission
est observée au niveau de cette source dans la bande à 250µm. Aucune source n’étant
repérée à moins de 3” autour de Y 5 sur les images visible et proche infra-rouge, et
de plus compte tenu que la probabilité de détecter à 250µm une source invisible en
optique/proche IR est négligeable, on peut supposer que cette émission à 250µm est
bien due à notre source.

3.2.2 Mesure du flux associé à chaque source

Le flux des deux objets détectés a été mesuré sur chaque image en utilisant une
ouverture de rayon égal à 1/3 du seeing de l’image. Une correction du flux mesuré

2. http ://www.apex-telescope.org/bolometer/laboca/boa/
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Instrument/Bande λeff z1 Y 5
[µm] [AB mag] [AB mag]

FORS2/I 0.79 >28.7 >28.7
FORS2/z 0.92 >27.2 >27.2
HAWKI/Y 1.02 25.63±0.15 >28.1
HAWKI/J 1.26 23.29±0.03 24.31±0.08
HAWKI/H 1.63 23.59±0.03 23.98±0.04
HAWKI/Ks 2.15 23.00±0.03 23.28±0.04
IRAC/Ch1 3.60 21.79±0.01 22.74±0.04
IRAC/Ch2 4.50 21.38±0.01 22.47±0.03
IRAC/Ch3 8.00 21.41±0.10 -
MIPS/24 24.0 17.57±0.12 -

Flux Flux
[mJy] [mJy]

PACS/100 100.0 <3.3 <18
PACS/160 160.0 6.3±2.0 <30
SPIRE/250 250.0 19.40±1.6 45.50±1.60
SPIRE/350 350.0 15.70±1.40 30.30±1.20
SPIRE/500 500.0 7.50±1.70 19.40±2.10

LABOCA/870 870.0 <2.5 1.80±1.00

Table 3.1 – Photométrie des deux objets détectés sur les images Herschel et APEX.
Les magnitudes mesurées sur les images du VLT et de Spitzer sont rappelées dans
la première partie du tableau, la seconde partie présente les flux (ou les limites de
détection à 1σ) mesurés sur les images Herschel et APEX.

dans l’ouverture est ensuite appliquée en fonction de l’instrument utilisé en suivant
Berta et al. (2010) pour PACS, Oliver et al. (2010) pour Spire et Coppin et al. (2006)
pour les mesures LABOCA. Les mesures de flux dans chaque bande sont reportées
dans la Table 3.1.

3.3 Ajustement de la SED des objets

3.3.1 A partir des données dans l’IR lointain

Dans un premier temps, nous allons uniquement nous intéresser aux contraintes
aux grandes longueurs d’ondes sur la SED de nos objets afin de montrer si elles
confirment ou rejettent la solution à grand redshift préférée par les données op-
tiques/proche IR.

La méthode du maximum de vraisemblance a été utilisée pour déterminer le
meilleur ajustement parmi les modèles suivants : les modèles de galaxies de Chary
& Elbaz (2001), les modèles de ULIRG (pour Ultra Luminous Infrared galaxy)
construits par Vega et al. (2008), ceux de Michałowski et al. (2010) conçus pour
ajuster des galaxies à grand-redshift dotées d’émission sub-millimétrique, le modèle
déduit de l’observation de SMM J2135-0102 (Swinbank et al., 2010) et un modèle
de corps noir modifié (Blain et al., 2003) dont la température de la poussière sera
ajustée comme paramètre libre. Pour chaque ajustement, les deux redshifts extrêmes
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sont envisagés (z ∼7.5 et z ∼2), et on tiendra compte des facteurs d’amplification
respectifs pour les solutions à haut et bas redshift (cf. chapitre 2).

La solution à bas redshift semble préférée pour chacune des sources et pour
l’ensemble des modèles utilisés (figure 3.4). La température de la poussière déduite
de l’ajustement du modèle de corps noir modifié est de 34 et 40 K respectivement pour
z1 et Y 5. Ces valeurs sont en parfait accord avec ce qui est attendu pour des sources
de type LIRGs (pour Luminous Infrared Galaxies) qui sont des galaxies brillantes
dont la luminosité dans l’infra-rouge lointain est comprise entre 1011 et 1012L�. La
luminosité infra-rouge que nous pouvons déduire de ce travail d’ajustement de SED
est comprise entre 1.2 et 1.7×1012L� pour z1 et entre 3.1 et 4.7×1012L� pour Y 5
ce qui les classerait plus spécifiquement dans la catégorie supérieure des LIRGs, les
Ultra Luminous Infrared Galaxies (ou encore ULIRG).

Si on regarde le résultat de l’ajustement lorsque le redshift est fixé à la valeur
de la solution à grand redshift (c’est-à-dire celle déterminée à partir des données
optique/proche infra-rouge), on remarque que les flux mesurés aux très grandes lon-
gueurs d’ondes ne sont pas en accord avec ce qui peut-être attendu (figure 3.5). La
température de la poussière impliquée par cette solution serait comprise entre 105 et
129 K respectivement pour z1 et Y 5, ce qui n’a jamais été observé à ce jour. Cette
incompatibilité à grand redshift est un argument supplémentaire pour dire que ces
deux objets sont vraisemblablement des ULIRG typiques à z ∼2, là où la population
de galaxies semble la plus atténuée par la poussière (Cucciati et al., 2012).

3.3.2 A partir de l’ensemble des données

On cherche désormais à montrer si la SED complète de nos objets (entre 0.8 et
870µm) est en accord avec la tendance dégagée en ne considérant que les points de
mesure dans l’infra-rouge lointain. Pour cela, nous utiliserons une version modifiée du
logiciel Hyperz (Bolzonella et al., 2000) telle que décrite dans Schaerer & de Barros
(2009) et une librairie de spectres de référence composée des modèles de Bruzual
& Charlot (2003), Silva et al. (1998), Polletta et al. (2007) ainsi que les références
décrites dans la section 3.3.1 à l’exception du modèle de corps noir modifié.

Pour le candidat z-dropout, le meilleur ajustement, en ne considérant que les
spectres reproduisant le flux mesuré à 24µm (Polletta et al. 2007 et Michałowski
et al. 2010), est obtenu pour un redshift photométrique compris entre 2.4 et 2.6 et
une luminosité infra-rouge comprise entre 2.6 et 3.2 ×1012L�. D’après la relation de
Kennicutt (1998a), on déduit de la luminosité infra-rouge, que le taux de formation
stellaire de cet objet doit être compris entre 450 et 550 M�.an−1, ce qui n’est pas
en désaccord avec ce qui est observé à z ∼1-2 pour des sources similaires (Banerji
et al., 2011). Des solutions à plus bas redshift sont obtenues à partir du modèle
de SMMJ2135-0102 (z ∼2) et les spectres de Bruzual & Charlot (2003) (z ∼1.7).
L’atténuation par la poussière est alors estimée à 2.6 mag en bande V et la masse
stellaire de cet objet à 6×1010M�. Cette dernière valeur est à comparer à celle déduite
de la luminosité mesurée dans le filtre H (M?=3×1010M�), en considérant une IMF
de Salpeter (Wardlow et al., 2011) :

LH
M?

= 3.8L�M−1
� (3.1)

Toutefois ces valeurs sont à considérer avec précaution compte-tenu de la qualité
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Figure 3.4 – Ajustement des données sub-millimétrique pour les sources z1(haut)
et Y 5 (bas) en admettant la solution à bas redshift.
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Figure 3.5 – Ajustement des données sub-millimétrique pour les sources z1(haut)
et Y 5 (bas) en admettant la solution à grand redshift.
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I z J H K m3.6 m4.5 m5.8 m8.0

1 > 27.6 > 25.5 23.21±0.05 23.09±0.12 22.14±0.02 21.89±0.02 21.65±0.03
2 26.3±0.5 25.22±0.5 22.81±0.10 23.00±0.11 22.11±0.05 20.96±0.01 20.67±0.01 21.12±0.07 20.74±0.14
3 >27.6 >25.9 23.11±0.10 >23.5 22.80±0.14 22.34±0.03 22.16±0.05 21.90±0.1 22.20±0.7

Table 3.2 – Photométrie AB des candidats sélectionnés par Capak et al. (2011)

associée à ces deux ajustements. La figure 3.6 présente l’ajustement à bas-redshift
des deux sources Z1 et Y 5 en considérant l’ensemble des contraintes disponibles sur
leur SED.

On peut dresser une conclusion similaire à propos de l’ajustement de Y 5. La
plupart des spectres de référence utilisés n’arrivent pas à reproduire correctement la
discontinuité observée entre le proche infra-rouge et l’infra-rouge lointain. On peut
noter par exemple que le modèle d’Arp 220 (Polletta et al., 2007) sous-estime le flux
infra-rouge d’un facteur 5. Le seul modèle parvenant à s’approcher au mieux du flux
observé en infra-rouge est SMMJ221725.97+001238 (Michałowski et al., 2010) avec
un redshift photométrique de zphot ∼2.15, une luminosité LIR=2.2 ×1012L� et par
conséquent un taux de formation stellaire de 380 M�.an−1. Le meilleur ajustement
est obtenu pour un des templates de Bruzual & Charlot (2003) avec un redshift
photométrique zphot ∼1.95, une atténuation par la poussière de 1.6 mag et une
masse stellaire de 3×1010M� (2×1010M� en considérant la relation 3.1). Cependant
ces valeurs sont également à prendre avec précaution compte-tenu de la qualité de
l’ajustement. De plus, la partie visible et proche infra-rouge des SED de chaque objet
est mal ajustée suggérant, dans chaque cas, qu’on aurait du avoir une détection dans
les filtres visibles (I, z et Y ).

3.4 Comparaison avec des études récentes

La nature extrême de ces sources nous invite à regarder dans la littérature si
d’autres objets, similaires à Y 5 et z1, ont déjà été mis en évidence dans les échan-
tillons d’objets à grand-redshift.

Capak et al. (2011) ont sélectionné trois sources (Table 3.2) à partir des critères
de sélection en couleurs suivant, définis pour des objets à z ≥7.0 :

z-J ≥1.5
J-Ks ≥0.0

Ks-4.5µm≥0.0

On remarque que nos deux objets répondent parfaitement à ces critères de sélection
et qu’ils ont, de plus, des magnitudes comparables à l’objet le plus faible de leur
échantillon. Des observations spectroscopiques de ces trois sources n’ont, pour l’ins-
tant, pas permis de conclure sur la nature de ces sources, et en particulier sur leur
redshift.

D’autres études ont révélé la présence de sources en partie similaire aux deux
objets étudiés ici. On peut par exemple citer le cas de l’objet HUDF-J2 repéré
par Mobasher et al. (2005), dont le redshift était estimé dans un premier temps à
zphot ≈6.5, mais dont les études suivantes (Schaerer et al. 2007, Dunlop et al. 2007
et Chary et al. 2007) ont montré que cet objet était vraisemblablement une source
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Figure 3.6 – Meilleur ajustement de l’ensemble des données disponibles entre l’op-
tique et le sub-millimétrique pour les sources z1(haut) et Y 5 (bas). Dans chaque cas,
la solution à bas redshift est préférée. Les spectres de référence de Chary & Elbaz
(2001) (noir pour le meilleur ajustement, violet pour le spectre de référence avec
la luminosité infra-rouge maximale), Polletta et al. (2007) (rouge pour le meilleur
ajustement, vert pour le meilleur ajustement de la partie visible/proche infra-rouge)
et Michałowski et al. (2010) (bleu).
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contaminante à z ∼2. Bien qu’elle présente une forte discontinuité dans sa SED,
celle-ci est plus monotone entre les filtres z, J et H que dans le cas de z1 et Y 5.

On peut faire la même remarque à propos de l’objet A1835#2 de Schaerer et al.
(2007). Les couleurs Ks-3.6µm et z-3.6µm de nos deux objets sont similaires à celles
des sources sélectionnées par Rodighiero et al. (2007) à partir des données IRAC. En
revanche, les couleurs H-Ks de nos deux sources ne sont pas en accord avec celles
publiées dans cette étude, et apparaissent plutôt similaires aux sources très rougies
à z ∼2-3 mentionnées dans cet article.

3.5 Bilan de l’étude
Comme nous venons de le voir, l’apport de contraintes aux grandes longueurs

d’onde permet de montrer que deux sources brillantes parmi les 10 sources sélec-
tionnées autour d’Abell 2667 semblent préférer une solution à plus bas redshift que
celles suggérées par l’étude des données visible/proche IR. L’ajout de données dans
l’infra-rouge lointain et le sub-millimétrique laisse supposer que Y 5 et z1 sont des
LIRGs, et que compte-tenu de leur forte luminosité IR, elles peuvent être classées
dans la catégorie des LIRG très brillantes, appelées aussi ULIRGs à z ≈2. Ce type
d’objet forme en moyenne une centaine de masses solaires par an, ce sont pour la
plupart des Starburst et quelques uns abritent un noyau actif de galaxie (AGN).
L’atténuation par la poussière dans ce type d’objet est assez forte, puisqu’elle oscille
entre Av ∼2 et 4 mag (Buat et al., 2007).

L’étude de la SED totale de ces deux objets penche désormais plutôt en faveur
d’une solution à bas redshift bien que l’ajustement de la photométrie de ces sources
reste toujours de mauvaise qualité. Nous avons toutefois pu déduire de ce travail de
SED-fitting que l’atténuation par la poussière dans ces deux objets était comprise
entre 1.6 et 2.6 mag. Ces valeurs de rougissement sont en parfait accord avec les
propriétés des ULIRGs, et semblent être un argument supplémentaire en faveur de
ce type de contaminant.

On montre avec cette étude l’importance de couvrir la SED des objets le plus lar-
gement possible, en allant jusqu’au domaine sub-millimétrique. Toutefois ces conclu-
sions ne sont que purement photométriques, et demanderaient des confirmations
spectroscopiques pour déterminer avec certitude la nature de ces sources. La mise en
marche du projet ALMA 3 pour Atacama Large Millimeter/submillimeter Array, en
2013, va permettre d’ajouter des contraintes dans un domaine de longueurs d’onde
encore plus grand, allant de 300µm jusqu’à 3mm (Figure 3.5). Ces nouvelles don-
nées permettront peut-être d’améliorer la qualité de l’ajustement de ce type d’objet
et permettront ainsi de repérer plus facilement les contaminants extrêmes dans les
échantillons de candidats à grand-redshift.

3. http ://almascience.eso.org/
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Figure 3.7 – Le projet ALMA (pour Atacama Large Millimeter/submillimeter Ar-
ray) devrait être opérationnel en 2013 et apportera des contraintes supplémentaires
sur les SED des candidats à grand redshift.
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Figure 4.1 – X-Shooter installé au foyer du télescope UT2 de l’ESO au Mont Paranal

L’observation spectroscopique des sources candidates à grand redshift reste la
seule méthode pour conclure définitivement sur la nature d’une source, et ainsi confir-
mer (ou réfuter) le redshift photométrique déduit de l’ajustement de la SED. Ces
observations permettent également de déterminer quelques une des principales pro-
priétés des galaxies étudiées comme le taux de formation stellaire, l’atténuation par
la poussière, ou encore la nature de la (ou des ) population(s) stellaire(s) abritées.
Ce chapitre présente les résultats du suivi spectroscopique des meilleurs candidats
repérés derrière l’amas d’Abell 2667.

4.1 Le spectrographe X-Shooter

X-Shooter 1 est un spectrographe de résolution intermédiaire (jusqu’àR=14000)
pointant un objet à chaque observation. Il est actuellement positionné au foyer du
télescope UT2 du VLT au mont Paranal (cf. Fig 2.2). La principale caractéristique
de cet instrument est de pouvoir couvrir en une seule pose une très large gamme de
longueur d’onde : de 300 à 2500 nm. Il est le fruit d’une coopération internationale
à laquelle ont participé l’Observatoire de l’Université de Copenhague, l’Observatoire
de Paris Meudon, l’Université Paris VII, l’Institut National d’Astrophysique italien
et l’Université d’Amsterdam. Il a reçu sa première lumière en novembre 2008 et a été
ouvert à la communauté scientifique en octobre 2009 (Fig. 4.1, Vernet et al. (2011)).

4.1.1 Caractéristiques physiques de l’instrument

X-Shooter est composé de 3 parties indépendantes couvrant différent domaines
de longueur d’onde :

– Le bras « UV » couvre les longueurs d’ondes allant de 300 à 550 nm avec un
pouvoir de résolution de 5100 pour une fente de 1”.

– Le bras « visible » permet d’observer entre 550 et 1000 nm avec une résolution
de 7500 pour une fente de 0.9”.

1. http ://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/xshooter/
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Figure 4.2 – Vue schématique de l’instrument comprenant les 3 bras d’observations,
l’unité de calibration et la caméra d’acquisition et de guidage. D’après Vernet et al.
(2011)

– Le bras « proche-IR » se concentre sur les longueurs d’ondes de 1000 à 2500nm
avec une résolution de 5100 pour une fente de 0.9”.

La figure 4.2 présente une vue schématique des différentes composantes de l’ins-
trument. X-Shooter propose deux modes principaux d’observations : par fente ou
par IFU (pour Integral Field Unit 2). La résolution de l’instrument dépend du bras
considéré et de la largeur de la fente utilisée (tableau 4.1).

2. appareil d’optique placé dans le plan focal du télescope permettant de ré-échantillonner un
champ de 4”×1.8” en une fente de 12”×0.6”

Bras Largeur de Résolution Bras Largeur de Résolution Bras Largeur de Résolution
la fente (”) λ/∆λ la fente (”) λ/∆λ la fente (”) λ/∆λ

0.5 9100 0.4 17400 0.4 11300
0.8 6200 0.7 11000 0.6 8100
1.0 5100 0.9 8800 0.9 5600

UVB 1.3 4000 VIS 1.2 6700 NIR 1.2 4300
1.6 3000 1.5 5400 1.5 3500
IFU 7900 IFU 12600 IFU 8100

Table 4.1 – Résolution de X-Shooter en fonction du mode d’observation utilisé
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Figure 4.3 – Principe du mode d’observation nodding. L’objet est positionné alter-
nativement en A et B.

4.1.2 Fonctionnement de l’instrument

La première étape de fonctionnement de l’instrument consiste au pointage de la
cible via la caméra de guidage. Le champ de vue de cette caméra est de 1.5’×1.5’
avec une résolution spatiale de 0.173”, et peut être utilisée avec des filtres allant
de la bande U à z. Elle permet un centrage de l’objet pointé à 0.1” près quelles
que soient les conditions d’observations. Pour les objets faibles (m(AB)>21) et en
particulier pour nos sources non-détectées dans le visible, le centrage direct n’est
plus possible en raison des capacités de la caméra de guidage, il faut donc centrer
la cible à « l’aveugle ». Pour cela, le télescope va pointer une étoile proche, dont la
magnitude est inférieure à la magnitude limite de la caméra et dont les coordonnées
sont connues, puis se décalera jusqu’à la position supposée de la cible. Le déplacement
à appliquer est donné par :

∆δ = δsource − δref (4.1)

∆α = (αsource − αref ) cos(δsource + δref
2 ) (4.2)

Dans le domaine proche-infrarouge, le mode d’observation privilégié est le mode
« nodding », qui permet une meilleure soustraction du bruit dû au fond de ciel local.
Ce mode d’observation consiste à décaler l’objet le long de la fente d’observation.
Ainsi une séquence d’observations sera toujours divisée en deux parties : une pre-
mière où l’objet sera en position A et une seconde où l’objet sera en position B
(figure 4.3). Ce mode nous permet d’effectuer une double soustraction du ciel. En ef-
fet, une séquence d’observations donnera une acquisition où l’objet est en A puis en B
(séquence dite ABBA). Le spectre total de l’objet sera alors obtenu par A−B+B−A
(autrement dit Objet(A) - ciel(B) + Objet(B) - Ciel(A)), ce qui correspond bien à
une double soustraction du fond de ciel local. Deux séquences en mode nodding
donneront alors ABBAABBA.
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Figure 4.4 – Observabilité de nos objets au cours de l’année 2011 (en heure par
nuit).

4.2 Les observations

Tous les 6 mois, l’ESO lance un appel d’offre pour utiliser les instruments mis à
la disposition de la communauté scientifique. Plusieurs étapes sont alors nécessaires
avant de pouvoir analyser les données acquises avec ces instruments : évaluation
du temps d’observation nécessaire, préparations des différentes observations (OB) et
enfin réduction des données.
Compte-tenu des résultats que nous avons obtenus autour de l’amas d’Abell 2667
et de la pression sur X-Shooter (1 demande sur 6 est retenue en moyenne), nous
avons décidé de présenter une demande de temps ciblée sur les candidats les plus
« intéressants » : J1, Y7, Y3 et Z1 (d’après le critère de qualité, Tab 2.5, et le χ2

opt

présenté sur Tab 2.6). A partir de l’outil de calcul d’éphémérides en ligne de l’ESO 3,
nous avons montré que nos objets étaient visibles au moins 4h par nuit entre le 15
juillet et le 15 novembre 2011 pour les instruments du Mont Paranal (Figure 4.4).

4.2.1 Estimation des temps d’observation

Dans le cas où nos objets seraient des sources à très grand redshift, il est difficile
d’estimer la luminosité des raies qui seront présentes dans le spectre, en particulier
celle de Lyα. Il est en revanche plus facile d’estimer la luminosité des raies d’émission
qui seraient présentes dans un spectre à bas redshift (z ∼2). Dans le cas de l’échan-
tillon d’objets proposé ici, les solutions à bas redshift (c’est-à-dire quand nous avons
imposé au logiciel d’ajustement de SED une solution comprise entre 0.0≤ z ≤3.0)
sont toutes autour de z ∼2. Il a été montré dans Kennicutt (1998b) que la luminosité
de certaines raies d’émission sont reliées au taux de formation d’étoiles de la galaxie.
Dans notre cas, et pour une solution à bas redshift, le taux de formation stellaire
de nos objets est compris entre 33.7 et 37.3 M�.an−1, on prendra donc une valeur
moyenne de ∼35M� an−1. Ainsi la luminosité de la raie Hα (6563Å) est reliée au

3. www.eso.org/sci/observing/tools/calendar/observability.html



92 4.2. LES OBSERVATIONS

taux de formation stellaire (noté SFR) par :

SFR(M�an−1) = 7.9× 10−42L(Hα)(ergs−1) (4.3)

De plus, sachant que LHα
LHβ
∼2.9 (Osterbrock & Ferland, 2006), on pourra également

en déduire la luminosité de la raie Hβ (4861Å).
La luminosité de la raie [OII] est également reliée au taux de formation stellaire

par :
SFR(M�an−1) = 1.4× 10−41L(OII)(ergs−1) (4.4)

A partir des luminosités précédentes, on peut en déduire le flux attendu, en prenant
en compte l’expansion de l’Univers, tel que :

fcal = Lémise
4πD2

L

(4.5)

ou z est le redshift de la source, DL la distance luminosité de la source et Lemise la
luminosité émise par la source.

Cependant le flux précédent correspond à une émission par un objet sans au-
cune poussière, or on sait que celle-ci absorbe une partie du rayonnement émis. Il
est toutefois difficile d’estimer avec précision l’atténuation du flux entrainée par la
poussière, on devra donc étudier plusieurs cas de rougissement : sans atténuation
(AV=0), avec une atténuation modérée (AV=0.75) et avec une forte atténuation
(AV=1.5). Ces valeurs sont assez proches de ce qui a été observé pour des redshifts
∼2 ou supérieur (Cucciati et al., 2012). A partir de l’atténuation en bande V , on
peut estimer l’atténuation entrainée par la poussière à la longueur d’onde de la raie
observée d’après Calzetti et al. (2000) tel que :

Aλ = k(λ)AV
RV

(4.6)

où RV=4.05 et k(λ) est donné par :{
k(λ) = 2.659(−2.156 + 1.509

λ − 0.198
λ2 + 0.011

λ3 ) +RV pour 0.12 ≤ λ ≤ 0.63µm
k(λ) = 2.659(−1.857 + 1.040

λ ) +RV pour 0.63 ≤ λ ≤ 2.20µm
Ainsi, le flux réellement observé sera donné par :

fobs = fcal × 10(−0.4×Aλ) (4.7)

Le tableau 4.2 présente les flux attendus pour chacune des raies et pour les trois
cas de rougissement. Il nous reste ensuite à estimer la largeur de la raie d’émission,
on détermine cette valeur à partir de la dispersion des vitesses que l’on fixera à
∆v=100km.s−1, c’est-à-dire en accord avec ce qui est observé à bas redshift. On
rappelle que la largeur de raie est donnée par :

∆λ = ∆v
c
λ (4.8)

Afin de pouvoir identifier la nature de l’objet observé, il nous faut détecter et iden-
tifier avec certitude au minimum 2 raies. Afin de faciliter la détection des raies, on
s’impose une détection avec un rapport signal sur bruit de 5 sur quelques pixels en
bords de raies (c’est-à-dire à la longueur d’onde où le flux correspond à la moitié du
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λémis Lémise Av=0.0 Av=0.75 Av=1.5
Raies [nm] [× 1042 erg/s] fobs Aλ fobs Aλ fobs

[erg/s/cm2] [mag] [erg/s/cm2] [mag] [erg/s/cm2]
Hα 656.3 4.43 1.50×10−16 0.61 8.55×10−17 1.23 4.83×10−17

Hβ 486.1 1.53 5.19×10−17 0.85 2.37×10−17 1.70 1.08×10−17

[OII] 372.7 2.54 8.61×10−17 1.08 3.12×10−17 2.17 1.15×10−17

Table 4.2 – Estimation du flux attendu pour différentes raies en émission et diffé-
rents cas de rougissement en considérant un taux de formation stellaire moyen de 35
M� an−1 et un redshift moyen de z ∼2.

Raies λobs ∆λ T(AV=0.0) T(AV=0.75) T(AV=1.5)
[nm] [nm] [s] [s] [s]

Hα 1968.9 0.656 900 3600 9900
Hβ 1443.3 0.481 2700 9000 45000
[OII] 1118.1 0.373 1800 9000 63000

Table 4.3 – Temps d’exposition nécessaires pour obtenir un rapport signal sur bruit
de 5 sur les bords des raies selon les différents scénarios de rougissement envisagés.

flux central, soit FWHM/2). A partir de cette contrainte et du calculateur de temps
d’exposition en ligne de l’ESO 4, on détermine le temps d’observation pour chacune
des raies et pour les différents scénarios de rougissement (Tab 4.3). Cependant, si
nous détectons une raie avec un excellent rapport signal sur bruit, nous pouvons
relâcher légèrement les contraintes sur les autres raies, et n’imposer qu’une détection
avec S/N∼3 sur les bords de la raie. Les temps d’exposition nécessaires pour répondre
à cette nouvelle contrainte sont présentés dans le tableau 4.4. On remarque qu’un
temps de pose de près de 3h (10800s) semble être un bon compromis pour détecter
un maximum de raies dans le spectre des candidats, compte-tenu des incertitudes
sur le taux de formation d’étoiles et du rougissement attendu de chacune des sources
- pour la solution à bas redshift, AV ≤ 0.6 pour J1, Y7 et Y3, le rougissement obtenu
pour Z1 est incertain au regard du χ2 associé au meilleur ajustement (χ2 ∼75).

Au temps d’exposition réel sur la source s’ajoute un temps de pointage et de
lecture des données qu’il faut impérativement prendre en compte dans le calcul du
temps de télescope. Compte-tenu de la configuration instrumentale choisie, le temps
de préparation et de pointage du télescope est évalué à 623 s par objet. Ainsi chaque
source requière 11423 s de temps de télescope, soit 3h15 par source. Alors pour

4. www.eso.org/observing/etc/

Raies λobs ∆λ T(AV=0.0) T(AV=0.75) T(AV=1.5)
[nm] [nm] [s] [s] [s]

Hα 1968.9 0.656 900 900 1800
Hβ 1443.3 0.481 900 3600 15300
[OII] 1118.1 0.373 900 3600 19800

Table 4.4 – Temps d’exposition nécessaires pour obtenir un rapport signal sur bruit
de 3 sur les bords des raies selon les différents scénarios de rougissement envisagés.
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Candidats Catalogue Magnitude Coordonnées de la référence Offset à appliquer
d’étoiles [AB] α δ ∆α[”] ∆δ [”]

Z1 2MASS mB=18.7 23 :51 :45.42 -26 :07 :46.70 5.62 39.50
Y3 2MASS mB=18.7 23 :51 :45.42 -26 :07 :46.70 -14.19 -28.12
Y7 2MASS mB=18.7 23 :51 :57.23 -26 :07 :38.67 -12.78 -8.92
J1 NOMAD-1 mB=20.5 23 :51 :35.80 -26 :03 :28.89 -3.04 -12.75

Table 4.5 – Etoiles de références utilisées et décalage en coordonnées à appliquer
au télescope pour pointer les cibles

observer la totalité de notre échantillon en respectant les critères sur le signal sur
bruit que nous nous sommes imposés, le temps de télescope nécessaire est de 13h.

De plus et en considérant la magnitude de nos objets en bande H (mH>23.6),
une bonne qualité du ciel (seeing≤0.8”) et un ciel noir (sans Lune où à ± 3 jours
de la nouvelle Lune) sont impératifs pour atteindre le signal sur bruit visé. Cette
demande de temps a été présentée en Période 87, c’est-à-dire pour des observations
faites entre le 1eravril et le 31 septembre 2011.

4.2.2 Préparation des observations

Une fois la demande de temps acceptée par le comité d’évaluation de l’ESO,
nous avons dû préparer toutes les observations en tenant compte des contraintes
imposées par l’ESO. Compte-tenu du fait que chaque observation commencée n’est
pas reprise si elle est interrompue pour cause de mauvais temps, l’ESO limite chaque
bloc d’observation à 1h de temps d’exposition.

Pointage via une étoile de référence

Nos objets étant plus faibles que la limite de détection de la caméra de pointage,
nous devons donc pointer une étoile de référence avant de nous décaler sur notre
cible. Pour celà, nous avons utilisé le logiciel Aladin (Bonnarel et al., 2000) et la
base de données Simbad développée dans le cadre de l’observatoire virtuel 5 pour
identifier les objets brillants à proximité de nos candidats. Pour chaque étoile de
référence utilisée, nous utilisons l’équation 4.1 pour déterminer l’offset à appliquer
pour pointer nos candidats. Le tableau 4.5 présente les étoiles de référence utilisées
ainsi que le décalage en Ascension Droite et Déclinaison appliqué au télescope.

Choix des paramètres d’observation

En observation spectroscopique il est préférable d’adapter la largeur de la fente
à la taille de l’objet pointé. Les objets que nous souhaitons observer ont tous une
taille comprise entre 0.6” et 1.2”, ainsi une largeur de fente de 0.9” ou 1.2” (selon les
cas) pourra être utilisée en visible et proche infra-rouge, et de 1.0” ou 1.3” dans le
bras ultra-violet.

Compte-tenu de la contrainte temporelle imposée par l’ESO, nous devons limiter
chaque observation à une heure d’exposition. La partie du spectre où le temps de
pose doit être maximum (pour avoir le meilleur rapport signal sur bruit possible) est

5. www.euro-vo.org
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Observing Bras I.R. Bras VIS Bras UVB Diamètre du Inclinaison
ID Block largeur Texp largeur Texp largeur Texp nodding de la fente

[”] [s] [”] [s] [”] [s] [”] [˚]
OB_1 0.9 4×900 0.9 4×850 1.0 4×750 5 0

Z1 OB_2 0.9 4×900 0.9 4×850 1.0 4×750 5 0
OB_3 0.9 2×900 0.9 2×850 1.0 2×750 5 0
OB_1 1.2 4×900 1.2 4×850 1.3 4×750 8 -60

Y3 OB_2 1.2 4×900 1.2 4×850 1.3 4×750 8 -60
OB_3 1.2 2×900 1.2 2×850 1.3 2×750 8 -60
OB_1 0.9 4×900 0.9 4×850 1.0 4×750 5 0

Y7 OB_2 0.9 4×900 0.9 4×850 1.0 4×750 5 0
OB_3 0.9 2×900 0.9 2×850 1.0 2×750 5 0
OB_1 0.9 4×900 0.9 4×850 1.0 4×750 5 0

J1 OB_2 0.9 4×900 0.9 4×850 1.0 4×750 5 0
OB_3 0.9 2×900 0.9 2×850 1.0 2×750 5 0

Table 4.6 – Caractéristiques des observations proposées avec X-Shooter. Chaque
candidat est divisé en 3 Observing Blocks.

la partie couverte par le bras infra-rouge. Ainsi le temps de pose dans ce bras guidera
le temps de pose dans les deux autres. En mode nodding, un temps de pose de 900
s dans le bras NIR semble être un bon compromis pour respecter l’heure maximum
d’exposition sur une source, en enchainant deux séquences de nodding (soit une
chaine ABBAABBA). Ainsi des temps de pose de 850 s en VIS et 750 s en UVB
permettront de respecter le temps d’exécution maximum autorisé par observation
(1h15 en P87).

Pour le mode nodding que nous allons utiliser, il faut vérifier qu’aucun objet
n’est présent le long de la fente spectroscopique. Si tel est le cas et compte tenu de
la longueur de la fente (L=11”), nous choisirons un écart entre deux positions de 5”.
Un seul des objets présent sur la liste d’observation est allongé (Y3), il faudra donc
orienter la fente de -60˚. En inclinant la fente, un objet extérieur intègre le champ
d’acquisition, il faudra donc augmenter la distance entre deux positions de nodding
à 8”. Les caractéristiques complètes des observations sont présentées dans le tableau
4.6.

Contraintes observationnelles

Les derniers paramètres à ajuster pour que des observations en mode service
soient effectuées sont les paramètres du ciel au moment de l’observation. Compte-
tenu du faible éclat de nos objets un ciel clair avec un seeing de 0.8” est indispensable.
De même, la Lune devra être située à au moins 30˚de nos sources et être éclairée
au plus à 40%. Au moment de l’observation de nos candidats, ceux-ci devront être à
une masse d’air 6 de moins de 1.2 .

6. la masse d’air étant définie comme l’inverse du cosinus de l’angle entre le zénith et le point
d’observation
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Figure 4.5 – Carte de champ utilisée pour l’observation de Z1 avec X-Shooter. La
position de la fente, de l’objet de référence et l’orientation du ciel sont indiquées.

Carte de champ

Pour que l’observateur en poste sur X-Shooter au moment où nos candidats
seront observés soit certain de pointer le bon objet, l’ESO nous demande de fournir
des Finding Charts, c’est à dire des cartes de champ adaptées aux caractéristiques
de la caméra d’acquisition (à savoir 1.47’×1.47’). Sur chaque image doit figurer la
position de la cible, de l’objet de référence (servant au pointage du télescope), de la
fente et les identifiants des observations. Ces cartes de champs se font à l’aide du
logiciel SkyCat de l’ESO 7 (Fig 4.5, 4.6, 4.7, 4.8)

4.3 Réduction des données

Comme tout instrument, le spectrographeX-Shooter dois être calibré pour iden-
tifier les pixels défaillants, déterminer l’échelle en longueur d’onde et la calibration
en flux pour ne citer que les principaux facteurs. Toutes ces données de calibration
seront ensuite utilisées pour déterminer le flux calibré des éventuelles raies identifiées
dans le spectre des sources observées.

4.3.1 Calibration de l’instrument

La séquence de calibration de l’instrument doit permettre d’initialiser chacun des
trois bras : ultra-violet (UVB), visible (VIS) et proche infra-rouge (NIR). Au cours
de cette séquence, des dark, des bias et des flat sont créés.

7. http ://archive.eso.org/cms/tools-documentation/skycat
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Figure 4.6 – Carte de champ utilisée pour Y3

Figure 4.7 – Carte de champ utilisée pour Y7
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Figure 4.8 – Carte de champ utilisée pour J1

Les bias sont générés par série de 5. Le bias maitre, c’est-à-dire le fichier que
nous utiliserons ensuite au moment du traitement des données scientifiques, est ob-
tenu en sommant les 5 poses. Ces acquisitions sont principalement utiles pour les
bras UVB et VIS. La figure 4.9 présente un exemple de bias utilisé dans le traitement
de nos données.

Les flat dont l’objectif est de corriger les différences de sensibilités pixel à pixel,
sont obtenus en éclairant uniformément le détecteur avec une lampe dont le spectre
est continu. La nature de cette lampe dépend du bras considéré, pour le bras UVB,
on utilise une lampe au deutérium qui a la particularité d’émettre de façon homogène
dans l’ensemble des longueurs d’ondes couvertes par le détecteur UVB. Pour les bras
VIS et NIR, une lampe Quartz Tungsten Halogen (nommé QTH) est utilisée pour
les mêmes raisons. Les flat sont acquis par série de 5 pour chaque bras. Le flat
maitre (qui est le flat utilisé pour la réduction des données scientifiques) est obtenu
en sommant ces 5 acquisitions et en soustrayant le bias maitre, précédemment
obtenu. La Fig 4.10 présente les flats D2 et QTH utilisés pour la réduction des
données acquises au cours de cette étude.

Les dark sont des expositions obtenues sans éclairage et avec la coupole fermée,
dont la durée d’observation est similaire aux observations à traiter. Ces acquisitions
permettent de supprimer le signal thermique de l’électronique. Cette donnée est
nécessaire pour le traitement des données acquises sur le bras NIR, mais peut-être
négligé pour les bras UVB et VIS compte-tenu que la contribution de l’émission des
dark est négligeable à ces longueurs d’ondes. La figure 4.11 montre un exemple de
dark utilisé ici.

La calibration en longueur d’onde est l’étape la plus importante dans la réduction
des données, car c’est en effet à partir de la longueur d’onde mesurée pour une raie
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Figure 4.9 – Exemple de bias utilisé pour le traitement des observations faites avec
X-Shooter

Figure 4.10 – Exemple de flat obtenu avec X-Shooter et une lampe au deuterium
(gauche) ou une lampe Quartz Tungsten Halogen (droite)
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Figure 4.11 – Exemple de dark obtenu pour une heure d’exposition avec X-Shooter

en émission que nous pourrons déterminer avec certitude le redshift de nos objets.
Dans le cas de X-Shooter, la calibration en longueur d’onde est une étape complexe
car les ordres sont très inclinés (voir figure 4.10) et d’échelle variable (c’est-à-dire
que chaque ordre ne couvre pas un intervalle en longueur d’onde constant). On peut
s’affranchir de cette difficulté en éclairant un ensemble de 9 trous à l’aide d’une
lampe de Thorium-Argon (notée ThAr) dont la position de chaque raie est connue
avec précision. Ainsi, la calibration en longueur d’onde atteint une précision de 2km
s−1.

La calibration en flux est également une étape cruciale dans la réduction de don-
nées spectroscopiques car c’est à partir du flux mesuré dans chacune des raies que
nous pourrons déduire par exemple la quantité de poussière contenue dans chaque
source, ou encore vérifier la pertinence de l’identification des raies d’émission. Cette
étape se fait en observant une étoile dite standard. Une liste de 12 étoiles de ré-
férence a été observée avec SINFONI@VLT (Vernet et al., 2008) pour préparer les
observations faites avec X-Shooter. Pour la réduction de nos données d’observations
nous avons utilisé les spectres disponibles pour la naine blanche GJ2147.

Les observations faites depuis le sol sont affectées par les raies d’absorption de
l’atmosphère terrestre, qu’il faut repérer précisément sur chaque spectre. La position
de ces raies, dites telluriques, est déterminée via l’observation d’une étoile standard
connue pour avoir un spectre sans raies au niveau des raies telluriques dans le do-
maine de longueur d’onde considéré. L’étoile standard est choisie par l’observateur
de service aux commandes au moment de l’observation de nos candidats, en fonction
de la masse d’air à laquelle se situe la cible.

4.3.2 Traitements des données d’observations

Les données astronomiques issus de X-Shooter sont traitées via le logiciel Gas-
gano de l’ESO et d’un ensemble de routines informatiques spécialement conçues pour
l’instrument. Les différentes étapes de réduction des données sont les suivantes :
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– Création d’une carte des pixels défectueux
– Création d’un bias et d’un dark maitre
– Création de la table des ordres
– Création d’un flat maitre
– Détermination de la réponse de l’instrument en mode nodding
– Production du spectre 2D de l’objet observé, calibré en longueur d’onde et en

flux
Dans la suite du paragraphe, nous présenterons brièvement chacune des étapes

suivies et le détails des fichiers extérieurs que nous avons utilisés. Pour plus d’infor-
mation, le lecteur pourra se reporter au manuel de X-Shooter (Vernet et al., 2010)
Chaque bras de l’instrument opérant indépendamment, il faudra donc suivre les
étapes précédentes pour chaque bras (UVB, VIS et NIR).

La carte des pixels défectueux est construite à partir de la routine xsh_lingain
et des spectres obtenus en éclairant uniformément le détecteur. Ces spectres ne font
pas partie des données de calibration envoyées avec les observations, il faut donc
utiliser la base de données de l’ESO 8 et sélectionner des spectres obtenus autour
de la date d’observation de nos objets (pour la réduction de nos observations, nous
choisirons les spectres acquis la nuit du 9 août 2011). La carte des pixels défectueux
sera ensuite utilisée tout au long du traitement des données.

Le bias maitre est obtenu en sommant les 5 bias de la nuit et en soustrayant
la réponse des pixels défectueux via la routine xsh_mbias. De même pour le dark
maitre qui est obtenu en sommant les 3 dark de la nuit et en soustrayant la carte
des mauvais pixels à l’aide de la routine xsh_mdark. Le bias et le dark maitre de
la nuit d’observations sont ensuite utilisés pour définir la liste des ordres avec leur
position exacte sur chaque spectre via les routines sxh_predict et xsh_orderpos.

Le master flat est obtenu en tenant compte des pixels défectueux ainsi que de la
carte de définition des ordres et du bias maitre via la routine xsh_mflat. Pour les
bras UVB et VIS, les flats sont au nombres de 5 pour chaque lampe de calibration
utilisée (Deutérium et Halogène). Pour le bras NIR en revanche, les deux types de
flat correspondent à une acquisition avec la lampe QTH allumée puis éteinte.

Et enfin pour calibrer en flux les spectres obtenus en mode nodding, on utilise
un spectre d’une étoile de référence comme expliqué ci-dessus et les fichiers précé-
demment crées, via la routine xsh_respon_slit_nod.

4.4 Analyse des données

Une fois la réduction des données terminée, il ne reste plus qu’à étudier le spectre
des objets observés. Notre programme d’observation au VLT ayant été classé en prio-
rité B, tous nos objets n’ont pas été observés. Sur les 13h que nous avions demandées,
seules 1h15 ont réellement été effectuées et un seul candidat (J1) dispose de données
significatives. Dans la suite de cette section nous nous focaliserons donc sur l’analyse
des données d’observations de la source J1.

8. http ://archive.eso.org/wdb/wdb/eso/xshooter/form
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Figure 4.12 – (gauche) Image fournie par la caméra d’acquisition de l’instrument
X-Shooter. (droite) Image HAWK-I des filtres H+K utilisées pour la détection des
sources. La position des sources de références sont repérées par des cercles bleus,
celle du candidat J-dropout est repéré avec un cercle rouge.

4.4.1 Propriétés des données

Notre unique candidat J-dropout a été observé avec X-Shooter pendant la nuit
du 24 août 2011. Au cours de cette nuit, le seeing était de 0.76” (donnée fournie par
l’ESO), ce qui est conforme à ce que nous avions demandé. La caméra d’acquisition
nous permet de vérifier que le télescope ciblait bien notre source (figure 4.12). Le
jeu de données dont nous disposons sur cet objet correspond à 1 Observing Block :
4×(900s en NIR, 850s en VIS et 750s en UVB). La conséquence sur le rapport signal
sur bruit des raies attendues est déduite de la relation suivante :

S/N = fobj × texp√
(fciel + fobj)texp +R2

(4.9)

ou fobj est le flux de l’objet, fsky est le fond de ciel local, R le bruit thermique et
texp le temps d’exposition sur l’objet. On néglige ici le bruit de lecture face au bruit
thermique (bras NIR)

Alors une diminution du temps d’exposition par 3, entraine une diminution du
rapport signal sur bruit par ∼

√
3, ce qui ne devrait pas gêner l’identification des raies

d’émission, mais seulement jouer sur la qualité de l’exploitation (voir ci-dessous).

4.4.2 Détermination du redshift

La détermination précise du redshift se fait à travers l’identification d’au moins
deux raies d’émission présentes sur le spectre. Sur le spectre de J1, une seule raie est
très facilement identifiable au premier abord à λ=15436.6Å . Afin de déterminer la
transition à l’origine de cette émission, nous allons envisager plusieurs hypothèses.
Pour chaque hypothèse, nous allons donc attribuer un redshift hypothétique à la
source, et regarder si d’autres raies sont présentes aux longueurs d’ondes estimées à
partir de ce redshift. Les différentes hypothèses que nous allons tester sont portées
dans le tableau 4.7. Compte-tenu de la (grande) valeur de la largeur équivalente
de cette raie brillante (EW≈900Å ), il ne peut s’agir que de Lyα, Hα, [OII]3727
ou [OIII]5007. La raie semble asymétrique, suggérant ainsi l’identification de la raie
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Raies λ

Å
Lyα 1215.67
HeII 1640.22
[OII] 3727.09
[OII] 3728.79
Hβ 4862.72

[OIII] 4960.30
[OIII] 5008.24
Hα 6564.61
[NII] 6583.46

Table 4.7 – Liste des principales raies en émission observables sur un spectre de
galaxie

Figure 4.13 – Profiles des raies Lyα, [OIII] et Hα. (Haut) image 2D du spectre
réduit. (Milieu-haut) Spectre 1D. (Milieu-Bas) Transmission de l’atmosphère (Bas)
et signature des éléments OH de l’atmosphère.

comme étant Lyα mais aucune autre raie n’est trouvée si on fixe le redshift à 11.7.
En supposant que la raie brillante observée sur le spectre de J1 est liée à l’oxygène
([OIII]λ5008.24Å ), on a pu identifier 4 autres raies supplémentaires suite à une
inspection plus poussée : Lyα, Hβ, [OIII]λ4960.30 et Hα. On en déduit donc que
le redshift de cette source est de z=2.08, rejetant définitivement l’hypothèse à très
grand redshift privilégiée par les données photométriques. Afin de déterminer la
nature de cet objet et ses principales caractéristiques, nous devons mesurer le flux
dans chaque raie. C’est ici que le rapport signal-sur-bruit est important.

4.4.3 Propriétes physiques de J1

On utilise le logiciel IRAF et sa routine splot pour mesurer le flux intégré de
chaque raie. L’erreur à 1σ est déduite à partir de la mesure du flux dans des ouver-
tures de même diamètre autour de la raie. Le tableau 4.8 présente le flux mesuré
dans chacune des raies identifiées dans le spectre de J1.
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Raies λobs Flux
Å 10−18erg s−1 cm−2

Lyα 3743.00 9.41±2.25
Hβ 14998.20 7.77±4.22

[OIII] 15288.20 7.06±2.72
[OIII] 15436.60 18.8±0.96
Hα 20234.60 22.7±4.08
HeII 5052.49 <4.87
[OII] 11479.44 <2.72
[OII] 11484.67 <2.72
[NII] 6583.46 <3.62

Table 4.8 – Flux intégré mesuré dans les raies identifiées dans le spectre de J1.
Les barres d’erreurs sont données à 1σ. Les limites de détection correspondent à la
mesure du bruit dans une ouverture de même diamètre à l’emplacement supposée de
la raie.

L’atténuation du flux émis par la source due à la poussière présente dans cette
source est déduite du rapport de flux entre Hα et Hβ tel que :

f(Hα)
f(Hβ) = f0(Hα)

f0(Hβ)10−0.4 [Av(k(Hα)−k(Hβ))]
R (4.10)

où les valeurs f0(Hα)
f0(Hβ) , k(Hα)− k(Hβ) et R sont tabulées et dépendantes de la loi de

rougissement utilisée. Dans le cas de la loi de rougissement de Calzetti et al. (2000),
on a : f0(Hα)

f0(Hβ)=2.86, k(Hα) − k(Hβ)=-0.58 et R=2.7. Le rapport de flux mesuré
dans la source J1 est : f(Hα)

f(Hβ)=2.92 ± 1.67 preuve d’une absence (ou très faible)
atténuation par la poussière, soit Av ∼0 ± 0.5 mag.
Le taux de formation d’étoiles dans la galaxie est déduit de la luminosité de la raie
Hα d’après la relation 4.3 et doit prendre en compte l’amplification, notée µ, du flux
entrainée par la masse de l’amas et l’atténuation par la poussière de la source (ici
Av=0), tel que :

L(Hα) = f(Hα)
µ

× 4π ×D2
L(z = 2.08) (4.11)

Ainsi le taux de formation d’étoiles dans la source J1 est estimée à 4.1 ± 0.7M�an−1.
Compte-tenu de la luminosité de certaines raies, on peut supposer que cet objet

soit un noyau actif de galaxie (ou AGN). D’après Kauffmann et al. (2003), un AGN
se distingue d’un objet à formation d’étoiles s’il répond au critère suivant :

log [OIII]
Hβ

>
( 0.61

log [NII]
Hα − 0.05

)
+ 1.3 (4.12)

A partir de la mesure des flux (ou des limites obtenues) dans les différentes raies
repérées dans le spectre, on montre que J1 ne peut pas être considéré comme un
noyau actif de galaxie.

4.4.4 Influence des raies d’émission sur les couleurs de J1

Schaerer & de Barros (2009) ont montré que les raies d’émission de l’oxygène
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([OII]3727 et [OIII]4959,5007) et de l’hydrogène (Hα) peuvent avoir des largeurs équi-
valentes suffisantes pour dominer totalement le flux photométrique mesuré, et ainsi
biaiser la mesure des couleurs des sources, faisant d’elles de bons candidats à grand
redshift. La mesure des largeurs de raies de l’[OIII] et de Hα (EW([OIII]+Hα)≈900Å
) contribue pour environ 30% au flux mesuré dans la bande H (FWHM=2890Å ).
Ainsi la magnitude corrigée en bande H est portée à mH=25.53±0.11, et par consé-
quent la couleur J − H pour cet objet est d’au moins 1.97, ce qui est toujours en
accord avec les critères de couleur J-dropout (J −H >0.76) utilisés pour la sélection
d’objets à z >8.5. Le flux mesuré en bande Ks est affecté par l’émission Hα, observée
à 2023.4nm, dont la largeur équivalente est estimée à ≈840Å . La contribution de
cette raie au flux mesuré en bande Ks est de ≈25%. Ainsi la couleur H −Ks de la
source est augmentée à 0.50, soit à la limite du critère de sélection. On montre donc,
que dans le cas de cette source contaminante, la prise en compte des raies d’émission
dans l’estimation des couleurs ne permet pas de l’exclure de l’échantillon.

4.4.5 Populations stellaires de la source

Maintenant que nous connaissons avec certitude le redshift de l’objet (z =2.08),
nous pouvons refaire le travail de SED-fitting en fixant le redshift de l’objet, et en
laissant libres les paramètres de rougissement, de taux de formation stellaire (bien
que connu a priori), et l’âge de la population stellaire. De plus, pour déterminer la
métallicité Z de notre source, nous effectuerons ce travail pour trois valeurs diffé-
rentes de métallicité : Z=0.0001, 0.004 et 0.02 Z�. Les simulations Monte-Carlo que
nous utiliserons peuvent être décrites en 3 étapes :

1. On va laisser fluctuer la valeur de la magnitude dans chaque filtre, et échan-
tillonner la distribution de magnitudes ainsi obtenues. Pour chaque tirage une
probabilité est choisie aléatoirement en supposant une distribution gaussienne

2. Á partir de ces valeurs bruitées, on détermine la nouvelle distribution spectrale
en énergie de chaque objet.

3. Pour chaque tirage, on fait tourner Hyperz et on regarde les valeurs de rougis-
sement, de taux de formation d’étoiles et d’âge de la population stellaire qu’il
associe aux données photométriques.

A l’issue de 104 simulations, on peut représenter les résultats sous forme d’histo-
gramme (figure 4.14).

On observe qu’il y a deux possibilités pour justifier la discontinuité dans le
spectre : une très forte atténuation par la poussière ou une très vielle population
d’étoiles avec une discontinuité à 4000Å très importante . D’après les mesures de
flux de quelques raies, nous avons montré que le rougissement par la poussière dans
cet objet devait être très faible (voir nul). Ainsi seule la deuxième hypothèse semble
envisageable. Celle-ci implique nécessairement deux populations différentes d’étoiles :
une vieille pour justifier la discontinuité, et une autre suffisamment jeune pour pro-
duire les raies d’émission. A partir de la distribution des résultats du travail de
SED-fitting incluant la métallicité, on montre que la solution à très faible métallicité
(Z=0.0001Z�) suggère une très jeune population d’étoiles dans plus de 80% des cas.
A l’inverse, les résultats obtenus pour une métallicité plus élevée (Z=0.02Z�) préfé-
rent une population d’étoiles plus vieille, autour de 1 milliard d’années, avec un très
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Figure 4.14 – Résultats de 104 simulations MC autour de la photométrie de J1.
Les différentes données portées sur ces histogrammes sont : l’âge de la population
stellaire (en haut à gauche), l’âge de l’objet (en haut à droite), le rougissement (en
bas à gauche) et la masse de l’objet (en bas à droite).
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Figure 4.15 – Evolution de la largeur équivalente de la raie Hα en fonction de l’âge
de la population et de la métallicité considérée : Z=0.02Z�(rouge) et Z=0.004Z�
(bleu).

faible rougissement. La solution de métallicité intermédiaire (Z=0.004Z�) semble
suggérer deux types de populations stellaires : jeune et très rougie par la poussière
combinée avec une population vieille d’étoiles.

La solution de très faible métallicité peut être écartée en considérant les trois
points suivants :

1. le rougissement suggéré est bien supérieur à celui déduit des mesures de flux,
2. le rapport [OIII]/Hβ aurait dû être bien supérieur,
3. une galaxie contenant une très grande quantité de poussière n’est pas compa-

tible avec une source de très faible métallicité.
En revanche, rien ne nous permet de choisir clairement entre les deux modèles res-
tants.

Dans l’hypothèse d’une double population stellaire, les étoiles les plus jeunes
doivent contribuer au flux mesuré en bande J . Cependant cette contribution doit
être faible pour ne pas diminuer l’importance de la discontinuité entre la bande
J et H. A partir de la largeur équivalente de la raie Hα, on peut estimer l’âge
de la population à l’origine de cette émission. Pour cela, on utilise les simulations
Starburst99 (Leitherer et al., 1999) qui donnent l’évolution de la largeur équivalente
de la raie Hα en fonction de l’âge de la population stellaire (figure 4.15). Pour les
deux modèles de metallicité restant et en utilisant la largeur équivalente de la raie
Hα au moment de l’émission (EW=280Å), on montre que des étoiles âgées de moins
de 5 millions d’années peuvent être responsables de cette émission.

4.4.6 Mise à jour de la photométrie et ajustement de la SED

En raison de la mise à jour de la chaine de réduction des données provenant
du satellite Spitzer, nous avons actualisé la photométrie de cet objet en mesurant
les magnitudes dans des ouvertures de 1” sur les nouvelles données. Le bruit a été
mesuré à partir des ouvertures vides de même diamètres positionnées autour de la
source (Table 4.9). En admettant que le rougissement au sein de cet objet est nul,
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Filtres λobs m

Å AB
FORS2/I 791 27.39±0.49

HST/F850LP 911 27.39±0.18
FORS2/z 914 >27.72
HAWKI/Y 1030 >28.1
HAWKI/J 1260 >27.5
HAWKI/H 1620 25.53±0.11
HAWKI/Ks 2150 25.02±0.16
IRAC/3.6 3580 24.48±0.14
IRAC/4.5 4530 24.70±0.24
IRAC/5.8 5780 23.65±0.41
IRAC/8.0 8050 >24.62

Table 4.9 – Mise à jour de la photométrie de l’objet J1

et en laissant libre tous les autres paramètres ajustés par Hyperz, on montre que
la solution à bas redshift est privilégiée par rapport à la solution à grand redshift
(Figure 4.16). Cependant, il est intéressant de remarquer que seul 0.2% des réalisa-
tions (simulations MC supposant une distribution gaussienne des magnitudes comme
expliqué ci-dessus) admettent un redshift photométrique en accord avec la mesure
spectroscopique à 1σ. De ce fait, il n’est pas possible d’obtenir un excellent ajuste-
ment de la SED de notre source en ne considérant qu’un seul type de population
stellaire, ce qui est aujourd’hui le cas pour une grande majorité des modèles utilisés
dans les ajustements de SED.

4.4.7 Conclusions

La nature de cette source semble désormais établie : il s’agit d’une galaxie à
moyen redshift, z =2.08, combinant deux populations d’étoiles, une âgée au plus
de 5 millions d’années, et une autre d’au moins 1 milliard d’années. La très faible
quantité de poussière déduite du spectre de cet objet et la double population stellaire
permettent d’expliquer la discontinuité observée dans la SED.

Il reste désormais à déterminer si ce type de source peut se retrouver dans d’autres
échantillons de candidats à grand redshift. A partir du meilleur ajustement de la SED
de notre objet, on peut estimer la profondeur minimale des images visibles qui nous
permettrait de détecter ce type de contaminant. Ainsi, une magnitude de 30.2 (AB)
serait nécessaire pour détecter ce type d’objet avec le filtre F435W du Hubble Space
Telescope (29.5 (AB) dans le filtre F606W). On peut également extrapoler ce résultat
à une galaxie de magnitude 28(AB) en bande H (c’est-à-dire la magnitude typique
des candidats « ultra deep field »), dans ce cas, la profondeur en bande V devrait
être au minimum de 32(AB) ce qui n’est pas réalisable actuellement.

Nous pouvons donc alors raisonnablement envisager que les échantillons d’objets
faibles à grand redshift, en dehors des limites des spectrographes actuels, contiennent
également ce type de contaminant. Pour ce qui est des échantillons visant à étudier les
sources brillantes à grand redshift, il apparait nécessaire de confirmer chaque source
par des observations spectroscopiques. Actuellement ce type de confirmation reste
coûteux en temps de télescope, compte-tenu qu’une seule source peut-être observée à
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Figure 4.16 – Distribution de la probabilité de redshift calculée par Hyperz en
utilisant d’une part la photométrie initiale de J1 (rouge) et d’autre part en tenant
compte des raies d’émission (bleu).

chaque acquisition. Dans les prochaines années, des spectrographes dits multi-objets
vont être installés au foyer des grands télescopes (on peut citer par exemple MUSE
au VLT, Bacon et al. (2006), EMIR qui sera installé au Gran Telescopio Canarias,
Balcells et al. (2000) et Garzon et al. (2003), ou KMOS au VLT 9) et devraient sans
aucun doute permettre d’étudier de manière plus robuste les propriétés globales des
premières galaxies, en repérant les contaminants extrêmes.

9. http ://www.eso.org/sci/facilities/develop/instruments/kmos.html
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Figure 5.1 – Le Canada France Hawaï Telescope (CFHT) qui culmine au sommet
du Mauna Kea à 4200m d’altitude, où est installé depuis 2006 l’instrument WIRCam
avec lequel le relevé WUDS a été acquis en 2008.

Dans ce chapitre, nous allons nous focaliser sur la recherche de sources à grand-
redshift dans un champ vide spécialement conçu pour la recherche et l’étude des
premières galaxies : le Wircam Ultra Deep Survey (appelé WUDS dans la suite). Le
lecteur est invité à se référer au chapitre 2 pour la définition des termes techniques.

5.1 Propriétés photométriques du relevé

5.1.1 L’instrument WIRcam

L’instrument WIRCam (pour Wide-field InfraRed Camera) est un imageur infra-
rouge installé au foyer du Canada France Hawaï Télescope (CFHT, 3.6m de dia-
mètre, figure 5.1) depuis novembre 2006 (Puget et al., 2004). Le champ de vue
de la caméra est de 21.5’×21.5’ réparti sur 4 détecteurs de 2048×2048 pixels cha-
cun, soit un échantillonnage de 0.3”/pixel. Nous avons cependant utilisé la capacité
micro-échantillonnage de la caméra, qui permet d’acquérir des images avec une ré-
solution spatiale de 0,15”/pixel. Les caractéristiques de cet instrument sont acces-
sibles sur : http//www.cfht.hawaii.edu/instruments/Imaging/WIRCam. WIRCam
est équipé de 4 filtres infrarouges : Y , J , H et Ks couvrant les longueurs d’ondes
allant de 0.9 à 2.4 µm. Comme pour les instruments de l’ESO, WIRCam dispose
d’un calculateur du temps d’exposition en ligne qui donne en fonction du type d’ob-
jet, de la magnitude de cet objet et des conditions d’observations, le temps de pose
nécessaire pour atteindre un rapport signal sur bruit donné 1.

5.1.2 Le relévé WUDS

Le relevé WUDS est centré sur une des zones couvertes par le CFHTLS-D3
(champ Groth Strip, α=14 :18 :15.3 δ=+52 :38 :45) et déjà étudiée par d’autres re-
levés moins profonds comme le WIRcam Deep Survey (WIRDS, Bielby et al. 2011).
L’objectif de ce champ vide est de tirer profit des observations déjà réalisées dans
les filtres infra-rouges pour augmenter le temps de pose cumulé (notamment le re-
levé WIRDS) et surtout profiter des images ultra-profondes du relevé CFHTLS-Deep
pour la contrepartie dans le visible. Ainsi nous avons combiné les données obtenues

1. http ://rpm.cfht.hawaii.edu/ wircam/diet/DIET.rpm
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dans les filtres J , H et Ks avec celle du relevé WIRDS, afin d’augmenter considéra-
blement le temps de pose dans chaque filtre et ainsi obtenir une meilleure profondeur
d’image. La zone ciblée n’ayant en revanche jamais été observée en bande Y , nous
devrons donc nous contenter de l’acquisition faite dans le cadre du projet WUDS.
La figure 5.2 présente la position du champ de vue de WUDS par rapport aux autres
données profondes que nous utiliserons au cours de cette étude. Les acquisitions

Figure 5.2 – Position du relevé WUDS (rouge) par rapport aux données du
CFHTLS-D3 (bleu) et de WIRDS (vert).

WUDS ont été réalisées entre mai et juillet 2008, celles provenant du relevé WIRDS
entre 2006 et 2007.

Comme nous l’avons montré dans l’étude de l’amas de galaxies Abell 2667, la
couverture optique du spectre électromagnétique est primordiale pour éliminer un
maximum de sources à bas redshift qui pourraient contaminer nos échantillons d’ob-
jets candidats à grands redshift. Ainsi nous avons utilisé les images très profondes
acquises dans les filtres u,g,r,i et z du CFHTLS-D3 avec l’instrument MegaCam
pour mieux contraindre la SED des sources candidates. La figure 5.3 présente la
couverture du spectre électromagnétique de notre étude et le tableau 5.1 les pro-
priétés photométriques des différentes images utilisées. On remarque que la couver-
ture électromagnétique dans le domaine optique (filtres u, g, r, i et z) est excellente.
Cette bonne couverture associée à la grande profondeur des images du CFHTLS-D3
devrait limiter la contamination des différents échantillons par des sources à plus
bas-redshift. Il est important de noter que par la suite, les images dites « WUDS »
seront les images combinées entre les données WIRDS et WUDS.
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Origine Filtre λcentral ∆λ CAB texp seeing m(1σ)
[nm] [nm] [mag] [ksec] [”] [AB mag]

CFHTLS-D3 u 382 54.4 0.312 76.6 0.89 29.71
CFHTLS-D3 g 490 130.9 -0.058 79.6 0.84 30.13
CFHTLS-D3 r 625 108.6 0.176 142.8 0.78 29.76
CFHTLS-D3 i 766 133.0 0.404 249.4 0.76 29.43
CFHTLS-D3 z 884 103.3 0.525 175.4 0.69 28.28
WUDS Y 1027 107.7 0.632 44.9 0.63 27.97
WUDS J 1256 153.1 0.949 50.4 0.60 27.88
WIRDS J 1256 153.1 0.949 26.3 0.60 26.99
WUDS H 1636 273.4 1.390 39.6 0.55 27.25
WIRDS H 1636 273.4 1.390 15.5 0.55 26.92
WUDS Ks 2154 307.1 1.862 25.9 0.56 27.12
WIRDS Ks 2154 307.1 1.862 17.5 0.56 26.48

Table 5.1 – Propriétés photométriques des images utilisées pour la recherche d’ob-
jets lointains dans le projet WUDS, où CAB est le coefficient de conversion entre
magnitude AB et Vega (mAB=mV ega+CAB), texp le temps d’exposition sur le champ
et m(1σ) la profondeur de l’image à 1σ.

Figure 5.3 – Couverture du spectre électromagnetique des images utilisées pour le
projet WUDS

5.1.3 Réduction des données

Comme pour la réduction des données d’Abell 2667, nous avons effectué une
soustraction du ciel en deux étapes comme décrit dans Richard et al. (2006) et
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seuil de détection DETECT_THRESH 0.8σ
taille minimale DETECT_MINAREA 4 pixels

cycle d’extraction DEBLEND_NTHRESH 32
contrast minimum pour extraction DEBLEND_MINCONT 0.00002

Table 5.2 – Critères d’extraction utilisés dans SExtractor pour la recherche d’objets
lointains dans le relevé WUDS

Labbé et al. (2003). La réduction des données peut-être résumée comme suit :

1. Nettoyage des images brutes : création d’une carte des pixels saturés,
correction de la non-linéarité des pixels, soustraction du dark, correction du
flat et masque des pixels défectueux.

2. Première soustraction du fond de ciel : compte-tenu de la rapide variation
du fond de ciel, la carte du fond de ciel est obtenue en moyennant le bruit des
images prises 10 min avant et après l’image considérée.

3. Calibration astrométrique et photométrique

4. Assemblage des images dont le fond de ciel a été éliminé en utilisant la
carte déduite de l’étape 2

5. Création d’un masque des objets avec SExtractor

6. Seconde soustraction du fond de ciel : à partir du masque précédent, on
estime le fond de ciel moyen et on le soustrait à nouveau aux images

7. Assemblage final des images en appliquant une carte de poids favorisant
la détection d’objets faibles telle que : poids ∝(ZP×var × s2)−1 ou ZP est le
point zéro des magnitude, s le seeing et var le bruit pixel à pixel dans une zone
propre de l’image (i.e. la variance).

5.1.4 Extraction des sources

Les catalogues ont été construits, comme dans le cas des données autour d’Abell
2667, à l’aide du logiciel SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996) en mode double image.
L’image de détection utilisée sera choisie en fonction du type de sources recherchées.
Les critères d’extraction sont donnés dans la table 5.2. La magnitude et le flux total
de chaque source seront déduits des magnitudes MAG_AUTO de SExtractor. Les
erreurs photométriques ont été déduites du bruit mesuré sur l’image d’origine, c’est-
à-dire sans dégradation au plus mauvais seeing.

5.1.5 Complétude de détection des images utilisées

La complétude d’un échantillon représente le nombre de sources réellement pré-
sente dans celui-ci sur le nombre de source qui devrait s’y trouver. La figure 5.4
présente l’évolution de la complétude de détection en fonction de la magnitude dans
le filtre considéré. On remarque que la grande profondeur de la bande Y nous per-
met d’être complets à plus grande magnitude que dans le cas de la bande z du
CFHTLS-D3. Ce fait aura des conséquences sur les résultats par la suite.
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Figure 5.4 – Complétude des images z, Y , J et H utilisées dans la recherche de
sources à grand recherche dans le projet WUDS.

5.2 Nombre de sources attendues

Comme dans le cas de l’étude de l’amas de galaxies, nous pouvons estimer, en
suivant la même méthode, le nombre d’objets à grand redshift que nous devrions
trouver dans le champ de vue de WIRCam. D’après l’équation 2.10, les équations
d’évolution de Bouwens et al. (2011c) et les profondeurs à 5σ (seuil de détection
imposé) des images z, Y , J et H, nous avons pu calculer l’ordre de grandeur du
nombre de sources attendues. Le tableau 5.3 présente le nombre de sources que l’on
devrait repérer dans le champ de vue de WIRCAM en prenant en compte les barres
d’erreurs sur les paramètres de la fonction de luminosité données dans la référence
précédente.

5.3 Sélection de sources à grand redshift

Pour pouvoir comparer nos résultats à ceux obtenus dans le cas d’Abell 2667, nous
sélectionnerons les sources à grand redshift en combinant des critères de détection/non-
détection et de couleurs. Dans la suite de ce paragraphe nous présenterons les dif-
férents critères utilisés ainsi que les échantillons d’objets dégagés à z ∼5, 6, 7, 8 et
9.
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Interval de Nattendu
Redshift
4.5 - 5.5 476+408

−227
5.5 - 6.5 212+306

−129
6.5 - 7.5 20+59

−15
7.5 - 8.5 3+15

−3
8.5 - 9.0 ±1

Table 5.3 – Nombre de sources attendues dans le relevé WUDS par domaine de
resdhift sondé ayant m ≤ m(5σ) dans le filtre qui couvre l’émission UV au repos.
Pour les fenêtres en redshift étudiées d’après une image de détection combinant le
filtre Y , seul le champ profond de WUDS est exploré.

Intervalle de Critères de couleurs
Redshift

mr −mi > 1.2
4.5 - 5.5 mr −mi > (mi −mz)+1.00

mi −mz < 0.7
5.5 - 6.5 mi −mz > 1.7(mz −mY )+0.35

mi −mz > 0.7
mz −mY > 1.0

6.5 - 7.5 mz −mY > 4(mY −mJ)-1.0
mY −mJ < 1.2
mY −mJ > 0.8

7.5 - 8.5 mY −mJ > 1.25(mJ −mH)+0.8
mJ −mH < 1.2
mJ −mH > 0.76

8.5 - 9.0 mJ −mH > 1.3(mH −mK)
mH −mK < 0.5

Table 5.4 – Critères de couleur utilisés pour rechercher des sources entre z ∼5 et 9
dans le relevé WUDS.

5.3.1 Fenêtres de sélection en couleurs

Le jeu de filtres n’étant pas le même que celui utilisé pour l’étude de l’amas
d’Abell 2667, nous devons définir de nouveaux critères de couleurs en suivant la
même procédure que celle décrite au paragraphe 2.3.2. Un exemple de détermination
des critères de couleurs pour des sources à z ∼7 est présenté sur la figure 5.5.

Les critères de couleurs que nous pouvons déduire de ces simulations entre z ∼5
et 9 sont présentés dans le tableau 5.4. Comme dans le cas de l’amas, la mesure des
couleurs devra se faire à partir d’images dégradées au même seeing selon la procédure
décrite au paragraphe 2.4.1.

5.3.2 Echantillons d’objets à z ∼5

Les sources situées à z ∼5 voient leur émission au delà de Lyman α apparaitre
dans les filtres i ou z. Ainsi les critères de détection/non-détection pour repérer ce
type de source, dites r−dropouts, seront les suivants : m(u et g)<2σ et m(i et z)>5σ.
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Figure 5.5 – Exemples de diagramme couleur-couleur utilisée dans la recherche
de sources à z ∼7 dans le projet WUDS. L’image du haut montre l’évolution des
couleurs en fonction du redshift (on note une différence en redshift de 0.1 entre deux
ronds noirs consécutifs), alors que celle du bas, montre les critères de couleurs déduits
de l’évolution des couleurs.
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Il n’y a pas de condition sur le filtre r.

Image de détection i+ z

Nous avons dans un premier temps utilisé comme image de détection une image
combinée des filtres CFHT-LS i et z, et les critères d’extractions SExtractor pré-
sentés dans le tableau 5.2. Le choix de l’image de détection i+z est imposé par
les critères de détection/non-détection que nous avons choisis. En effet, en utilisant
comme image de détection un (ou plusieurs) des filtres dans lequel les candidats
sont supposés apparaitre, nous sommes à peu près certains de détecter un maximum
d’objets dans cette configuration. Après inspection manuelle, 425 sources répondent
à la fois aux critères de détection/non-détection et aux critères de couleurs définis
dans la table 5.4. A partir de la photométrie de chaque source et des spectres de
référence standard, on détermine le redshift photométrique pour toutes les sources.
La répartition en magnitude et redshift des sources du catalogue à z ∼5 est montré
sur la figure 5.6.

Figure 5.6 – Répartition des sources de l’échantillon en fonction du redshift (haut)
et en fonction de la magnitude en bande z (bas) pour toutes les sources
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Image de détection Y + J

Nous avons ensuite voulu tester l’influence de l’image de détection sur la nature
des candidats sélectionnés. Nous avons pour cela étudié les résultats obtenus avec
comme image de détection une image combinée des filtres WUDS Y et J , et les
critères d’extractions SExtractor présentés dans le tableau 5.2. Chaque catalogue
d’objets contient 3.6×105 détections, parmi ces sources seules 2591 répondent aux
critères de détection/non-détection. On applique ensuite à cet échantillon , les critères
de couleurs énoncés dans le tableau 5.4. 1123 détections répondent à la fois aux
critères de détection/non-détection et aux critères de couleurs.

Bien que le traitement des images WUDS et CFHTLS ait été optimisé pour
éliminer au maximum les fausses détections (rémanence, ghost, ...), il est possible
que ce type d’objet « factices » soit présent dans notre échantillon. Cependant il
apparait, à priori, qu’une inspection visuelle de tous ces candidats serait bien trop
longue. Certaines études, comme Bowler et al. (2012) (relevé UltraVISTA avec un
champ de vue de 1 degré 2), préconisent une sélection à partir de la valeur du χ2

obtenu pour le meilleur ajustement au cours du travail de SED-fitting. Afin de tester
ce nouveau critère de sélection, nous avons inspecté individuellement les sources les
plus brillantes de notre échantillon (c’est-à-dire avec mI ≤25.5). Seules 113 sources
répondant à la fois aux critères de détection/non-détection et de couleurs ont une
magnitude en bande I inférieure à 25.5 mag. Parmi ces détections brillantes, 57 ob-
jets ont un χ2 important (autrement dit supérieur à 10). Cependant, l’inspection
visuelle de toutes les détections brillantes montre que seulement 38 sources sont de
fausses détections. Ainsi si nous imposions le critère de χ2 sur notre échantillon de
candidats r−dropouts nous éliminerions, 26 bons candidats, ce qui n’est pas accep-
table. L’inspection manuelle reste alors la seule méthode permettant de discriminer
correctement les bons candidats des fausses détections.

Après l’inspection visuelle des 1123 sources répondant parfaitement aux critères
de détection/non-détection et de couleurs, seuls 391 objets apparaissent comme de
vraies détections. L’inspection manuelle supprime donc ∼65% de l’échantillon initial.
Cette grande contamination par de faux objets s’explique facilement en regardant les
critères d’extraction que nous avons utilisés (cf. Tab. 5.2). En effet ceux-ci sont opti-
misés pour trouver des sources ponctuelles faibles, avec en contre partie la sélection
d’un grand nombre de fausses détections qu’il faut supprimer manuellement.

Recouvrement des catalogues issus de deux images de détection diffé-
rentes

Pour vérifier la cohérence des résultats trouvés à la fois en utilisant l’image de
détection I+z et Y+J, nous avons regardé le taux de recouvrement entre les deux
catalogues en autorisant un décalage sur la position des objets de ±3 pixels en X et
Y. Ce décalage est principalement dû au changement d’instrument entre les images I,
z et Y,J. Seuls 171 objets sont présents à la fois dans le catalogue I+z et dans le cata-
logue Y+J soit environ 40% de l’échantillon I+z initial. La détection d’objets à partir
d’une image proche infra-rouge dans laquelle les objets ne sont pas nécessairement
détectés (à l’exception des objets très brillants) entraine une nouvelle incomplétude.
En effet, il est vraisemblable que la sélection en Y+J entraine la perte des sources les
plus « bleues » de l’échantillon par rapport à la sélection en i+ z. Ce type d’effet est
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attendu, c’est la raison pour laquelle nous avons privilégié une sélection homogène,
c’est-à-dire une détection dans les filtres courant le même domaine UV au repos
pour tous les intervalles de redshift. Pour limiter la multiplication des incomplétudes
à prendre en compte au moment de la détermination de la fonction de luminosité,
nous n’irons pas plus loin sur le traitement de l’échantillon sélectionné à partir de
l’image Y+J.

5.3.3 Echantillon d’objets à z ∼6

Les sources ayant un redshift z ∼6 commencent à être détectées à partir du
filtre i ; il s’agit donc de sources dites i−dropouts. Afin de tester la pertinence de
la méthode utilisée sur des catalogues de tailles raisonnables (par rapport à ceux
dégagés à z ∼5), nous avons sélectionné deux échantillons distincts de candidats :
un premier « classique », où les sources ont été retenues à partir des critères de
détection/non-détection et de couleurs, et un second « aveugle » n’incluant que les
objets répondant aux critères de detection/non-detection.

Les critères de détection/non-détection appliqués pour la sélection de sources
i−dropouts sont similaires à ceux utilisés pour les sources r−dropouts mais décalés
en longueur d’onde :

mugr <m(2σ)
mzY >m(5σ)

91 objets répondent à ces critères, et constituent l’échantillon « aveugle ». Parmi ces
sources, 48 répondent aussi aux critères de couleur définis dans le tableau 5.4. Après
inspection manuelle de chaque source, 37 apparaissent comme des candidats robustes
et constituent alors l’échantillon « classique ». Les 11 détections éliminées sont toutes
des fausses détections : ghost, pixels dans le halos d’une galaxie brillante, etc.. La
répartition en magnitude Y et en redshift de ces deux échantillons sont présentées
sur la figure 5.7. Les 6 sources les plus brillantes sont présentées sur la figure 5.8, la
photométrie de tous les candidats est portée dans la table 5.5. Les sources ont été
nommées par ordre croissant de magnitude dans la bande Y . Le logiciel de SED-
fitting Hyperz nous donne pour chaque objet le redshift photométrique associé au
meilleur ajustement, et l’intervalle de confiance à 1σ. Cette incertitude sur le redshift
de l’objet est représentée par la distribution de la probabilité de redshift, notée
P(z). Les différentes distributions de probabilité de redshift associées aux sources
i−dropouts sont portées sur la figure 5.9. Comme attendu on remarque que les
probabilités de redshift sont toutes autour de z ∼6 sans pic secondaire à plus bas
redshift, à l’exception de l’objet 9 qui présente un maximum à z ∼4.55 . Le résultat
du travail de SED-fitting sur cet échantillon d’objets i−dropouts est présenté dans
le tableau 5.7. On remarque que la source la plus brillante est très mal ajustée avec
un χ2 de 37.83. Par la suite cette source sera considérée comme suspecte au regard
de la qualité de l’ajustement de sa distribution spectrale en énergie. La répartition
des taux de formation stellaire est présentée sur la figure 5.10

5.3.4 Echantillon d’objets à z ∼7

Contrairement à l’intervalle de redshift précédent, nous ne pouvons pas faire de
sélection « aveugle » à z ∼7. En effet, dans ce cas les critères de détection/non-
détection sont :
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Figure 5.7 – Répartition en redshift (gauche) et magnitude en bande Y des sources
de l’échantillon « classique » (en rouge) et « aveugle » (en noir).
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Figure 5.8 – Images des 6 candidats i−dropouts les plus brillants sélectionnés dans
le relevé WUDS. Chaque candidat est repéré par un cercle de 1.7” de rayon sur
l’image I+z.

Figure 5.9 – Distribution de la probabilité de redshift pour les 37 candidats
i−dropouts.
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ID mu mg mr mi mz mY mJ mH mK

[AB] [AB] [AB] [AB] [AB] [AB] [AB] [AB] [AB]
1 >29.7 >30.1 >29.8 >29.4 25.04 23.52 24.33 >27.2 >27.1

± 0.10 ± 0.03 ± 0.08
2 >29.7 >30.1 >29.8 26.52 24.71 24.68 24.35 24.66 24.82

± 0.09 ± 0.05 ± 0.06 ± 0.05 ± 0.17 ± 0.16
3 >29.7 >30.1 >29.8 26.27 24.75 24.74 25.12 25.29 >27.1

± 0.07 ± 0.05 ± 0.06 ± 0.10 ± 0.27
4 >29.7 >30.1 >29.8 >29.4 25.22 24.89 25.54 25.73 24.61

± 0.07 ± 0.07 ± 0.13 ± 0.38 ± 0.11
5 >29.7 >30.1 >29.8 27.91 25.45 25.05 24.96 25.77 >27.1

± 0.37 ± 0.11 ± 0.10 ± 0.10 ± 0.52
6 >29.7 >30.1 >29.8 28.54 25.74 25.21 25.36 24.72 25.12

± 0.48 ± 0.10 ± 0.08 ± 0.11 ± 0.14 ± 0.17
7 >29.7 >30.1 >29.8 28.45 25.89 25.36 26.52 25.30 25.10

± 0.39 ± 0.10 ± 0.09 ± 0.27 ± 0.21 ± 0.15
8 >29.7 >30.1 >29.8 27.49 25.74 25.41 >27.9 26.40 26.13

± 0.14 ± 0.08 ± 0.08 ± 0.52 ± 0.34
9 >29.7 >30.1 >29.8 >29.4 26.49 25.46 27.67 25.17 25.22

± 0.17 ± 0.09 ± 0.73 ± 0.17 ± 0.15
10 >29.7 >30.1 >29.8 26.46 25.46 25.50 25.72 25.80 26.23

± 0.07 ± 0.08 ± 0.11 ± 0.15 ± 0.38 ± 0.47
11 >29.7 >30.1 >29.8 28.97 26.44 25.56 26.46 25.03 25.34

± 0.63 ± 0.18 ± 0.10 ± 0.26 ± 0.17 ± 0.19
12 >29.7 >30.1 >29.8 26.52 25.33 25.56 26.38 24.92 24.90

± 0.08 ± 0.07 ± 0.12 ± 0.29 ± 0.18 ± 0.15
13 >29.7 >30.1 >29.8 27.39 25.52 25.63 25.12 >27.2 25.64

± 0.19 ± 0.10 ± 0.15 ± 0.10 ± 0.32
14 >29.7 >30.1 >29.8 26.76 25.60 25.67 25.23 >27.2 >27.1

± 0.13 ± 0.13 ± 0.19 ± 0.13
15 >29.7 >30.1 >29.8 27.07 25.73 25.69 26.36 >27.2 25.38

± 0.10 ± 0.09 ± 0.11 ± 0.22 ± 0.18
16 >29.7 >30.1 >29.8 27.55 25.97 25.71 >27.9 25.64 25.62

± 0.10 ± 0.07 ± 0.07 ± 0.18 ± 0.15
17 >29.7 >30.1 >29.8 >29.4 25.86 25.71 >27.9 25.84 25.82

± 0.10 ± 0.12 ± 0.34 ± 0.28
18 >29.7 >30.1 >29.8 28.26 26.21 25.73 27.70 >27.2 25.77

± 0.30 ± 0.13 ± 0.11 ± 0.74 ± 0.25
19 >29.7 >30.1 >29.8 26.79 25.70 25.80 26.74 >27.2 25.25

± 0.07 ± 0.07 ± 0.11 ± 0.28 ± 0.14

Table 5.5 – Photométrie des candidats i−dropouts sélectionnés à partir de la mé-
thode « classique ». Les magnitudes présentées ici sont les MAG_AUTO mesurées
par SExtractor.
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ID mu mg mr mi mz mY mJ mH mK

[AB] [AB] [AB] [AB] [AB] [AB] [AB] [AB] [AB]
20 >29.7 >30.1 >29.8 28.39 25.93 25.83 25.47 >27.2 24.89

± 0.39 ± 0.12 ± 0.14 ± 0.11 ± 0.13
21 >29.7 >30.1 >29.8 >29.4 26.47 25.85 26.03 >27.2 >27.1

± 0.15 ± 0.11 ± 0.15
22 >29.7 >30.1 >29.8 >29.4 26.53 25.86 27.02 >27.2 25.27

± 0.16 ± 0.12 ± 0.37 ± 0.15
23 >29.7 >30.1 >29.8 28.05 25.52 25.89 25.91 >27.2 25.07

± 0.27 ± 0.08 ± 0.14 ± 0.16 ± 0.15
24 >29.7 >30.1 >29.8 28.59 26.38 25.90 >27.9 >27.2 25.29

± 0.34 ± 0.13 ± 0.11 ± 0.13
25 >29.7 >30.1 >29.8 27.71 26.16 25.93 25.64 25.46 >27.1

± 0.24 ± 0.17 ± 0.18 ± 0.15 ± 0.31
26 >29.7 >30.1 >29.8 27.18 25.97 25.94 25.58 25.11 24.98

± 0.13 ± 0.12 ± 0.16 ± 0.12 ± 0.19 ± 0.14
27 >29.7 >30.1 >29.8 29.31 26.39 25.98 27.01 >27.2 >27.1

± 0.50 ± 0.10 ± 0.09 ± 0.25
28 >29.7 >30.1 >29.8 27.15 25.47 25.98 25.67 25.86 25.40

± 0.12 ± 0.07 ± 0.16 ± 0.13 ± 0.37 ± 0.20
29 >29.7 >30.1 >29.8 28.18 25.51 25.98 25.57 >27.2 >27.1

± 0.32 ± 0.08 ± 0.16 ± 0.12
30 >29.7 >30.1 >29.8 26.60 25.56 25.99 25.45 25.41 25.17

± 0.07 ± 0.08 ± 0.16 ± 0.10 ± 0.24 ± 0.16
31 >29.7 >30.1 >29.8 28.46 25.90 26.02 26.23 >27.2 >27.1

± 0.32 ± 0.09 ± 0.13 ± 0.17
32 >29.7 >30.1 >29.8 27.96 26.38 26.04 26.64 25.94 >27.1

± 0.15 ± 0.10 ± 0.10 ± 0.19 ± 0.24
33 >29.7 >30.1 >29.8 28.60 26.13 26.09 25.13 24.31 24.67

± 0.42 ± 0.12 ± 0.16 ± 0.07 ± 0.08 ± 0.09
34 >29.7 >30.1 >29.8 27.38 26.19 26.10 25.51 >27.2 25.56

± 0.16 ± 0.15 ± 0.19 ± 0.12 ± 0.25
35 >29.7 >30.1 >29.8 28.71 26.34 26.12 >27.9 >27.2 26.65

± 0.24 ± 0.08 ± 0.08 ± 0.30
36 >29.7 >30.1 >29.8 >29.4 26.44 26.15 27.56 >27.2 >27.1

± 0.19 ± 0.19 ± 0.75
37 >29.7 >30.1 >29.8 28.66 26.37 26.20 27.33 25.46 25.91

± 0.27 ± 0.09 ± 0.11 ± 0.33 ± 0.14 ± 0.18

Table 5.6 – Photométrie des candidats i−dropouts sélectionnés à partir de la mé-
thode « classique ». Les magnitudes présentées ici sont les MAG_AUTO mesurées
par SExtractor.
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ID zphot χ2 Av (zmin − zmax)1σ SFR
[mag] M�.an−1

01 6.51 37.84 0.00 6.38 - 6.66 53.48
02 5.80 1.74 0.60 5.64 - 5.89 18.9
03 5.77 2.61 0.00 5.68 - 5.82 30.8
04 5.81 5.18 0.00 5.38 - 5.95 27.0
05 6.14 2.20 0.00 5.95 - 6.30 25.4
06 5.99 1.28 0.20 5.69 - 6.23 17.6
07 5.77 5.85 0.00 5.55 - 5.90 19.8
08 5.90 3.69 0.00 5.74 - 6.04 17.1
09 4.55 8.83 0.00 4.33 - 4.84 11.1
10 5.51 0.57 0.20 5.29 - 5.64 11.9
11 6.03 3.70 0.40 5.62 - 6.40 10.7
12 5.41 5.90 0.20 5.21 - 5.62 11.0
13 5.91 4.85 0.00 5.55 - 6.07 14.1
14 5.64 3.10 0.00 5.41 - 5.82 12.7
15 5.52 2.69 0.00 5.35 - 5.76 12.0
16 5.68 3.46 0.20 5.40 - 5.83 10.3
17 5.94 6.49 0.20 5.72 - 6.12 11.0
18 5.94 4.31 0.00 5.70 - 6.16 12.9
19 5.39 6.42 0.00 5.25 - 5.61 10.5
20 5.51 1.98 0.00 5.22 - 5.99 10.6
21 6.22 1.45 0.00 5.94 - 6.46 11.4
22 5.88 5.02 0.40 5.30 - 6.21 5.4
23 5.74 4.11 0.00 5.62 - 5.91 7.7
24 5.82 4.66 0.40 5.29 - 6.07 7.5
25 5.72 0.83 0.80 5.26 - 6.22 4.9
26 5.42 0.16 1.20 4.94 - 5.62 3.1
27 6.01 5.07 0.00 5.88 - 6.17 10.5
28 5.68 1.02 0.20 5.52 - 5.80 8.0
29 5.89 3.58 0.00 5.74 - 6.01 10.2
30 5.40 1.53 0.00 4.98 - 5.52 8.8
31 5.92 1.79 0.00 5.78 - 6.04 9.8
32 5.88 2.69 0.00 5.58 - 6.06 9.2
33 5.89 5.07 1.60 5.63 - 6.06 2.1
34 5.28 1.31 0.00 4.98 - 5.71 7.8
35 5.96 5.74 0.00 5.81 - 6.09 9.1
36 5.97 1.59 0.00 5.70 - 6.31 8.9
37 5.78 6.08 0.20 5.56 - 5.97 6.7

Table 5.7 – Propriétés photométriques des 37 candidats i−dropouts. Dans ce ta-
bleau sont portées : (1) l’identifiant de la source, (2) le redshift photométrique associé
au meilleur ajustement, (3) le χ2 du meilleur ajustement, (4) le rougissement, (5)
l’intervalle de confiance à 1σ sur le redshift photométrique et (6) le taux de formation
stellaire estimé d’après le meilleur ajustement.
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Figure 5.10 – Répartition des taux de formation stellaire de l’échantillon
i−dropouts.

mugri > m(2σ)
mY J < m(5σ)

Autrement dit nous imposons une non-détection sur les images du relevé CFHT-
LS et une forte détection sur les images du relevé WUDS. Dans ce cas de figure,
beaucoup de détections seront en fait des fausses détections comme par exemple des
pixels juxtaposés dans le halo d’une source brillante par exemple, ou des détections
factices qui auraient échappé au nettoyage de masse. De plus, nous montrerons dans
le chapitre suivant que les résultats sur la fonction de luminosité obtenus à partir
de l’échantillon « aveugle » sont similaires à ceux obtenus à partir de l’échantillon
« classique ». Pour éviter une inspection manuelle fastidieuse de plusieurs centaines
de fausses détections, nous nous limiterons à l’étude de l’échantillon « classique ».
Nous combinerons donc aux critères énoncés ci-dessus, les critères de couleurs définis
dans le tableau 5.4. 6 sources répondent parfaitement aux deux critères précédents.

Afin de vérifier la qualité de nos candidats, nous allons tirer profit de l’existence
de deux images acquises avec le même filtre et le même temps d’exposition : l’image
J issue du relevé WUDS (Texp=24.1ks) et celle acquise dans le cadre du relevé
WIRDS (Texp=26.3ks). Toutes les sources retenues ici apparaissent à la fois dans
l’image WIRDS et dans l’image WUDS. Ces images ayant été obtenues à des époques
différentes, avec des schémas d’acquisition différents, il est peu probable que des
sources transitoires ou des « ghosts » restent dans cet échantillon commun.

L’échantillon final de candidats à z ∼7 est présenté sur la figure 5.11, la pho-
tométrie des candidats et le résultat du travail de SED-fitting effectué avec Hyperz
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ID mu mg mr mi mz mY mJ mH mK

z1 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 25.62 22.79 22.91 22.87 23.39
±0.26 ±0.03 ±0.04 ±0.08 ±0.10

z2 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 26.74 23.92 23.60 23.87 25.86
±0.47 ±0.05 ±0.04 ±0.11 ±0.60

z3 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 27.44 24.6 5 25.20 24.08 25.86
±0.67 ±0.07 ±0.12 ±0.10 ±0.45

z4 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 27.42 25.22 26.02 25.55 > 27.1
±0.45 ±0.09 ±0.18 ±0.28

z5 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 27.12 25.39 25.67 > 27.2 25.44
±0.32 ±0.09 ±0.12 ±0.19

z6 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 > 28.3 25.39 25.87 25.48 > 27.1
±0.09 ±0.15 ±0.26

Table 5.8 – Photométriques des 6 candidats z−dropouts sélectionnées dans le champ
de WUDS. Il s’agit des magnitudes AUTO, dans le système AB.

ID zphot χ2 Av (zmin − zmax)1σ SFR
[mag] M�.an−1

z1 7.08 1.92 0.00 6.94-7.15 224.3
z2 7.23 5.15 0.00 7.13-7.31 91.2
z3 6.87 5.39 0.00 6.65-7.06 43.2
z4 6.77 2.27 0.00 6.49-7.00 25.1
z5 6.68 3.09 0.00 6.32-7.02 21.0
z6 6.91 1.42 0.00 6.63-7.12 22.1

Table 5.9 – Propriétés photométriques des 6 candidats z−dropouts. Dans ce tableau
sont portées : (1) l’identifiant de la source, (2) le redshift photométrique associé
au meilleur ajustement, (3) le χ2 du meilleur ajustement, (4) le rougissement, (5)
l’intervalle de confiance à 1σ sur le redshift photométrique et (6) le taux de formation
stellaire estimé d’après le meilleur ajustement.

et la librairie usuelle de spectres de référence sont présentés dans les table 5.8 et
5.9. Là aussi, comme attendu, le meilleur ajustement donne pour chaque objet un
redshift compris entre z ∼6.5 et 7.5. La distribution de probabilité de redshift des
candidats z−dropouts est montré sur la figure 5.12.

5.3.5 Echantillon d’objets à z ∼8 et 9

Nous pouvons faire la même remarque que pour l’intervalle de redshift précédent
concernant la sélection « aveugle » de source à z ∼8. Dans ce cas, les critères de
détection/non-détection sont les suivants :

mugriz > m(2σ)
mJH < m(5σ)

Là encore, les critères de non-détection sont imposés aux images profondes du CFHT-
LS alors que les critères de détection le sont sur les images WUDS, entrainant ainsi
la sélection de dizaines de fausses détections. Nous combinerons donc les critères de
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Figure 5.11 – Trombinoscope des candidats z−dropouts sélectionnés dans le champ
de vue de WUDS. Chaque source est repérée par un cercle de 1.7” de rayon.
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Figure 5.12 – Distribution des probabilités de redshift de chaque source sélectionnée
dans le champ de vue de WIRcam obtenue avec le logiciel Hyperz et la librairie
standard de spectres de référence.

ID mu mg mr mi mz mY mJ mH mK

1 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 > 28.3 25.71 24.86 25.39 25.93
±0.21 ±0.10 ±0.26 0.50

2 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 > 28.3 24.97 23.84 23.67 24.16
±0.15 ±0.06 ±0.08 0.13

3 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 > 28.3 25.93 23.85 24.68 24.46
±0.35 ±0.06 ±0.23 0.22

4 > 29.7 > 30.1 > 29.8 > 29.4 > 28.3 >28.0 25.58 24.74 >27.1
±0.17 ±0.16

Table 5.10 – Photométrie des 4 candidats Y−dropouts sélectionnées dans le champ
de WUDS. Il s’agit des magnitudes AUTO, dans le système AB.

détection/non-détection précédents aux critères de couleurs énoncées table 5.4. Après
inspection manuelle, seules 4 sources sont sélectionnées comme de bons candidats
à z ∼8. Ces 4 sources apparaissent également distinctement sur les deux images en
bande J issues du relevé WIRDS et de WUDS. Elles sont présentées sur la figure 5.13,
leur photométrie est portée dans la Table 5.10 et le résultat du travail de SED-fitting
avec le logiciel Hyperz et la librairie standard de spectres de référence est présenté
dans la table 5.11. Comme attendu, nos candidats Y−dropouts ont un redshift
photométrique (d’après le meilleur ajustement) compris entre z ∼7.5 et 9.0. Comme
le montre la distribution de probabilité de redshift (voir figure 5.14) aucune de ces
sources ne présente un pic secondaire à plus bas redshift.

Pour la sélection d’objets à z ∼9, les critères de détection/non-détection sont :

mugrizY > m(2σ)
mHK < m(5σ)
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ID zphot χ2 Av (zmin − zmax)1σ SFR
[mag] M�.an−1

1 7.48 0.21 0.00 7.22-7.67 40.3
2 7.57 0.79 0.00 7.37-7.66 104.8
3 7.75 1.03 0.00 7.64-7.93 107.3
4 8.99 2.81 0.00 7.67-9.41 27.8

Table 5.11 – Propriétés photométriques des 4 candidats Y−dropouts. Dans ce ta-
bleau sont portées : (1) l’identifiant de la source, (2) le redshift photométrique associé
au meilleur ajustement, (3) le χ2 du meilleur ajustement, (4) le rougissement, (5)
l’intervalle de confiance à 1σ sur le redshift photométrique et (6) le taux de formation
stellaire estimé d’après le meilleur ajustement.

<z> Ncalc Neff
5.0 476+408

−227 425
6.0 212+306

−129 37
7.0 20+59

−15 6
8.0 3+15

−3 4
9.0 ±1 0

Table 5.12 – Nombre de sources attendues dans le champ de vue du relevé WUDS
(gauche) comparé au nombre de sources effectivement sélectionnées (droite)

que nous devons combiner avec les critères de couleurs définis Table 5.4. Aucun objet
ne répond correctement à ces critères de sélection, ce qui est en accord avec le nombre
de J−dropout attendu dans le champ de vue de WUDS.

5.4 Bilan de l’étude
Le tableau 5.12 présente le nombre de sources effectivement sélectionnées dans

le champ de vue de WUDS comparé au nombre de sources attendues. On remarque
que la taille des catalogues est cohérente avec le nombre de sources attendues à z ∼5,
7, 8 et 9, mais qu’en revanche l’échantillon d’objets à z ∼6 est plus petit que ceux
sélectionnés par les études précédentes. Cette différence peut être expliquée de plu-
sieurs façons. En effet, nous avons estimé le nombre de sources attendues jusqu’à
une magnitude équivalente à 5σ dans le filtre qui correspond approximativement au
domaine UV (∼1500Å) au repos des sources. Aucune correction d’incomplétude n’a
été apportée et de ce fait le nombre de sources effectivement détectées sera toujours
inférieure aux prédictions. A cela s’ajoute l’effet d’incomplétude liée à une détection
dans une image de référence donnée (Y +J ou H+K). Même si nous avons tenté de
minimiser ces effets de couleurs, ils existent et se traduisent par des incomplétudes
fortes qu’il faudra prendre en compte proprement dans le calcul des densités volu-
miques d’objets et grandeurs associés (fonctions de luminosité, etc...) notamment à
l’aide de simulations. Tous ces aspects seront développés dans le chapitre suivant.
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Figure 5.13 – Trombinoscope des candidats Y−dropouts sélectionnés dans le champ
de vue de WUDS. Chaque source est repérée par un cercle de 1.7” de rayon. L’image
a été lissée pour faciliter le repérage des sources lorsque celles-ci étaient trop faibles.
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Figure 5.14 – Distribution des probabilités de redshift de chaque source sélectionnée
dans le champ de vue de WIRcam obtenue avec le logiciel Hyperz et la librairie
standard de spectres de référence.
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La fonction de luminosité (FdL dans la suite) des premières galaxies représente,
pour un intervalle de redshift donné, la répartition de la densité numérique de galaxies
en fonction de la luminosité émise. Nous présenterons dans ce chapitre la méthode
de détermination que nous avons utilisée, ainsi que les résultats obtenus pour des
redshifts allant de z ∼5 jusqu’à z ∼9 en combinant les données en champ vide (relevé
WUDS) et en champ d’amas (données autour d’Abell 2667).

6.1 Méthode de détermination

6.1.1 Calcul de la densité numérique de galaxies

Tout au long de cette étude, nous avons constitué des échantillons de candidats
à grand redshift en nous basant uniquement sur des considérations photométriques.
Ainsi nous ne pouvons donner qu’une estimation du redshift de chaque candidat à
partir de la distribution des probabilités de redshift déduite du travail de SED-fitting.
Cette incertitude sur le redshift doit impérativement être prise en compte dans le
calcul de la fonction de luminosité des premières galaxies. La méthode MC que nous
avons utilisée est une version adaptée de celle proposée par Bolzonella et al. (2002)
et constitue un échantillonnage de la distribution de probabilités de chaque objet.
Elle se résume en 7 points que nous détaillerons par la suite :

1. Pour chaque itération et pour chaque objet, une valeur de la probabilité cu-
mulée est choisie aléatoirement, notée a.

2. A partir de la distribution cumulée des probabilités de redshift, un redshift,
noté za, est associé à chaque source tel que Pcum(za)=a.

3. A partir de ce redshift et de la SED de chaque objet, on calculera la luminosité
émise à 1500Å notée L1500.

4. Pour chaque tirage d’un objet, on corrige de l’incomplétude associée selon 6.1.4
5. On refait les 4 étapes précédentes N fois, afin de constituer N versions du

catalogue initial.
6. A partir de l’échantillon final (c’est-à-dire N fois plus grand que l’échantillon

de départ mais avec la même distribution en redshift), on relève la distribution
en L1500.

7. Enfin pour obtenir la densité de galaxies, on divise chaque valeur par le volume
comobile exploré.

La luminosité émise à 1500Å peut-être calculée de deux façons différentes. La pre-
mière méthode consiste à utiliser la magnitude mesurée dans le filtre couvrant la
longueur d’onde à laquelle est observée l’émission à 1500Å (λ=(1+z)1500Å ). A
partir de cette magnitude, on en déduit le flux émis à 1500Å tel que :

fν1500 = 10−0.4(mobs+48.6) × (1 + z)[erg.s−1.cm−2. Hz−1] (6.1)

Toutefois, dans le cas d’un champ d’amas, il faut impérativement prendre en compte
l’amplification de la lumière due à la présence de l’amas de galaxie entre la source
et le télescope. Ainsi la magnitude à considérer dans l’équation 6.1 sera :

mobs = mfiltre + 2.5 log(µ) (6.2)
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où mfiltre est la magnitude mesurée dans le filtre considéré et µ le facteur d’am-
plification. Dans le cas d’un champ d’amas il y aura également une correction de
la dilution, de la même intensité que la magnification qu’il conviendra d’introduire
au moment de calculer la surface et le volume effectif correspondant à un bin en
redshift.
La luminosité à 1500Å sera déduite de l’équation suivante :

L1500 = (1 + z)× fλ1500 × 4πD2
L[erg.s−1] (6.3)

où :
fλ1500 = fν1500 ×

c

(1 + z)2λ2
1500

(6.4)

et la distance de luminosité, notée DL exprimée en Mpc, :

DL = (1 + z)
∫ z

0

c

H(z)dz (6.5)

avec H(z) la constante de Hubble au redshift z tel que :

H(z) = H0[Ωm(1 + z)3 + Ωr,0(1 + z)4 + ΩΛ,0 + Ωk,0(1 + z)2]
1
2 (6.6)

où les paramètres cosmologiques sont ajustés d’après les derniers résultats de WMAP
(Finelli et al., 2012).

La seconde méthode se base sur le spectre déduit du SED-fitting par Hyperz où
l’on peut mesurer directement le flux observé à λ=(1+z)1500Å. Ce flux doit ensuite
être corrigé de l’expansion de l’Univers.

La dernière étape consiste à calculer le volume comobile d’Univers sondé au cours
de notre étude. Il est définit comme un volume augmentant uniquement du fait de
l’expansion de l’Univers et est simplement définit par :

4
3πD

3
c (z) (6.7)

ou Dc est la distance comobile radiale définie comme :

Dc =
∫ t0

t

c

R(t)dt = c

∫ z

z=0

dz

H(z) (6.8)

La fonction de luminosité étant calculée sur un intervalle de redshift de ∆z=1, le
volume comobile exploré sera donc la différence de volume comobile entre z+0.5 et
z-0.5.

Avant d’aller plus loin, nous devons vérifier que le nombre de simulations Monte-
Carlo n’influence pas les résultats sur la densité numérique de galaxies. Pour cela, on
calculera la densité de galaxies à différentes luminosités à partir du même échantillon
d’objets mais en variant le nombreN d’itérations. On montre (table 6.1) que la valeur
de la densité numérique de galaxies n’est pas influencée par le nombre d’itérations
si et seulement si, celui-ci est supérieur à 1000.
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Niter 10 100 1000 2000
×10−5[Mpc−3] ×10−5[Mpc−3] ×10−5[Mpc−3] ×10−5[Mpc−3]

Φ(M=-22.00) (0.14±0.14) (0.13±0.14) (0.13±0.14) (1.30±1.31)
Φ(M=-21.75) (1.77±0.60) (1.18±0.47) (1.15±0.46) (1.17±0.47)
Φ(M=-21.50) (1.50±0.54) (1.64±0.57) (1.59±0.56) (1.58±0.56)
Φ(M=-21.25) (3.62±0.95) (3.64±0.95) (3.70±0.97) (3.70±0.97)

Table 6.1 – Influence du nombre d’itérations N sur la valeur de la densité numérique
de galaxies. L’échantillon d’objets utilisé ici est celui sélectionné à z ∼5 en utilisant
les critères combinés de détection/non-détection et de couleur, soit 730 objets.

6.1.2 Estimation de la variance cosmique

Les barres d’erreurs sur les densités numériques d’objets doivent prendre en
compte d’une part l’incertitude liée à la statistique, et d’autre part le fait que nous
n’avons observé qu’une petite portion du ciel. La distribution des galaxies dans l’Uni-
vers n’étant pas issue d’un processus totalement aléatoire, il faut impérativement
prendre en compte la variance de cette distribution, appelée Variance Cosmique.
Au cours de ce travail de thèse, nous avons utilisé la méthode de calcul proposée
par Trenti & Stiavelli (2008) qui se base sur la fonction de corrélation, notée ξ de
l’échantillon étudié. Cette méthode se résume en 6 points :

1. A partir de la densité de galaxies trouvée au cours de l’étude, on peut estimer
la masse minimum du halo nécessaire pour obtenir cette densité (voir Sheth &
Tormen (1999) pour plus de détails).

2. A partir du formalisme de Press-Schechter (Press & Schechter, 1974) et de la
masse minimum du halo, on calculera le biais moyen de notre échantillon, noté
b.

3. Connaissant l’intervalle en redshift considéré, on calculera le volume comobile
exploré.

4. On intègre ensuite la fonction de corrélation de la matière noire (voir Newman
& Davis 2002) sur le volume comobile exploré pour obtenir la variance cosmique
de la matière noire, notée σ2

DM

5. En utilisant la variance cosmique de la matière noire et le biais de l’échantillon,
on calcule ensuite la variance cosmique de l’échantillon tel que : σ2

V=b2σ2
DM

6. Et enfin l’erreur totale, qui prendra en compte la variance cosmique et l’erreur
statistique (erreur de Poisson), sera donnée par :

σtot =
√
σ2
V + 1

Nobs
= ∆N

N
(6.9)

Pour montrer l’importance de la prise en compte de la variance cosmique sur les
barres d’erreur des densités de galaxies, nous les avons comparées avec celles calculées
à 1σ à partir des simulations Monte-Carlo décrites au paragraphe 6.1.1 (table 6.2).
On remarque que, dans le cas de notre relevé, les barres d’erreur combinant la va-
riance cosmique et l’erreur poissonienne sont systématiquement supérieures à celles
obtenues à partir des simulations Monte-Carlo décrites précédemment.
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M1500 Φ(M1500) 1σ Variance cosmique
(AB) mag−1Mpc−3 mag−1Mpc−3 mag−1Mpc−3

-21.75±0.125 1.15×10−5 +0.19
−0.21 ×10−5 ± 0.46×10−5

-21.50±0.125 1.59×10−5 +0.21
−0.19 ×10−5 ± 0.56×10−5

-21.25±0.125 3.70×10−5 +0.23
−0.24 ×10−5 ± 0.97×10−5

-21.00±0.125 1.43×10−4 +0.18
−0.19 ×10−4 ± 0.25×10−4

-20.75±0.125 1.82×10−4 +0.21
−0.22 ×10−4 ± 0.31×10−4

-20.50±0.125 2.82×10−4 +0.29
−0.30 ×10−4 ± 0.43×10−4

Table 6.2 – Comparaison des barres d’erreur à 1σ dérivées des simulations MC,
avec celles intégrant la variance cosmique selon la méthode de Trenti & Stiavelli
(2008) sur un échantillon d’objets à z ∼5 repérés dans le relevé WUDS en utilisant
la méthode « classique ».

6.1.3 Ajustement paramètrique de la fonction de luminosité

La fonction de luminosité a été ajustée empiriquement par Schechter (1976) à
l’aide de l’expression suivante :

Φ(L1500)dL = Φ?
(L1500
L?

)α
exp

(−L1500
L?

)
d
(L1500
L?

)
(6.10)

où L?, α et Φ? sont des paramètres qui caractérisent respectivement la position en
luminosité absolue de la cassure de la fonction, la pente aux faibles luminosités, et
la densité de galaxies.
De plus, sachant que la luminosité caractéristique est définie par :

L1500
L?

= 10−0.4(M−M?) (6.11)

on peut alors exprimer la fonction de luminosité en fonction de M :

Φ(M) = Φ? ln(10)
2.5

(
10−0.4(M−M?)

)α+1
exp (−10−0.4(M−M?))dM (6.12)

où M? représente la magnitude caractéristique, c’est-à-dire la magnitude à laquelle
s’effectue le changement entre un régime exponentiel et un régime dominé par la loi
de puissances, le paramètre α est la pente aux fortes magnitudes et Φ? est un facteur
de normalisation.
Nous avons choisi de travailler en magnitude absolues pour faciliter la comparaison
avec d’autres travaux, nous devons donc convertir la luminosité émise à 1500Å en
magnitude absolue 1. Dans le système AB, la magnitude absolue à λ=1500Å s’obtient
à partir de la luminosité émise à 1500Å telle que :

M1500 = 48.6− 2.5 log( L1500
4π(10pc)2

λ2

c
) (6.13)

L’ajustement de la fonction de luminosité revient donc à déterminer le jeu de pa-
ramètres (α, Φ?, M?). Nous utiliserons la méthode classique des moindres carrés

1. Par définition, la magnitude absolue correspond à la magnitude qu’aurait l’objet s’il était situé
à 10 parsec de la Terre



140 6.1. MÉTHODE DE DÉTERMINATION

nécessitant le calcul d’un χ2 définit par :

χ2 =
N∑
i=1

(Φcal − Φi
obs)2

σ2
i

(6.14)

où N est le nombre de points utilisés pour l’ajustement, σi l’erreur sur la densité
Φi
obs et Φcal la densité numérique calculée pour un jeu de paramètres.
Afin de montrer l’influence de nos résultats sur la forme de la FdL, nous ajusterons

les paramètres de la fonction de Schechter en utilisant nos propres valeurs et en les
combinant avec d’autres points à des luminosités différentes extraits de la littérature
et en particulier ceux issus des données du Hubble Space Telescope (données couvrant
principalement la partie faible de la FdL). Tous les points utilisés pour l’ajustement
devront être indépendants pour garantir une bonne détermination des paramètres et
des barres d’erreur associées.

Les intervalles de confiances sur chaque paramètre seront déterminés à partir
des ellipsoïdes d’erreurs à 1 et 2σ (soit 68.3% et 95.4%). Celles-ci sont déterminées à
partir de la répartition des χ2 calculés par la méthode des moindres carrés. Elles sont
obtenues en traçant tous les points répondant au critère suivant |χ2−χ2

aj | < χ2
tab où

χ2
aj est la valeur du χ2 obtenue pour le meilleur ajustement et χ2

tab est une valeur de
référence tabulée. Afin d’obtenir des ellipses planes, on fixe un des trois paramètres
à la valeur obtenue pour le meilleur ajustement, et on laisse les deux autres libres.
Ainsi pour un ajustement avec deux degrés de liberté, les valeurs de référence à 1 et
2σ sont 2.30 et 6.17 respectivement.

6.1.4 Complétude de l’échantillon

Compte-tenu de la profondeur de chaque image, nous ne pouvons pas détecter
des objets dont la magnitude observée est supérieure à la magnitude limite. De
plus, à l’approche de cette limite observationnelle, nous ne détectons pas la totalité
des sources présentes sur l’image, mais seulement une partie, c’est le phénomène
d’incomplétude qu’il va falloir estimer. La complétude d’un relevé photométrique
dépend d’une part de la profondeur des images utilisées, mais également des critères
de sélection. Dans notre cas, nous avons utilisé une fenêtre en couleurs qu’il faudra
prendre en compte (voir sect. 5.3.1). Certes, les couleurs sélectionnent en théorie
les objets dans une fenêtre en redshift dont on peut facilement déterminer la forme.
Mais en raison du bruit sur la détermination des couleurs, une galaxie qui aurait dû
être dans la fenêtre à un redshift donné, n’a pas, en pratique, 100% de chance d’être
détectée. Nous pouvons alors écrire ces deux facteurs d’incomplétude comme suit :

Ctot(m, z) = Ccolor(m, z)× C(m) (6.15)

Le premier terme de l’équation 6.15 s’obtient en simulant quelques milliers de galaxies
pour chaque magnitude apparente, en faisant varier le redshift dans un intervalle
contenant la fenêtre en redshift visée. Par simplicité on prendra le filtre autour de
1500Å au repos comme référence pour chaque jeu de simulations. Une fois les sources
extraites, on applique aux catalogues les mêmes critères de sélection en couleur que
pour la recherche des galaxies lointaines. La comparaison entre les sources simulées et
les sources retenues avec la fenêtre de sélection nous permet d’obtenir la complétude
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Figure 6.1 – Complétudes en fonction du redshift des fenêtres de sélection en cou-
leurs utilisées pour la recherche des premières galaxies dans le relevé WUDS. Chaque
courbe correspond à une source ayant une détection à 10σ dans le filtres pivot (c’est-
à-dire celui qui se retrouve en abscisse et en ordonnée dans les diagrammes couleur-
couleur)

de notre échantillon engendré par l’utilisation de critères de couleurs (figure 6.1).

La profondeur de nos images entraine également une incomplétude (second terme
de l’équation 6.15). Celle-ci peut-être évaluée en simulant, de la même manière que
précédemment, des galaxies de luminosités différentes, sans tenir compte du redshift
associé, dans une zone propre de l’image de détection utilisée. Les objets sont ajoutés
via la routine mkobjects du logiciel IRAF puis extraits en appliquant uniquement
les critères de détection utilisés pour la recherche des premières galaxies (fig 6.2).

La complétude totale de notre échantillon sera donc dépendante à la fois du
redshift et de la magnitude apparente de la source. La figure 6.3 représente l’évolution
de la complétude de l’échantillon de candidats à z ∼8 sélectionnés dans le relevé
WUDS en fonction du redshift et de la magnitude de la source. La complétude de
notre échantillon est prise en compte au moment du calcul de la densité de galaxies.

6.1.5 Calcul des limites de non-détection

L’absence de source dans un intervalle de redshift donné et au-delà d’une certaine
luminosité permet de placer une contrainte sur la densité de galaxies. Cette contrainte
s’obtient en considérant une distribution poissonnienne définie par :

P (X) = µX
e−µ

X! (6.16)

où X est le nombre de sources détecté, et µ le nombre moyen attendu.
Dans le cas où aucun objet n’est détecté, X=0, la limite supérieure de non-détection
à 1σ (soit ∼68%) est donnée par :

P (X = 0) = e−µ = 0.68 (6.17)
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Figure 6.2 – Complétudes des images IzYJHK utilisées dans l’étude de l’amas de
galaxie Abell 2667 pour des sources ponctuelles limitées par le seeing

Ainsi la limite supérieure sur la densité de galaxies sera donnée par :

Φsup(M1500) < 0.386
V exp
com

(6.18)

où V exp
com est le volume comobile exploré par l’étude au redshift considéré.

6.2 Fonction de luminosité à z ∼5

La fonction de luminosité à z ∼5 a été l’objet de nombreuses études (on peut citer
par exemple les travaux de Bouwens et al. 2007, de Yoshida et al. 2006 ou encore de
McLure et al. 2009), et elle semble assez bien contrainte dans la partie des faibles
luminosités. Nous allons donc pouvoir tester notre méthode de calcul des points de
la fonction de luminosité à z ∼5 et comparer nos résultats à ceux qui ont déjà été
publiés.

La taille des intervalles en magnitude utilisés dépend du nombre de sources
concernées à la fin des simulations Monte-Carlo. Ainsi si un intervalle comporte, à
la fin des N simulations, moins de 1% de l’échantillon initial (et au moins 1 source),
celui-ci devra être combiné avec l’intervalle en magnitude superieure. Cette question
se posera principalement pour les très faibles magnitudes, c’est-à-dire là où l’incom-
plétude de détection est proche de 0% (autrement dit pour les objets brillants, pour
lesquels il faut trouver un équilibre entre la taille de l’intervalle en magnitude et la
statistique).
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Figure 6.3 – Complétude totale en fonction de la magnitude apparente calculée
pour l’échantillon de candidats à z ∼8 sélectionné dans le relevé WUDS, en prenant
en compte la magnitude de la source et le redshift associé. La zone noire correspond
à la variation de complétude liée au redshift de la source et engendré par la fenêtre
de sélection en couleur. Dans le cas des sources à z∼8, la complétude de la fenêtre
de sélection est maximale à z=8.5 (vert) et minimale à z=7.5 (rouge).

De plus, compte tenu qu’aucun objet plus brillant que M1500=-22.375 mag n’est
détecté dans notre relevé, nous pouvons en déduire une contrainte supplémentaire,
c’est-à-dire une limite supérieure, en dessous de cette magnitude. Les densités nu-
mériques calculées en fonction de l’échantillon utilisé sont présentées dans la table
6.3.

A partir des densités déduites de l’échantillon à z ∼5 et des points tirés de
l’article de Bouwens et al. (2007) pour les faibles luminosités, nous avons déterminé
pour chacun des 3 paramètres de Schechter (α, M? et Φ?) le meilleur ajustement
et l’intervalle de confiance à 1σ correspondant. La table 6.4 présente les valeurs des
paramètres déduites de cette étude, ainsi que celles des références précédentes. On
remarque que nos valeurs sont en assez bon accord pour les trois paramètres. Nous
sommes très proches des estimations de McLure et al. (2009) et compatible avec les
résultats de Bouwens et al. (2012b). Notre estimation sur Φ? semble plus précise du
fait d’une meilleure sensibilité à ce paramètre. L’allure de la fonction de luminosité
est présentée sur la figure 6.4 et les ellipses de confiance à 1 et 2σ sont portées sur
la figure 6.5.

On peut faire le même travail à partir des échantillons d’objets sélectionnés en
utilisant les images Y+J et H+K comme image de détection. Comme on l’a montré
dans le chapitre précédent, ces échantillons n’ont environ qu’un tiers des objets en
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Figure 6.4 – Fonction de luminosité à z ∼5 incluant les points issus du relevé WUDS.
Les densités de galaxies publiées dans Bouwens et al. (2007), McLure et al. (2009)
et Yoshida et al. (2006) sont également indiquées. La courbe noire présente notre
meilleur ajustement de la fonction du luminosité avec M?=-20.30 mag, α=-1.61 et
Φ?=1.40×10−3Mpc−3

Figure 6.5 – Intervalles de confiance à 1 et 2σ avec α fixé à -1.61 (gauche) et Φ?

fixé à 1.4×10−3Mpc−3 (droite)
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YJ
M1500 Fenêtre AB mag>AB mag

Φ?Mpc−3

-22.875±0.500 <1.23×10−7

-22.125±0.250 ( 2.57±0.97) 10−5

-21.625±0.250 (7.90±0.21) 10−5

-21.25±0.125 (1.58±0.42) 10−4

-21.00±0.125 (2.59±0.61) 10−4

-20.75±0.125 (4.13±0.87) 10−4

-20.50±0.125 (7.19±1.36) 10−4

Table 6.3 – Densités numériques à z ∼5

Références α M? Φ?

[mag] ×10−3Mpc−3

WUDS -1.56±0.05 -20.68±0.06 1.11±0.61
Bouwens et al. (2012b) -1.79±0.12 -20.60±0.23 1.4+0.7

−0.8
McLure et al. (2009) -1.66±0.06 -20.73±0.11 0.94±0.19
Yoshida et al. (2006) -1.82(fixé) -20.72+0.16

−0.14 1.23+0.44
−0.27

Table 6.4 – Forme de la fonction de luminosité de Schechter déterminée dans cette
étude comparée à celles publiées précédemment à z ∼5

commun. En appliquant la même méthode de calcul des densités numériques d’objets,
on montre que les points calculés sont systématiquement inférieurs aux points déduits
de l’échantillon sélectionné d’après l’image de détection I+z (figure 6.6). On peut
toutefois montrer par des simulations MC d’images synthétiques suivi d’extraction
dans les mêmes conditions que pour les sources astronomiques, qu’il est possible
de retrouver la FdL obtenue à partir de l’image de détection i+z en appliquant la
correction correspondante, c’est-à-dire en ajoutant une incomplétude. Cette méthode
cependant multiplie les corrections et ne sera pas utilisée par la suite. Ceci confirme
l’importance d’utiliser comme image de détection une image combinant le filtre dans
lequel l’émission à ∼1500Å au repos apparait. Dans la suite de cette étude, nous
appliquerons systématiquement cette condition sur l’image de détection.

6.3 Fonction de luminosité à z ∼6

On se propose de comparer deux méthodes de détermination des densités numé-
riques de galaxies : une première, dite « classique », qui s’appuyera sur les échan-
tillons constitués en utilisant des critères combinés de non-détection et de couleurs,
et une seconde méthode, que l’on appellera « aveugle » qui utilisera des échantillons
constitués uniquement à partir des critères de non-détection et des redshifts photo-
métriques. Pour le calcul des densités numériques à partir de l’échantillon « aveugle »,
nous n’appliquerons pas la correction d’incomplétude dûe à la fenêtre de sélection,
toutes les autres étapes en revanche seront similaires. En effet, la probabilité de
présence dans un intervalle en redshift est en principe codée dans la distribution
de probabilité en redshift. Les densités numériques de galaxies sont portées dans le
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Figure 6.6 – Comparaison des densités numériques de galaxies calculées à partir
des échantillons sélectionnées depuis différentes images de détection

tableau 6.5.
De plus, compte tenu qu’aucune source n’a été sélectionnée avecM1500 <-21.875,

on en déduit une limite supérieure à M1500=-22.375±0.5. Sachant que le covolume
exploré entre z ∼5.5 et z ∼6.5 est de 922 156 Mpc3, alors la densité numérique de
galaxies doit être inférieure à Φ(M) <4.19×10−7Mpc−3. On remarque que, quelque

Sélection « Aveugle » Sélection « Classique »
M1500 Φ(M) M1500 Φ(M)

(AB mag) (mag−1Mpc3) (AB mag) (mag−1Mpc3)
-21.75±0.500 (9.07±4.03)×10−6 -21.50±0.375 (1.20±0.53)×10−5

-21.125±0.250 (3.51±1.24)×10−5 -20.875±0.250 (5.76±1.73)×10−5

-20.625±0.250 (8.72±2.62)×10−5 - -

Table 6.5 – Densités numériques de galaxies calculées à partir des deux échantillons
sélectionnés à z ∼6. Les barres d’erreurs tiennent compte de l’erreur statistique et
de la variance cosmique.

soit l’échantillon utilisé, les densités numériques de galaxies sont cohérentes aux
barres d’erreurs près. Toutefois, la méthode « aveugle » ne permet pas de dégager un
échantillon clair d’objets au redshift sondé. Pour la suite de l’étude, nous n’utilise-
rons que les points obtenus à partir de l’échantillon « classique » pour pouvoir nous
comparer plus facilement avec les travaux déjà publiés sur ce domaine de redshift. A
l’aide d’une méthode de minimization du χ2, nous ajustons les trois paramètres de
la fonction de Schechter, ceux-ci sont présentés dans le tableau 6.6.

Une comparaison avec les paramètres publiés dans des études récentes (Bouwens
et al. 2012b, McLure et al. 2009 et Su et al. 2011) montre que notre jeu de paramètres
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Références α M? Φ?

[mag] ×10−3Mpc−3

WUDS -1.90±0.13 -20.18±0.18 1.01±0.70
Bouwens et al. (2012b) -1.73±0.20 -20.37±0.30 1.4+1.1

−0.6
McLure et al. (2009) -1.71±0.11 -20.04±0.12 1.80±0.50

Su et al. (2011) -1.87±0.14 -20.25±0.23 1.77+0.62
−0.49

Table 6.6 – Forme de la fonction de luminosité de Schechter déterminée dans cette
étude, comparée à celles publiées précédemment à z ∼6

à z ∼6 est parfaitement cohérent. La forme de la fonction de luminosité ainsi que les
intervalles de confiances à 1 et 2σ sont présentés sur les figures 6.7 et 6.8.

6.4 Fonction de luminosité à z ∼7

Afin de déterminer la fonction de luminosité à z ∼7, nous avons appliqué la
même méthode que pour les deux domaines de redshift précédents à l’échantillon
d’objets sélectionné à partir des critères de couleurs. Aucun objet n’étant détecté
avec une magnitude inférieure à M1500=-22.25, et sachant que le covolume exploré
dans ce relevé est de 826 846 Mpc3, nous pouvons en déduire une limite supérieure
de Φ(M1500=-22.75±0.5)<4.67×10−7Mpc−3. Les points de la fonction de luminosité
déduites de l’échantillon à z ∼7 sont portées dans le tableau 6.7.

M1500 Φ(M)
AB mag [mag−1Mpc3]

-22.75±0.500 <4.67×10−7

-21.875±0.375 (4.11±2.75)×10−6

-21.25±0.250 (1.52±0.90)×10−5

Table 6.7 – Densités numériques de galaxies calculées à partir des deux échantillons
sélectionnés à z ∼7. Les barres d’erreurs tiennent compte de l’erreur statistique et
de la variance cosmique.

L’ajustement de la fonction de Schechter est présentée dans la table 6.8. On
remarque que nous sommes, là encore, totalement en accord avec les paramètres
publiés dans les études de Bouwens et al. (2012b), Oesch et al. (2010b), Ouchi et al.
(2009) et Castellano et al. (2010). La forme de la fonction de luminosité à z ∼7
déduite du relevé WUDS est présentée sur la figure 6.9 et les intervalles de confiance
à 1 et 2 σ sont montrés sur la figure 6.10

6.5 Fonction de luminosité à z ∼8

Pour cet intervalle de redshift, allant de z ∼7.5 à 8.5, nous disposons de deux
échantillons distincts : un provenant de l’étude de l’amas de galaxie d’Abell 2667
et l’autre sélectionné dans le relevé WUDS. Pour ces deux échantillons nous avons,
là encore, utilisé la même méthode de calcul que dans les cas précédents en pre-
nant soin de corriger chaque densité par l’incomplétude liée à la fenêtre en couleur
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Figure 6.7 – Fonction de luminosité à z ∼6 incluant les points issus du relevé
WUDS. Les densités de galaxies publiées dans Bouwens et al. (2007), McLure et al.
(2009) et Willott et al. (2012) sont également indiquées. La courbe noire présente
notre meilleur ajustement de la fonction du luminosité avecM?=-20.18 mag, α=-1.90
et Φ?=1.01×10−3Mpc−3.

Figure 6.8 – Intervalles de confiance à 1 et 2σ avec α fixé à -1.90 (gauche) et Φ?

fixé à 1.01×10−3Mpc−3 (droite).
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Figure 6.9 – Fonction de luminosité à z ∼7 incluant les points issus du relevé
WUDS. Les densités de galaxies publiées dans McLure et al. (2009), Oesch et al.
(2010b), Ouchi et al. (2009), Castellano et al. (2010) et Bouwens et al. (2011b)
sont également indiquées. La courbe noire présente notre meilleur ajustement de la
fonction du luminosité avec M?=-20.19 mag, α=-1.92 et Φ?=0.70×10−3Mpc−3.

Figure 6.10 – Intervalles de confiance à 1 et 2σ avec α fixé à -1.92 (gauche) et Φ?

fixé à 0.70×10−3Mpc−3 (droite).
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Références α M? Φ?

[AB mag] ×10−3Mpc−3

WUDS -1.92±0.19 -20.19±0.34 0.70±0.66
Bouwens et al. (2012b) -2.01±0.21 -20.14±0.26 0.86+0.70

−0.39
Oesch et al. (2010b) -1.77±0.20 -19.91±0.09 1.40 (fixé)
Ouchi et al. (2009) -1.72±0.65 -20.10±0.76 0.69+2.63

−0.55
Castellano et al. (2010) -1.71(fixé) -20.24±0.45 0.35+0.16

−0.11

Table 6.8 – Forme de la fonction de luminosité de Schechter déterminée dans cette
étude, comparée à celles publiées précédemment à z ∼7

Références α M? Φ?

[mag] ×10−3Mpc−3

WUDS -1.91(fixé) -19.95±0.46 0.54±0.62
Bouwens et al. (2012b) -1.91±0.32 -20.10±0.52 0.59+1.01

−0.37
Oesch et al. (2012) -1.77±0.20 -20.04+0.44

−0.48 0.50+0.70
−0.33

Bradley et al. (2012a) -1.98+0.23
−0.22 -20.26+0.29

−0.34 0.43+0.35
−0.21

McLure et al. (2010) -1.71(fixé) -20.04 (fixé) 0.35

Table 6.9 – Forme de la fonction de luminosité de Schechter déterminée dans cette
étude, comparée à celles publiées précédemment à z ∼8

utilisée (différentes dans les deux cas). En ce qui concerne le calcul des densités
numériques d’objets à partir des objets lentillés, nous devons prendre en compte le
facteur d’amplification de chaque source au moment du calcul du flux émis (eq. 6.2).

A partir de l’échantillon WUDS, nous pouvons déterminer uniquement un point
dans la partie brillante de la fonction de luminosité : Φ(M=-21.25±0.25) = (2.52±1.08)
× 10−5 Mpc−3. Nous pouvons également en déduire, comme pour les intervalles
précédents, une limite supérieure reflétant la non-détection d’objets très brillants.
Sachant que le covolume exploré entre z ∼8.5 et z ∼7.5 dans le relevé WUDS est de
745 760 Mpc3, alors la limite supérieure en densité est telle que : Φ(M=-22.00±0.50)
< 5.18 × 10−7 Mpc−3.

On peut également estimer la densité numérique d’objets à z ∼8 trouvée derrière
l’amas d’Abell 2667 à partir des 4 objets Y−dropouts restant dans l’échantillon.
En appliquant la même méthode que pour les points issus du relevé WUDS, on
obtient deux points : le premier à Φ(M=-22.00±0.50)=(5.57±6.11)×10−6Mpc−3 et
un second à M1500=-23.25±0.25 mag. Ce dernier point est aberrant et peut refléter
d’une part les extrémités des distributions de probabilité de redshift et d’autre part,
il est un argument supplémentaire en faveur de la présence de contaminants extrêmes
dans cet échantillon. La présence de contaminants dans ce champ, leur origine et leur
nature sont discutés en détails dans les chapitres 2, 3 et 4.

Compte-tenu de la forte incertitude sur les densités numériques issues de l’échan-
tillon Y−dropouts d’A2667, nous n’utiliserons que le point déduit du relevé WUDS
pour contraindre la fonction de luminosité à z ∼8. Le meilleur ajustement de la
fonction de Schechter est présenté dans le tableau 6.9, l’allure de la fonction de lu-
minosité et les intervalles de confiance à z ∼8 sont portés sur les figures 6.11 et 6.12.
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Figure 6.11 – Fonction de luminosité à z ∼8 incluant les points issus du relevé
WUDS et d’Abell 2667. Les densités de galaxies publiées dans Bouwens et al. (2011c),
McLure et al. (2010), Oesch et al. (2012), Oesch et al. (2010b) et Bradley et al.
(2012a) sont également indiquées. La courbe noire présente notre meilleur ajustement
de la fonction du luminosité avecM?=-19.95 mag, α=-1.91 et Φ?=0.54×10−3Mpc−3.

On constate que notre jeu de paramètres est en parfait accord avec ceux publiés
dans les dernières études portant sur cet intervalle de redshift. En revanche, les barres
d’erreur associées aux deux paramètres M? et Φ? sont importantes compte-tenu des
incertitudes sur les densités numériques d’objets.

6.6 Fonction de luminosité à z ∼9

Comme nous l’avons vu au chapitre 4 l’unique source J−dropout repérée au
cours de ce travail de thèse a été invalidée par les observations spectroscopiques de
X-Shooter. Ainsi, aucune source J−dropout n’a été confirmée comme un candidat
sérieux à z ∼9 autour de l’amas de galaxie d’Abell 2667, et nous allons pouvoir
tirer profit de ces observations pour poser de nouvelles contraintes, fortes, sur la
fonction de luminosité des premières galaxies. Contrairement au cas d’un champ
vide, l’absence de source autour d’un amas de galaxie nous permet de poser plusieurs
contraintes indépendantes sur la fonction de luminosité en prenant en compte les
différents domaines de magnification présents dans ce champ de vue relativement
important (∼50arcmin2 avant correction).
Dans l’étude portant sur l’amas d’Abell 2667, nous avons imposé les critères de
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Figure 6.12 – Intervalles de confiance à 1 et 2σ avec α fixé à -1.91

< µ > dµ S meff
H M1500 V Φ(M1500)

[arcmin2] (AB) (AB) [Mpc3] ×10−6Mpc−3

1.04 0.01 32.55 26.02 -21.35 57602 6.70
1.12 0.04 27.01 26.06 -21.31 47798 8.07
1.35 0.09 9.47 26.22 -21.15 16758 23.0
2.40 0.52 2.31 26.93 -20.44 4088 94.4

Table 6.10 – Limite supérieure des densités de galaxies à z ∼9 pour différents
domaines de magnification µ±dµ autour de l’amas d’Abell 2667.

couleurs suivantes :
mJ −mH > 0.76 (6.19)

or la profondeur en bande J à 2σ est de mJ(2σ)=26.74, nous aurions donc pu sélec-
tionner des sources ayant jusqu’à ml

H=mJ(2σ)-0.76=25.98.
Alors en prenant en compte l’amplification due à la masse de l’amas, la magnitude
réelle des sources observées est donnée par :

meff
H = ml

H + 2.5 log(µ) (6.20)

Le volume comobile exploré dépend lui aussi du facteur d’amplification, puisque la
surface effective est affectée par l’amplification tel que :

Seff = Sobs
µ

(6.21)

On peut alors établir les surfaces effectives sondées en fonction du facteur d’am-
plification considéré (table 6.10). On limite ce calcul à des surfaces effectives de
l’ordre de ∼2 arcmin2 pour obtenir des contraintes suffisamment robustes en termes
statistiques sur la fonction de luminosité.
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L’article de Zheng et al. (2012) a mis en évidence la présence d’un candidat
J−dropout fortement amplifié (µ ∼15) au sein du relevé CLASH (Postman et al.,
2012), et plus précisément autour de l’amas MACS J1149.6+2223. Nous avons donc
utilisé le résultat de cette étude pour calculer la densité numérique de galaxies à z ∼9
résultante. L’objet en question a une magnitude mAB(F160W)=25.70 mag (assimi-
lable à la bande H), soit une magnitude corrigée de 28.64 mag. La densité que nous
pourrons en déduire se situera donc àM1500=-19.00±0.50 mag. A cette amplification,
la surface effective explorée est de 0.018 arcmin2 dans l’amas MACS J1149.6+2223.
En première approximation, et sachant qu’à ce stade du relevé CLASH, 10 amas ont
été observés, on peut estimer la surface effective totale explorée à 0.18 arcmin2 et
ainsi la densité de galaxies Φ(M1500 = −19.00 ± 0.50)=3.14×10−3Mpc−3. On peut
également discuter le modèle de masse de l’amas utilisé. En utilisant celui de Smith
et al. (2009), l’amplification de la source n’est plus que de µ ∼8, et ainsi la surface
explorée est de 0.6 arcmin2 pour les 10 amas du relevés CLASH, et donc la densité
numérique devient Φ(M1500 = −19.00± 0.50)=9.42×10−4Mpc−3.

Nous pouvons faire un travail similaire s’appuyant sur l’absence de détection de
sources J− dropout dans le relevé WUDS. Nous avons utilisé les mêmes critères de
couleurs que dans le cas de l’amas d’Abell 2667 à savoir : mJ −mH >0.76, or la ma-
gnitude limite en bande J à 2σ est de 27.13 mag (AB), alors la magnitude maximale
en bande H des objets J−dropout que nous aurions pu retenir dans ces conditions
est de 25.37 mag (M1500=-20.95). De la même manière, la surface effective réellement
sondée avec l’image de détection H+K est de 409.0981 arcmin2, ce qui nous permet
de déduire une densité limite de : Φ(M1500 = −22.00± 0.50)=5.33×10−7Mpc−3.

Compte-tenu du faible nombre de points disponibles à z ∼9, nous ne pouvons
donner de contrainte que sur un seul paramètre de la fonction de Schechter. Il a été
montré par différentes études (on peut citer par exemple Bouwens et al. 2011b) que le
paramètre Φ? restait constant au delà de z ∼7. Pour faciliter les comparaisons avec les
études précédentes, nous avons décidé de fixer cette valeur à Φ?=1.10×10−3Mpc−3.
Même remarque pour α qui ne semble pas présenter d’évolution significative au-delà
de z ∼7. Nous l’avons fixé à la valeur de référence la plus souvent utilisée, soit α=-
1.74, cette valeur à peu d’influence sur le résultat final. L’ajustement par la méthode
des moindres carrés nous donne une limite supérieure en M? à -19.70 mag(figure
6.13).
La valeur de la magnitude caractéristique déterminée avec l’étude de l’amas d’Abell
2667 est en assez bon accord avec la valeur de Bouwens et al. (2008) (M? >-19.6).
Toutefois, la valeur précédente a été déterminée sur une surface ∼10 fois plus petite
que la surface effective sondée dans le relevé autour de l’amas Abell 2667.

6.7 Evolution de la fonction de luminosité

Les données issus des relevés WUDS et Abell 2667 nous ont permis de contraindre
la fonction de luminosité sur un intervalle de redshift allant de z ∼4.5 jusqu’à 9.5
en utilisant la même méthode de sélection d’objets et la même méthode de déter-
mination de la fonction de luminosité. Nous pouvons alors établir l’évolution des
paramètres de la fonction de Schechter dans cet intervalle de redshift comme un
moyen de quantifier l’évolution de la FdL au cours du temps cosmiques
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Figure 6.13 – Fonction de luminosité à z ∼9 incluant les limites supérieures issues
des relévés WUDS et A2667. Les densités de galaxies publiées dans Bouwens et al.
(2008), Lorenzoni et al. (2011) ainsi que celles obtenues d’après l’objet de Zheng
et al. (2012) en considérant les deux cas d’amplification (µ ∼15 ou 8) sont également
indiquées. La courbe noire présente notre meilleur ajustement de la fonction du
luminosité avec M?=-19.7 mag, α=-1.74 et Φ?=1.10×10−3Mpc−3.
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Figure 6.14 – Evolution des intervalles de confiance à 1σ pour z ∼5, 6, 7 et 8.
Les intervalles de confiances à 2σ à z ∼7 et 8 ne sont pas tracés pour la clarté
du graphique. Dans chaque cas, le paramètre α est fixée à la valeur du meilleur
ajustement.

Dans un premier temps, on peut regarder par exemple l’évolution des intervalles
de confiance à 1σ en fixant un des trois paramètres sur toute la gamme de redshift
considéré. Le paramètre qui semble peu évoluer au cours du temps cosmique est la
pente de la FdL dans sa partie faible, c’est-à-dire α. Ce paramètre varie entre -1.51
et -2.12, avec une moyenne de -1.82. La figure 6.14 présente l’évolution de l’espace
des paramètres M?/Φ?.

On observe que les deux paramètres M? et Φ? évoluent clairement entre z ∼5 et
6. Aussi, au-delà de z ∼6, on note une évolution nette de Φ? alors qu’en revanche
M? semble peu évoluer. Toutefois et compte-tenu de la largeur des intervalles de
confiance à z ∼7 et 8, la conclusion sur l’évolution de la luminosité de coupure doit
être améliorée. Cette apparente non-évolution de M? peut-être le reflet d’une conta-
mination de nos échantillons à z ∼7 et 8, qui entrainerait une sur-estimation des
densités numériques de galaxies dans la partie brillante, c’est-à-dire dans la zone
déterminant la luminosité L?.

On peut également regarder l’évolution de chaque paramètre en fonction du red-
shift. A l’aide d’un ajustement linéaire des jeux de paramètres définit entre z ∼5 et
8, on peut décrire cette évolution. Les équations d’évolution de chaque paramètre
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pour des redshifts supérieurs à z ∼4 sont données par :

α(z) = (−0.054± 0.006)(z − 4)− 1.678± 0.072 (6.22)
M?(z) = (0.25± 0.09)(z − 4)− 21.16± 0.02mag (6.23)

Φ?(z) = 10(−0.08+0.25
−0.03)(z−4)−2.82+0.29

−0.03 (6.24)

Les barres d’erreur sont déterminées à partir des valeurs extrêmes reproduisant les
intervalles de confiances à 1σ présentés dans le paragraphe précédent, et reflètent la
grande dispersion des valeurs à très grand redshift.

L’évolution des différents paramètres est présentée sur le figure 6.15. On confirme
une évolution forte de la luminosité L? qui diminue avec le redshift. Il est important
de noter que la limite supérieure sur le paramètre M? à z ∼9 est parfaitement
cohérente avec l’intervalle estimé d’après les équations d’évolutions précédentes. En
revanche, il apparait plus difficile de conclure sur une évolution claire du paramètre
Φ? dans la gamme de redshift considéré. La non-évolution du paramètre α au delà
de z ∼6 semble être confirmée par notre étude. En revanche, la valeur qui semble
être préférée au-delà de z ∼6 est autour de α=-1.9 et non -1.74 comme suggérée par
des études précédentes.

L’allure de la fonction de luminosité entre z ∼5 et 8 est présentée sur la figure 6.16.
L’absence d’évolution de la fonction de luminosité au delà de z ∼4, comme suggéré
par Steidel et al. (1999), n’est donc pas envisageable. On peut également noter un
manque d’évolution significative entre z ∼6 et 7. Ceci a déjà été souligné par Bouwens
et al. (2011c) pour lesquels le paramètre M? déterminé à z ∼7, à partir de données
acquises avec le Hubble Space Telescope, n’était que 0.1mag supérieur à celui déter-
miné à z ∼6 (Bouwens et al., 2007). Compte-tenu des incertitudes sur l’ajustement
de la fonction de luminosité à z ∼8, nous ne discuterons pas de l’évolution entre
z ∼7 et 8. En revanche, une évolution très forte est observée entre z ∼7 et z ∼9. Les
données du relevé WUDS dont nous disposons à z ∼7 et celles issues du relevé autour
d’Abell 2667 à z ∼9 nous permettent de conclure que la magnitude caractéristique
doit être au minimum 0.15mag supérieure à z ∼9 qu’à z ∼7.
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Figure 6.15 – Evolution des trois paramètres de la fonction de Schechter,M?(haut),
Φ?(bas) et α (milieu), au cours du temps cosmiques. Les points de Oesch et al. (2010a)
et Bouwens et al. (2012a) sont également portés sur chacun des graphiques. Pour
l’évolution du paramètre M?, les données de Cucciati et al. (2012) sont également
portées. Les droites d’évolution déterminées à partir des résultats de WUDS sont
tracées sur chaque graphique : l’évolution moyenne est portée pour α et Φ?, alors
que dans le cas de M? les valeurs extrêmes sont indiquées.
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Figure 6.16 – Variation de la fonction de luminosité dans le domaine de redshift
étudié. Les paramètres de Schechter sont ceux issus du meilleur ajustement. Pour
des raisons de clarté, la courbe à z ∼9 n’a pas été tracée.



Chapitre 7

Conclusions et perspectives

Sommaire
7.1 Ré-ionisation cosmique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 160

7.1.1 Influence de la poussière sur la densité de photons UV . . . 160
7.1.2 Calcul de la densité de photons UV . . . . . . . . . . . . . 161
7.1.3 Évolution de la densité de formation stellaire au cours du

premier milliard d’années . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 162
7.1.4 Densité de photons UV requise pour ré-ioniser l’Univers . . 164

7.2 Importance de la couverte en longueurs d’onde d’un
relevé . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 168

7.3 Perspectives . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 169
7.3.1 Etat de l’art à la fin de ce travail de thèse . . . . . . . . . . 169
7.3.2 Ce qu’il faut attendre des futurs télescopes . . . . . . . . . 171

159



160 7.1. RÉ-IONISATION COSMIQUE

Ce travail de thèse avait pour objectif principal de constituer des échantillons
d’objets à grand redshift (z >5.0) afin de comprendre le rôle joué par les premières
galaxies au cours de la ré-ionisation de l’Univers. Dans ce dernier chapitre, nous
discuterons de l’influence des nouvelles contraintes apportées par notre étude sur
l’évolution des galaxies au cours du premier milliard d’années de l’Univers. Puis
nous montrerons l’importance d’avoir une excellente couverture en longueurs d’onde
pour éliminer un maximum de contaminants à bas-redshift de nos échantillons. L’en-
semble des travaux effectués au cours de ce travail de thèse et les principaux résultats
seront ensuite brièvement exposés à titre de conclusion. Et enfin, nous aborderons
les résultats que nous pouvons attendre des futurs grands projets au sol ou dans
l’espace.

7.1 Contraintes sur la ré-ionisation cosmique
Le processus de ré-ionisation cosmique implique la production de photons UV

suffisamment énergisants pour ioniser l’hydrogène de l’Univers. A l’aide de la fonction
de luminosité, Φ(M), paramétrée à partir de la luminosité émise à 1500Å, on peut
facilement remonter à la densité de photons UV produite à un redshift donné :

ρUV =
∫ ∞
Llim

Φ(L1500)dL1500 (7.1)

ou Llim est la limite en luminosité des relevés actuels. Pour pouvoir nous comparer
aux études récentes, nous prendrons Llim=0.05L?z=3. Mais nous garderons en tête
que cette valeur est arbitraire.
A partir de cette équation et de l’équation de conversion entre la luminosité UV et
le taux de formation d’étoiles (Madau et al., 1998) :

SFR(M�/an) = 1.25× 10−28LUV (erg.s−1.Hz−1) (7.2)

on peut remonter à la densité de formation d’étoiles au cours du temps cosmique.

7.1.1 Influence de la poussière sur la densité de photons UV

La poussière joue un rôle capital dans le calcul de la densité de photons UV.
En effet, elle est opaque aux rayonnements ultra-violets émis par les galaxies. Elle
absorbe ainsi une partie de la luminosité UV et réemet cette énergie sous forme de
rayonnement infra-rouge lointain. Plus la quantité de poussière dans la galaxie est
importante, plus l’atténuation du rayonnement UV sera importante.

Beaucoup d’études récentes (Bouwens et al. 2012a, Castellano et al. 2012, etc.)
s’appuient sur l’évolution de la pente UV des sources (notée β) pour déterminer
l’atténuation du rayonnement ultra-violet par la poussière . En première approxima-
tion, on peut supposer que l’atténuation du rayonnement UV est fonction de la valeur
moyenne de la pente UV au redshift considéré. On déterminera alors l’atténuation
du flux UV à l’aide de la relation de Schiminovich et al. (2005) :

AUV [mag] = 4.43 + 1.99(β) (7.3)

Les pentes UV moyennes déterminées par Bouwens et al. (2012a) sont reportées dans
la table 7.1. Dans la suite, on supposera que l’atténuation par la poussière au-delà de
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<z> β

3.8 -1.98±0.10
5.0 -2.08±0.10
5.9 -2.25±0.14
6.8 -2.34±0.28

Table 7.1 – Pentes UV publiées dans Bouwens et al. (2012a). Les barres d’erreur
représentent l’erreur systématique.

M1500 β AB mag>AB mag
z ∼5 z ∼6 z ∼7

-21.50 -1.78±0.10 -2.04±0.14 -1.86±0.28
-20.50 -1.95±0.10 -2.24±0.14 -2.09±0.28
-19.50 -2.13±0.10 -2.16±0.14 -2.31±0.28
-18.50 -2.18±0.10 -2.27±0.14 -2.66±0.10
-17.50 -2.29±0.10 -2.62±0.14 -

Table 7.2 – Evolution de la pente UV en fonction de la luminosité des sources,
publiée dans Bouwens et al. (2012a). Les barres d’erreur représentent l’erreur systé-
matique.

z ∼7 est négligeable, ce qui semble être en accord avec les résultats de SED-fitting
obtenus pour notre échantillon à z ∼8 (table 5.11).

On peut également affiner le calcul, en prenant en compte l’évolution de la pente
UV avec la luminosité de l’objet considéré et le redshift. La table 7.2 présente l’évo-
lution de la pente UV en fonction du redshift déduite de l’étude de Bouwens et al.
(2012a). Dans la suite de ce chapitre, nous comparerons les résultats obtenus en
considérant d’une part une correction moyenne et d’autre part une correction en
fonction de la luminosité de la source.

7.1.2 Calcul de la densité de photons UV

Nous avons utilisé les valeurs des paramètres de la FdL déterminés à z ∼5, 6, 7, 8
et 9 pour contraindre la densité de photons UV (ou de formation stellaire) au cours
du premier milliard d’années de l’Univers. Nous avons, pour cela, utilisé une méthode
MC prenant en compte l’incertitude sur chaque paramètre (α, M?, Φ?) calculés au
chapitre 6. Même dans le cas où l’un des paramètres a été fixé aux valeurs les plus
probables, nous avons inclu une dispersion qui correspond aux valeurs typiques à
savoir dα=0.2, dM?=0.1mag. et dΦ?=0.3×10−3Mpc−3. Les valeurs moyennes et les
barres d’erreur sur chaque valeur ont été obtenues à partir de la statistique dans
chaque intervalle de redshift. Le nombre de simulations par intervalle est tel que le
résultat ne dépend pas de ce nombre (soit N=1000 tirages typiquement).

Le tableau 7.3 présente les densités de photons UV non corrigées de l’atténuation
par la poussière, ainsi que les densités corrigées selon les deux méthodes décrites au
paragraphe précédent. On remarque d’une part que la densité de photons UV diminue
entre z ∼5 et 8 d’un facteur ∼4, et que cette diminution semble se confirmer au delà
de z ∼8. D’autre part, la correction de l’atténuation par la poussière à partir d’une
valeur moyenne de la pente UV, β, n’entraine pas de différence significative dans les
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<z> LOG(ρncUV ) LOG(ρc1UV ) LOG(ρc2UV )
erg.cm−2.s−1.Mpc−3 erg.cm−2.s−1.Mpc−3 erg.cm−2.s−1.Mpc−3

5.0 26.09±0.26 26.20±0.27 26.24±0.27
6.0 25.93±0.20 25.93±0.20 25.96±0.20
7.0 25.83±0.14 25.89±0.14 25.91±0.14
8.0 25.53±0.05 - -
9.0 <25.63 - -

Table 7.3 – Densité de photons UV déduites de l’ajustement de la FdL entre z ∼5
et 9. ρncUV présente les densités non corrigées de l’atténuation par la poussière, ρc1UV
les densités UV corrigées de l’atténuation en considérant une pente β moyenne au
redshift considéré et ρc2UV les densités UV corrigés en considérant une évolution de
β en fonction de la luminosité de l’objet pour chaque intervalle de redshift. Dans
chaque cas, les barres d’erreur sont données à 1σ

résultats par rapport au cas où la correction est fonction de la luminosité de l’objet.

7.1.3 Évolution de la densité de formation stellaire au cours du
premier milliard d’années

Afin d’obtenir une évolution homogène de la densité de formation stellaire, nous
avons appliqué la méthode décrite dans le paragraphe précédent aux paramètres pu-
bliés dans la littérature récente jusqu’à z ∼9 (Wyder et al. 2005, Sawicki & Thompson
2006, van der Burg et al. 2010, McLure et al. 2009, Bouwens et al. 2011c, Oesch et al.
2010b, Oesch et al. 2012, Cucciati et al. 2012). L’atténuation par la poussière sera
corrigée à partir de la valeur moyenne de la pente UV au redshift considéré. Les
résultats sont portés dans le tableau 7.4. En utilisant le facteur de conversion entre
la densité de photon UV et la densité de taux de formation d’étoiles (eq. 7.2), on
peut tracer l’histoire de la formation stellaire. Cole et al. (2001) ont montré que cette
évolution peut être ajustée via l’équation suivante :

ρ? = a+ bz

1 +
(
z
c

)dhM�.an−1.Mpc−3 (7.4)

où les 4 paramètres a, b, c et d sont à ajuster.
Le rôle de chacun des paramètres peut être décrit brièvement : a va principalement
contraindre l’ordonnée à l’origine, b la pente de l’évolution de la densité à bas redshift
(c’est-à-dire avant le changement de régime), c donnera l’intervalle de redshift auquel
se fait le changement de régime et d ajustera la pente après le changement de régime,
c’est-à-dire à plus grand redshift.

A partir d’un ajustement par la méthode des moindres carrés, on peut déterminer
la valeur des 4 paramètres pour les densités de formation stellaire non corrigées de
l’atténuation par la poussière et celles corrigées de l’atténuation. Pour l’ajustement
des paramètres de Cole (eq. 7.4) et afin de montrer l’influence de cette étude sur l’évo-
lution de la densité de photon UV, nous avons utilisé un jeu de densités indépendantes
(Wyder et al. 2005, Cucciati et al. 2012, Sawicki & Thompson 2006 ainsi que les para-
métrisations déterminées au chapitre précédent). Lorsque l’influence de la poussière
est prise en compte, le jeu de paramètres est : (a,b,c,d)=(0.0,0.06,2.85,4.05). A l’in-
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Références z M? Φ? α LOG(ρncUV ) LOG(ρcUV )
[AB mag] 10−3Mpc−3 erg.cm−2.s−1.Mpc−3

Wyder(2005) 0.05±0.05 -18.04+0.11
−0.11 4.27+0.52

−0.56 -1.22+0.07
−0.07 25.14±0.02 25.64±0.02

Wyder(2005) 0.15±0.05 -19.10+0.13
−0.13 3.31+0.96

−0.74 -1.51+0.10
−0.10 25.72±0.06 26.21±0.06

Cucciati(2012) 0.30±0.10 -18.3+0.1
−0.2 6.91+1.02

−0.95 -1.17+0.05
−0.05 25.54±0.03 26.04±0.03

Cucciati(2012) 0.50±0.10 -18.4+0.1
−0.1 6.60+0.91

−0.86 -1.07+0.07
−0.06 25.59±0.03 26.09±0.03

Cucciati(2012) 0.70±0.10 -18.3+0.1
−0.1 9.53+0.99

−0.99 -0.90+0.08
−0.08 25.71±0.03 26.21±0.03

Cucciati(2012) 0.90±0.10 -18.7+0.1
−0.2 9.01+0.94

−0.96 -0.85+0.10
−0.10 25.91±0.03 26.41±0.03

Cucciati(2012) 1.10±0.10 -19.0+0.2
−0.2 7.43+1.08

−1.15 -0.91+0.16
−0.16 25.98±0.03 26.48±0.03

Cucciati(2012) 1.45±0.25 -19.6+0.2
−0.2 4.10+0.77

−0.87 -1.09+0.23
−0.23 26.02±0.09 26.52±0.09

Sawicki(2006) 2.20±0.25 -20.60+0.38
−0.44 3.02+1.76

−1.12 -1.20+0.24
−0.22 26.37±0.15 26.87±0.15

Sawicki(2006) 3.00±0.50 -20.90+0.22
−0.14 1.70+0.59

−0.44 -1.43+0.57
−0.09 26.32±0.07 26.74±0.07

Sawicki(2006) 4.00±0.50 -21.00+0.40
−0.46 0.85+0.53

−0.45 -1.26+0.40
−0.36 26.01±0.21 26.20±0.21

VanderBurg(2010) 5.00±0.50 -20.94+0.10
−0.11 0.83+0.15

−0.14 -1.65+0.09
−0.08 26.13±0.06 26.24±0.06

VanderBurg(2010) 4.00±0.50 -20.84+0.09
−0.09 1.36+0.23

−0.20 -1.56+0.08
−0.08 26.25±0.03 26.45±0.03

McLure(2009) 5.00±0.50 -20.73+0.11
−0.11 0.90+0.20

−0.20 -1.66+0.06
−0.06 26.06±0.05 26.18±0.05

McLure(2009) 6.00±0.50 -20.04+0.12
−0.12 1.80+0.50

−0.50 -1.71+0.11
−0.11 26.03±0.07 26.03±0.07

Bouwens(2010) 8.00±0.50 -20.28+0.50
−0.50 0.38+0.57

−0.22 -2.00+0.33
−0.33 25.62±0.06 25.61±0.06

Bouwens(2010) 7.00±0.50 -20.11+0.28
−0.28 0.90+0.80

−0.40 -1.94+0.24
−0.24 25.86±0.21 25.86±0.21

Oesch(2010) 7.00±0.50 -19.91+0.09
−0.09 1.40 -1.77+0.20

−0.20 25.87±0.01 25.87±0.03
Oesch(2012) 8.00±0.50 -20.04+0.44

−0.48 0.50+0.70
−0.33 -2.06+0.35

−0.28 25.62±0.06 25.62±0.07
WUDS 5.00±0.50 -20.68+0.06

−0.06 1.11+0.70
−0.70 -1.56+0.05

−0.05 26.09±0.23 26.20±0.23
WUDS 6.00±0.50 -20.18+0.18

−0.18 1.01+0.70
−0.70 -1.90+0.15

−0.15 25.93±0.20 25.93±0.20
WUDS 7.00±0.50 -20.19+0.33

−0.33 0.77+0.65
−0.65 -1.92+0.19

−0.19 25.83±0.13 25.83±0.14
WUDS 8.00±0.50 -19.95+0.46

−0.46 0.54+0.60
−0.60 -1.91 25.53±0.07 25.53±0.07

A2667 9.00±0.50 -19.70 1.10 -1.74 <25.63 <25.63

Table 7.4 – Densité de photons UV déduites des ajustements de la FdL publiés
dans Wyder et al. (2005), Sawicki & Thompson (2006), van der Burg et al. (2010),
McLure et al. (2009), Bouwens et al. (2011c), Oesch et al. (2010b), Oesch et al.
(2012), Cucciati et al. (2012) ainsi que les paramètres déterminées au cours de cette
étude. ρncUV présente les densités non corrigées de l’atténuation par la poussière et
ρc1UV les densités UV corrigées de l’atténuation en considérant une pente β moyenne
au redshift considéré. Dans chaque cas, les barres d’erreurs sont données à 1σ
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Figure 7.1 – Evolution de la densité du taux de formation stellaire. Les densités
calculées à partir des FdL publiées dans les articles citées dans le texte sont portées
(à l’exception de celui de Bouwens et al. (2011a) pour lequel la FdL à z ∼10 est
ajustée à partir d’un point et de deux limites supérieures). La ligne rouge montre
l’ajustement des densités corrigées de l’atténuation par la poussière, la courbe noire
ajuste celles non-corrigées. La paramétrisation des deux courbes a été déduite des
FdL publiées dans Wyder et al. (2005), Cucciati et al. (2012), Sawicki & Thompson
(2006) et celles déterminées au chapitre précédent.

verse lorsque celle-ci est ignorée, le jeu de paramètre devient (a,b,c,d)=(0.0,0.02,3.60,3.45).
L’allure des deux courbes est présentée sur le graphique 7.1.

7.1.4 Densité de photons UV requise pour ré-ioniser l’Univers

En adaptant l’équation 27 de Madau et al. (1999) donnant la densité de formation
stellaire requise pour ré-ioniser l’Univers en fonction du redshift en supposant une
IMF de Salpeter et une métallicité solaire, on peut montrer que :

ρ̇UV = 6.43× 1025erg.s−1.Mpc−3

fesc

(1 + z

9
)3 Ωbh

2
70

0.0458
C

5 (7.5)

où fesc représente le rapport entre le nombre de photons s’échappant d’une galaxie
et le nombre de photons effectivement produits par les étoiles, C=<ρ2

b>IGM
<ρb>2 où ρb

est la densité de baryons, < ρb > la densité baryonique moyenne dans l’Univers et
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< ρb >IGM la densité baryonique moyennée sur le gaz du milieu inter-galactique
recombiné.

Mitra et al. (2012) ont montré que la fraction d’échappement des photons, fesc,
n’est pas constante au cours du temps. En effet, en se basant sur les déterminations
de FdL à z ∼6, 8 et 10, ils ont montré que ce paramètre devait prendre pour valeurs
0.068+0.054

−0.047 à z ∼6, 0.179+0.331
−0.131 à z ∼8 et qu’il devait être supérieur à 0.146 à z ∼10.

Concernant la détermination du paramètre C, appelé clumping factor, Pawlik et al.
(2009) ont montré en s’appuyant sur le résultat de simulations numériques, que celui-
ci devait être au mieux de 6 à z ∼6.
Les observations de quasars lointains ont montré la présence d’hydrogène neutre
jusqu’à z ∼6, en dessous de cette limite aucun effet de Gunn-Peterson n’est observé,
montrant que l’Univers est complètement ré-ionisé à z ∼6. D’après l’équation 7.5
et les valeurs des deux paramètres fesc et C discutés ci-dessus, on montre que la
densité de photons UV nécessaire pour ré-ioniser l’Univers à z ∼6 (telle que suggérée
par l’observation des quasars lointains), est de : ρUV=5.33×1026erg.s−1.Mpc−3. En
comparant cette valeur, aux densités de photons UV déduites des FdL on remarque
qu’elle est supérieure à ce qui est produit par les galaxies prises en compte dans ces
études (figure 7.2).

Pour expliquer la ré-ionisation totale de notre Univers à z ∼6, il nous faut donc
envisager d’autres hypothèses sur la nature des sources re-ionisantes. Les deux solu-
tions envisageables pour résoudre ce problème sont les suivantes : soit les premières
galaxies ne sont pas les seules responsables de la ré-ionisation cosmique, soit les rele-
vés multi-longueurs d’ondes utilisant la technique des Lyman Break Galaxies(LBG)
ne permettent pas de détecter toutes les galaxies, et « manquent » une grande partie
des sources peu lumineuses. On peut par exemple montrer en changeant la borne in-
férieure de l’équation 7.1 l’importance des galaxies de faibles luminosités. En effet, on
remarque qu’en intégrant non pas jusqu’à 0.05L?z=3, limite des relevés actuels, mais
jusqu’à 0.001L?z=3 c’est-à-dire en tenant compte des sources très faibles à grand red-
shift (qui doivent dominer l’Univers jeune), on se rapproche de la densité de photons
UV requise pour expliquer la ré-ionisation à z ∼6 (figure 7.3).

Le scénario qui est aujourd’hui favorisé serait une combinaison des deux hypo-
thèses précédentes. En effet, d’après l’étude des sursauts gamma à très grand red-
shift, on est capable de repérer des galaxies hôtes bien au-delà des limites des relevés
photométriques actuels. De plus les Gamma Ray Burst sont des objets produisant
énormément de photons ionisants. Ainsi le déficit de photons UV observé à z ∼6 et
mis en avant par les études sur les LBG, pourrait alors être porté par les sursauts
gamma à très grand redshift. La figure 7.4 tirée de l’article récent de Trenti et al.
(2012), va dans ce sens, et montre qu’en prenant en compte la luminosité des sur-
sauts gamma ainsi que leur nombre à grand redshift, on augmente considérablement
la densité de photons UV dans l’Univers à z ∼6. Ces résultats restent bien entendu à
confirmer, mais semblent être tout à fait plausibles pour justifier, du moins en partie,
ce qui est observé dans les spectres des quasars.
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Figure 7.2 – Comparaison entre la densité de taux de formation d’étoiles produite
par les galaxies ayant une luminosité supérieure à 0.05L? (courbe rouge) et celle
requise pour ré-ioniser l’Univers (courbe en tiret-pointillé). La droite en tiret-pointillé
est tirée de l’équation 7.5 en adoptant les paramètres de Mitra et al. (2012) et Pawlik
et al. (2009) à z ∼6.
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Figure 7.3 – Influence de la borne inférieure d’intégration de l’équation 7.1. La
courbe en pointillée représente la densité de SFR requise pour ré-ioniser totalement
l’Univers à z ∼6 en adoptant les paramètres de Mitra et al. (2012) et Pawlik et al.
(2009)
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7.2. IMPORTANCE DE LA COUVERTE EN LONGUEURS D’ONDE D’UN

RELEVÉ

Figure 7.4 – Taux de formation stellaires en fonction du redshift des sursauts gamma
(GRB) et des Lyman Break Galaxies (LBG). La courbe noire représente les prédic-
tions théoriques du modèle de FdL à grand redshift de Trenti et al. (2012) pour les
galaxies de luminosité supérieure à 0.05L?z=3, la courbe verte représente la même
évolution mais en prenant en compte les galaxies dont la luminosité est supérieure à
0.0001L?z=3. D’après Trenti et al. (2012).

7.2 Importance de la couverte en longueurs d’onde d’un
relevé

Au cours de ce travail de thèse, nous avons étudié deux relevés multi-longueurs
d’ondes : un premier pour lequel le champ de vue était décrit par 6 filtres (I, z, Y, J,H
et Ks) autour d’Abell 2667 et un second composé d’images très profondes dans les 9
filtres (u, g, r, i, z, Y, J,H et Ks) du relevé WUDS. Nous avons montré, en utilisant
des données photométriques supplémentaires ou des observations spectroscopiques,
que parmi les objets sélectionnés autour d’Abell 2667, au moins 3 étaient des sources
contaminantes à un redshift intermédiaire (z ∼ 2). Afin de montrer l’influence de
la couverture électromagnétique sur l’élimination de ces contaminants, on peut ap-
pliquer aux données WUDS les critères de sélection utilisés sur les données d’Abell
2667. Ainsi nous sélectionnerons les sources répondant aux critères de détection/non-
détection Y−dropouts imposés pour les sources du relevé A2667, mais aux catalogues
du relevé WUDS, à savoir :

mI >27.9 mag (contre 28.7 dans la sélection WUDS)
mz >26.5 mag (contre 27.5 dans la sélection WUDS)

Dans ce cas, nous n’utiliserons pas les données des images u, g et r du relevé WUDS
pour la sélection des sources Y-dropouts. Après inspection manuelle, 35 sources ré-
pondent aux critères de détection/non-détection et de couleurs. On rappelle que
l’utilisation complète de toutes les données WUDS nous a permis de ne retenir que 4
sources (se reporter au paragraphe 5.3.5). Ainsi notre échantillon sélectionné à partir
des critères d’Abell 2667 est contaminé à plus de 80%. Parmi ces 35 sources, 9 sont
clairement détectées dans les images u et g, 15 autres apparaissent dans l’image g,
5 sont détectées à partir de l’image r et 2 apparaissent sur l’image I. On peut alors
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Figure 7.5 – Liste des amas observés par le relevé CLASH avec leurs positions
respectives. La carte de l’émission IR de la poussière est mise en arrière-plan (Schlegel
et al., 1998). D’après le site internet du relevé CLASH 2

conclure que l’utilisation d’une image g très profonde nous aurais permis d’éliminer
∼80% d’objets contaminant les échantillons Y− dropouts à bas-redshift.

7.3 Perspectives

7.3.1 Etat de l’art à la fin de ce travail de thèse

De nombreux projets visant à étudier les premières galaxies sont apparus au cours
de ces trois années de thèse. Le plus ambitieux et prometteur dans la recherche des
premières galaxies, avec des méthodes analogues, est sans aucun doute le relevé
CLASH (pour Cluster Lensing And Supernova Survey with Hubble) acquis avec le
télescope spatial Hubble (Postman et al., 2012). Ce relevé consiste en l’observation
de 25 amas (figure 7.5) dans 16 filtres différents couvrant les longueurs d’onde de 0.2
à 1.7µm. Les sources visées étant généralement au delà des limites des spectrographes
actuels, la confirmation spectroscopique des échantillons dégagés de ce projet ne sera
pas facile avant plusieurs années. Toutefois pour contraindre au mieux le redshift
photométrique de ces objets, chaque amas sera observé dans 16 filtres différents, afin
d’avoir un maximum de contraintes sur la SED des candidats.

Parmi les premiers résultats, on peut citer par exemple l’étude de Zheng et al.
(2012) qui a mis en évidence la présence d’une galaxie fortement amplifiée à z ∼9.6
autour de l’amas MACS1149+22, ou encore l’observation de 4 images d’une même
galaxie naine à z ∼6.2 derrière l’amas MACS J0329.6-0211 (Zitrin et al., 2012). Ce
projet s’achèvera avec l’arrivée des dernières données le 30 avril 2013.

Le projet CANDELS (pour Cosmic Assembly Near-infrared Deep Extragalactic
Legacy Survey) est un champ vide de 120 arcmin2 composé de 10 filtres couvrant
les domaines de l’ultra-violet au visible et du proche infra-rouge jusqu’à la bande
K avec des profondeurs à 5σ allant de 27 à 28.5 mag (Grogin et al., 2011). Les
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principaux résultats sur les premières galaxies ont déjà été cités dans ce manuscrit
via les articles de Bouwens et al. (2011b) et Oesch et al. (2012).

Le projet BoRG (pour Brightest of Reionizing Galaxies) est un relevé multi-
longueurs d’ondes basé sur des observations faites avec le télescope spatial Hubble et
visant à observer les galaxies les plus brillantes à z ∼8 (Trenti et al., 2011). Il s’agit
d’un champ vide couvrant 97 arcmin2 et atteignant une limite de détection de 27
mag en bande Y pour la recherche de sources Y−dropouts. 8 sources très brillantes
(mJ<26.7) et 33 objets moins brillants (mJ > 26.7 ) ont été retenus dans le champ
de vue de ce relevé. Les premiers résultats issus de ce relevé ont été publiés dans
Trenti et al. (2011) et Bradley et al. (2012b).

Comme nous l’avions fait au début de ce manuscrit, nous pouvons là encore
comparer nos deux relevés avec ceux en cours à la fin de ce travail de thèse. La
figure 7.6 présente les principaux relevés multi-longueurs d’ondes impliqués dans la
recherche et l’étude des premières galaxies en 2012. A la lecture de ce graphique, on

Figure 7.6 – Comparaisons des différents relevés multi-longueurs d’ondes dispo-
nibles à l’issue de ce travail de thèse avec la surface efficace observée en fonction de
la magnitude apparente dans le filtre J .

comprend facilement que notre projet initial, qui était d’observer 10 amas de galaxies
dans les mêmes conditions d’observations qu’Abell 2667 (à savoir la combinaison des
deux régimes sur un même champ de vue) est désormais supplanté avec les projets
actuels (ou futurs). En revanche aucun de ces projets ne prévoit de confirmer, via
des observations spectroscopiques, l’ensemble des objets sélectionnés afin d’assoir les
conclusions déduites de ces études photométriques.
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Figure 7.7 – Vue d’artiste du James Webb Space Telescope avec son miroir de 6.5m
de diamètre. Lancement prévu en 2018.

7.3.2 Ce qu’il faut attendre des futurs télescopes

Dans les dix prochaines années, deux télescopes sont attendus avec impatience
par la communauté scientifique : l’Extremely Large Telescope européen et le James
Webb Space Telescope.

Le James Webb Space Telescope

Le successeur du Hubble Space Telescope, le James Webb Space Telescope (noté
JWST dans la suite, Gardner et al. 2006) devrait être le premier mis en service
(lancement prévu en 2018). Doté d’un miroir de 6.5m de diamètre, son champ de
vue sera de 2.2’×2.2’ (figure 7.7). Le JWST sera équipé de 4 instruments :

– MIRI (pour Mid-Infra-Red Instrument) composé d’un imageur et d’un spec-
trographe couvrant le domaine de longueur d’onde allant de 5 à 18 µm.

– NIRCam (pour Near Infra-Red Camera), un imageur observant entre 0.5 et
5 µm.

– NIRSpec (pour Near Infra-Red Spectrograph), un spectrographe observant
dans le même domaine de longueur d’onde que NIRCam.

– NIRISS (pour Near Infra-Red Imager and Slitless Spectrograph) , un spec-
trographe principalement dédié à l’étude des exoplanètes.

Il sera positionné au point de Lagrange L2 du système Terre-Soleil situé à 1.5 millions
de kilomètres de la Terre. Sa durée de fonctionnement est donnée par ses réserves de
combustibles qui lui permettront d’ajuster sa position pendant une dizaine d’années.
Contrairement à son prédécesseur, Hubble, et compte-tenu de sa position, le JWST
ne pourra pas être réparé ou mis-à-jour par une mission humaine. La figure 7.8 pré-
sente les performances photométriques du JWST par rapport aux autres télescopes
spatiaux déjà en service. On remarque qu’il pourra atteindre de plus grandes pro-
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Figure 7.8 – Performances photométriques du JWST comparée à celles des précé-
dents télescopes spatiaux 4

fondeurs en particulier dans l’infra-rouge moyen. Ces performances spectroscopiques
(figure 7.9) seront bien supérieures aux limites des spectrographes actuels, ainsi les
contraintes sur la fonction de luminosité à très grand redshift (z ∼8, 9 et au-delà)
pourront être confirmées par des observations spectroscopiques.

L’Extremly Large Telescope européen

Le plus grand télescope au monde, l’E-ELT pour European - Extremely Large
Telescope est une prouesse technologique dont les deux objectifs principaux seront
d’une part de répondre à la question : « Sommes-nous seuls dans l’Univers ? » et
d’autre part de détecter les premières sources lumineuses de l’Univers, en particulier
les premières étoiles de population III et bien sûr les premières galaxies. Il sera équipé
d’un miroir de 39m de diamètre divisé en 798 segments hexagonaux de 1.4m chacun
(Gilmozzi & Spyromilio, 2007). Il sera installé dans le désert chilien sur le site de
Cerro Armazones, à quelques kilomètres du Very Large Telescope. Il sera composé
de 7 instruments dont la liste n’a pas été arrêtée, au moment de la rédaction de
ce manuscrit. Il est donc pour l’instant difficile d’évaluer les performances de ce
télescope et de les comparer par exemple avec le JWST.
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Figure 7.9 – Performance spectroscopique des instruments NIRspec, NIRCam,
MIRI du JWST comparée à celles des précédents télescopes spatiaux. D’après le
site internet du projet 6

Figure 7.10 – Vue d’artiste du futur grand télescope européen (E-ELT) dont la
première lumière est prévue pour 2022.
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Conclusions

L’objectif principal de ce travail de thèse était d’apporter de nouvelles contraintes
sur le rôle des premières galaxies au cours de la ré-ionisation cosmique. Afin de
répondre à cette question, nous avons décidé de constituer des échantillons repré-
sentatifs d’objets pour chaque intervalle de redshift allant de z ∼5 jusqu’à z ∼9.
Notre stratégie observationnelle combinait à la fois un champ lentillé, favorisant la
détection d’objets faibles (autour de l’amas de galaxies d’Abell 2667 ), et un grand
champ vide, permettant principalement la sélection de sources brillantes à grand
redshift (avec le relevé WUDS). A l’issue de ces trois années, 481 sources ont été
sélectionnées (1 J−dropout, 12 Y−dropouts, 7 z−dropouts, 37 i−dropouts et 425
r−dropouts) sur l’ensemble des deux relevés. Cependant, en comparant la densité
surfacique d’objets à celles déjà publiées dans la littérature, il s’est avéré que près
de 80% des sources sélectionnées autour de l’amas d’Abell 2667 devaient être en fait
des sources contaminantes à plus bas redshift (z ∼2).

Afin de distinguer les bons candidats à grand redshift des sources contaminantes,
deux méthodes ont été mises en place : l’ajout de contraintes photométriques sup-
plémentaires sur la SED des candidats et l’observation spectroscopique. Nous avons
donc, dans un premier temps, utilisé des données issues des satellites Spitzer et
Herschel pour contraindre la SED de quelques candidats entre 3.5µm et 500µm. A
partir de ces nouvelles données, nous avons pu mettre en évidence l’existence d’une
population de galaxies à bas redshift (z ≈2) fortement rougies par la poussière. Ces
objets n’étant identifiables comme contaminants qu’à partir des données obtenues
dans l’infra-rouge lointain, il est tout à fait possible que ce type de contaminant ex-
trêmement atténués soit également présent dans les autres échantillons de galaxies à
très grand redshift sélectionnées à partir d’images dans les domaines visible et proche
infra-rouge.

Nous avons également obtenu du temps sur le spectrographe de l’ESO X-Shooter
afin d’observer la source ayant le redshift photométrique le plus élevé de notre échan-
tillon. La détection de raies d’émission de l’oxygène et de l’hydrogène réfute défini-
tivement l’hypothèse d’une galaxie à grand redshift et indique qu’il s’agit là aussi
d’une source contaminante à bas redshift (z=2.08). Après avoir corrigé la photomé-
trie de l’objet de l’influence des raies d’émission, nous avons pu montrer que celles-ci
n’étaient pas responsables de la sélection de cette source comme objet à très grand
redshift. Une étude plus approfondie de la SED de cette galaxie, nous a permis de
montrer qu’il s’agissait d’une galaxie abritant deux populations d’étoiles bien diffé-
rentes : une population vieille (∼ 2 milliards d’années) responsable du saut observé et
une seconde population d’étoiles plus jeunes (< 5 millions d’années) qui permettrait
d’expliquer les nombreuses raies d’émission observées. Pour éliminer cette source de
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notre échantillon, nous avons estimé qu’une profondeur minimale de ∼30mag dans le
visible était nécessaire. De la même façon, on peut supposer que ce type de contami-
nant est également présent dans les autres échantillons d’objets à grand redshift, et
en particulier dans les échantillons déduit du relevé Hubble Ultra Deep Field. Dans
ce cas, et en considérant la magnitude moyenne des objets présents dans ces échan-
tillons, nous avons montré qu’une profondeur minimale de ∼32 mag dans le visible
était requise pour éliminer ce type de source, ce qui est bien au-delà des limites des
télescopes actuels.

Une fois le taux de contamination de nos échantillons discuté, nous avons pu
établir l’évolution de la fonction de luminosité des galaxies de z ∼5 jusqu’à z ∼9
en utilisant un ensemble homogène de données et une méthode commune pour tous
les intervalles de redshift. A l’aide de ces échantillons nous avons pu ajouter des
contraintes fortes sur la partie brillante de la fonction de luminosité entre z ∼5 et 8.
Nous avons également apporté la première contrainte forte sur la partie brillante de
la fonction de luminosité à z ∼9. Nous avons aussi montré que le nombre de galaxies
brillantes diminuait au minimum d’un facteur ∼50 entre z ∼5 et 9, signe d’une très
forte évolution au cours du premier milliard d’années de l’Univers. En regardant plus
en détails l’évolution au cours de cette période, nous avons confirmé ce qui était déjà
pressenti par d’autres auteurs à savoir une faible évolution entre z ∼6 et 7. Et en-
fin, pour étudier le rôle joué par les premières galaxies au cours du premier milliard
d’années, nous avons déterminé, à partir de l’allure de la fonction de luminosité, la
densité de photons ultra-violets produits par les premières galaxies. En la comparant
à celle requise pour ré-ioniser totalement l’Univers, nous pouvons montrer que les
galaxies relativement lumineuses détectées par les relevés actuels ne peuvent pas être
les seules responsables de ce phénomène. Il est alors important d’envisager la contri-
bution d’autres sources, comme les sursauts gamma à grand redshift par exemple.
La contribution des galaxies faibles, aujourd’hui au-delà des limites de l’observation,
devrait aussi être fondamentale.

Comme nous l’avons montré au cours de ce travail de thèse, la contamination des
échantillons de sources à très grand redshift est difficilement estimable. Cependant
nous avons vu qu’une excellente couverture en longueurs d’onde permettait de sup-
primer 80% des contaminants. Mais dans ces conditions des sources à bas redshift
peuvent encore être sélectionnées. Seules des observations spectroscopiques d’une
partie substantielle des échantillons permet de trancher définitivement sur la nature
des sources. C’est ce qui est d’ores et déjà planifié pour les échantillons d’objets à
z ∼6, 7 et 8 dégagés du relevé WUDS avec le futur spectrographe multi-objets EMIR
installé au foyer du Gran Telescopio Canarias d’ici à 2014. Cette future grande étude
spectroscopique permettra sans doute de dresser d’une part un premier bilan sur le
taux de contamination des échantillons d’objets à très grand redshift et d’autre part
de confirmer, de manière indiscutable, les conclusions sur l’évolution de la fonction
de luminosité présentées dans ce manuscrit. Les perspectives à plus long terme font
nécessairement appel aux futurs grands projets de télescopes, comme le JWST prévu
pour 2018 ou encore l’Extremely Large Telescope européen dont la première lumière
est espérée pour 2022, et elles devraient sans aucun doute faire de la prochaine dé-
cennie l’une des plus fructueuses pour la recherche et l’étude des premières galaxies.
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ANNEXE 1 : Éléments de base
de cosmologie

Dans cette annexe, nous allons établir les équations mathématiques qui régissent
les paramètres de l’Univers. Cette section se veut juste un rappel formel des éléments
de bases de cosmologie, que le lecteur pourra compléter avec les nombreuses réfé-
rences bibliographiques et support de cours disponibles (on peut citer par exemple
les ouvrages de Coles & Lucchini 2002, Peebles 1993 ou encore Bernardeau 2007).

.1 L’équation de Friedman
On considère dans un premier temps le comportement d’une particule de masse

m située à la distance r d’un observateur placé dans un milieu en expansion uniforme
dont la masse volumique est ρ. Alors la force gravitationnelle exercée par le milieu
(que l’on assimilera à un point de masse M situé au centre de l’Univers) est donnée
par :

F = G
mM

r2 (6)

Alors en supposant que l’Univers présente une distribution sphérique homogène de
masse, la force gravitationnelle peut s’écrire tel que :

F = 4
3πG.m.r.ρ (7)

Le potentiel gravitationnel est définit par :

~F = − ~gradV (8)

d’où :
V = −mM

r
= −4

3mπGρr
2 (9)

L’énergie cinétique de la particule est donnée par 7 :

T = 1
2mv

2 = 1
2mṙ

2 (10)

L’énergie totale correspondant à la somme de l’énergie potentielle et de l’énergie
cinétique donne :

U = V + T = −4
3mπGρr

2 + 1
2mṙ

2 (11)

7. On pose dr
dt
=ṙ
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204 .2. L’ÉQUATION DES FLUIDES

De plus, on sait que l’Univers est en expansion, et que par conséquent son rayon
augmente avec le temps et peut alors s’exprimer tel que :

~r(t) = a(t)~x (12)

ou r est la distance réelle de l’objet, x la distance comobile correspondant à la
distance faisant abstraction de l’expansion de l’Univers et a(t) le facteur d’échelle de
l’Univers. Ainsi l’énergie de la particule s’écrit alors :

U = −4
3πGmρa

2(t)x2 + 1
2mȧ

2x2 (13)

On en déduit donc : ( ȧ
a

)2
= 8πgρ

3 + 2U
mx2a2 (14)

que l’on nomme également équation de Friedmann et qui décrit l’expansion de
l’Univers. En posant k = −2U

mx2c2 , on retrouve la forme connue de cette équation :

( ȧ
a

)2
= 8πgρ

3 − kc2

a2 (15)

.2 L’équation des fluides

L’équation de Friedmann ne peut-être utilisée sans considérer l’évolution de la
matière au cours des temps cosmiques. D’après le premier principe de thermodyna-
mique, on a :

dE + pdV = TdS (16)

avec p la pression exercée par la matière, dE son énergie, dS son enthropie et dV le
volume de l’Univers.
De plus, sachant que E = mc2 et en considérant un volume sphérique de rayon a,
on a :

E = 4π
3 a3ρc2 (17)

Alors l’évolution de l’énergie en fonction du temps est donnée par :

dE

dt
= 4πa2ρc2da

dt
+ 4π

3 a3dρ

dt
c2 (18)

De même, l’évolution du volume au cours du temps est tel que :

dV

dt
= 4πa2da

dt
(19)

En considérant une expansion adiabatique, alors dS=0, et donc en combinant les 3
équations précédentes, on obtient l’équation des fluides :

ρ̇+ 3 ȧ
a

(
ρ+ p

c2

)
= 0 (20)

ou ẋ = dx
dt .
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.3 L’équation de l’accélération
En dérivant l’équation de Friedmann (eq. 15) par rapport au temps, on obtient :

2 ȧ
a

aä− ȧ2

a2 = 8πG
3 ρ̇+ 2kc

2ȧ

a3 (21)

que l’on peut réecrire en remplaçant ρ̇ par l’expression 20 :

ä

a
−
( ȧ
a

)
= −4πG

(
ρ+ p

c2

)
+ kc2

a2 (22)

Et finalement, d’après l’équation 15, on obtient l’équation décrivant l’accélération
du facteur d’échelle :

ä

a
= −4πG

3
(
ρ+ 3p

c2

)
(23)

Les trois équations précédentes constituent une première approximation pour décrire
un Univers en expansion.
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ANNEXE 1 : Système
photométrique

En astronomie, le flux reçu d’une source est mesuré à travers un filtre couvrant
un certain intervalle de longueurs d’onde. En pratique, le filtre ne transmet pas tous
les photons émis, à une longueur d’onde donnée, par la source mais seulement une
fraction. La transmission du filtre, notée T (λ), trace cette valeur en fonction de λ. On
définit alors le flux monochromatique comme le flux mesuré à une longueur d’onde λ
donnée et le flux intégré comme la somme du flux monochromatique sur l’intervalle
de longueur d’onde sondé par le filtre tel que :

fi =
∫ λsup

λinf

fλ(λ)Ti(λ)λdλ (24)

où fi est le flux intégré sur les longueurs d’ondes couvertes par le filtre i, allant de
λinf à λsup et fλ(λ) le flux en fonction de λ.

A partir du flux intégré fi, on définit la magnitude du filtre i telle que :

mi = ZP− 2.5log10(fi) (25)

où ZP est le point zéro des magnitudes, autrement dit la référence des magnitudes
pour un système photométrique donné. Tout au long de ce manuscrit nous avons
adopté le systéme AB telle que définit dans Oke (1974). Dans ce système, la magni-
tude dans un filtre i est donnée par :

mAB = −48.6− 2.5log10(fν) (26)

où fν est le flux par intervalle de fréquence exprimé en erg.s−1.cm−2.Hz−1. Les
magnitudes AB peuvent donc être monochromatiques.
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ANNEXE 3

Optical dropouts lensed by the cluster A2667.
A&A, 2011, 531..74

Résumé

Dans cet article, nous avons cherché à déterminer la nature et les propriétés physiques
de 10 galaxies z, Y et J-dropouts sélectionnées dans le champ lentillé de l’amas
A2667. Cet amas est la première partie de notre projet visant à obtenir des images
profondes entre 0.8 et 2.5µm avec ESO/VLT HAWK-I et FORS2 sur un échantillon
représentatif d’amas de galaxies tirées de nos relevés multi-longueurs d’ondes obtenus
avec Spitzer, Hubble et Herschel. L’objectif est d’identifier un échantillon de galaxies
avec z ∼7-10 observables par spectroscopie.

La méthode de sélection utilisée est la méthode classique dite des dropouts basée
sur des images profondes en I, z, Y, J,H et Ks (AB∼26-27, 3σ) pour sélectionner
des galaxies candidates à z ≥7.5. Nous avons également utilisé des données IRAC
entre 3.6 et 8.0 µm et MIPS à 24µm lorsque celles-ci étaient disponibles. Dans ce
papier, nous nous sommes concentré sur un échantillon complet de sources Y - et
J− dropouts ayant toutes un excellent rapport signal sur bruit en H et Ks. Un
ajustement des SED de chaque source a été utilisé pour contraindre la nature et les
propriétés de ces candidats.

10 candidats ont été sélectionnés sur ces images (champ de vue de 7’×7’, ∼
33arcmin2 une fois corrigé de la dilution à z ∼7-10). Toutes ces sources sont détectées
en H et Ks avec une ou plusieurs détections supplémentaires en J , 3.5µm et/ou
4.5µm. La magnitude en bande H de ces objets varie de 23.4 à 25.2 mag et le facteur
d’amplification est relativement faible pour toutes ces sources. Cependant bien que le
meilleur ajustement de leur SED donne pour chaque objet un redshift photométrique
à très grand redshift, le taux de contamination de cet échantillon par des sources
à bas-redshift est estimé entre 50 et 75%. La détection de deux objets sur l’image
à 24µm nous permet de supprimer ces deux sources de notre échantillon final. Ces
deux sources restent cependant mal décrites par les spectres de références utilisés
couramment.
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En conclusion, nous pouvons dire qu’entre 1 et 3 candidats de cet échantillon
doivent être des sources à très grand redshift. Toutefois des observations spectrosco-
piques sont requises pour confirmer (où réfuter) ces conclusions.
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ABSTRACT

Context. We investigate the nature and the physical properties of ten z, Y , and J-dropout galaxies selected in the field of the lensing
cluster A2667.
Aims. This cluster is part of our project aimed at obtaining deep photometry at ∼0.8–2.5 microns with ESO/VLT HAWK-I and FORS2
on a representative sample of lensing clusters extracted from our multi-wavelength combined surveys with Spitzer, HST, and Herschel.
The goal is to identify a sample of redshift z ∼ 7–10 candidates accessible to detailed spectroscopic studies.
Methods. Our selection is performed using the usual dropout technique based on deep I, z, Y , J, H, and Ks-band images (AB∼ 26–27,
3σ), targeting z � 7.5 galaxy candidates. We also include IRAC data between 3.6 and 8 μm, and MIPS 24 μm when available. In
this paper, we concentrate on the complete Y and J-dropout sample among the sources detected with a high signal-to-noise ratio in
both H and Ks bands, as well as the bright z-dropout sources fulfilling the color and magnitude selection criteria adopted by Capak
and collaborators. SED-fitting and photometric redshifts were used to constrain the nature and the properties of these candidates.
Results. Ten photometric candidates are selected within the ∼7′ × 7′ HAWK-I field of view (∼33 arcmin2 of effective area once
corrected for contamination and lensing dilution at z ∼ 7–10). All of these are detected in H and Ks bands in addition to J and/or
IRAC 3.6 μm/4.5 μm images, with HAB ranging from 23.4 to 25.2, and have modest magnification factors between 1.1 and 1.4.
Although best-fit photometric redshifts are obtained at high-z for all these candidates, the contamination by low-z interlopers is
expected to be in the range ∼50–75% based on previous studies, and on comparison with the blank-field WIRCAM Ultra-Deep Survey
(WUDS). The same result is obtained when photometric redshifts are computed using a luminosity prior, allowing us to remove half
of the original sample. Among the remaining galaxies, two additional sources could be identified as low-z interlopers based on a
detection at 24 μm and the HST z850 band. These low-z interlopers are not accurately described by current spectral templates given the
large break, and cannot be easily identified based on broad-band photometry in the optical and near-IR domains alone. A good fit at
z ∼ 1.7–3 is obtained when assuming a young stellar population together with a strong extinction. Given the estimated dust extinction
and high SFRs, some of them could also be detected in the IR or sub-mm bands.
Conclusions. After correction for contaminants, the observed number counts at z � 7.5 seem to agree with expectations for an
evolving LF, and be inconsistent with a constant LF since z ∼ 4. At least one and up to three candidates in this sample are expected to
be genuine high-z sources, although spectroscopy is still needed to confirm this.

Key words. gravitational lensing: strong – galaxies: high-redshift – dark ages, reionization, first stars

1. Introduction

Considerable advances have been made in the past few years
in the exploration of the early Universe with the discovery of
several z ∼ 6–7 galaxies close to the end of the reionization
epoch (e.g. Kneib et al. 2004; Stanway et al. 2004; Bouwens
et al. 2004, 2008, 2009, 2010; Iye et al. 2006; Stark et al. 2007;

� Based on observations collected at the European Southern
Observatory, Paranal, Chile, as part of the ESO 082.A-0163.

Bradley et al. 2008; Zheng et al. 2009), whereas five-year WMAP
results place the first building blocks at z = 11.0±1.4, suggesting
that reionization was an extended process (Dunkley et al. 2009).
For now, very few galaxies beyond z ∼ 6.5 are spectroscopically
confirmed (Hu et al. 2002; Cuby et al. 2003; Kodaira et al. 2003;
Taniguchi et al. 2005; Iye et al. 2006), and the samples beyond
this limit are mainly supported by photometric considerations
(Kneib et al. 2004; Bouwens et al. 2004, 2006, 2008, 2009, 2010;
Richard et al. 2006, 2008; Bradley et al. 2008; Zheng et al. 2009;
Castellano et al. 2010; Capak et al. 2011). Strong evolution has
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been found in the abundance of galaxies between z ∼ 7–8 and
z ∼ 3–4 (e.g. Bouwens et al. 2008) based on photometrically-
selected samples, the star-formation rate (SFR) density being
much lower at very high-z up to the limits of the present surveys,
in particular towards the bright end of the luminosity function
(LF). A similar evolutionary trend is observed in narrow-band
surveys searching for Lyman-alpha emitters (e.g. Iye et al. 2006;
Cuby et al. 2007; Hibon et al. 2010).

Lensing clusters of galaxies provide a unique and priv-
iledged view of the high-redshift Universe. This technique, often
referred to as a “gravitational telescope”, was first proposed by
Zwicky (1937). It has proven to be highly successful in identi-
fying several of the most distant galaxies known today thanks to
magnifications of typically 1–3 mag (e.g. Ellis et al. 2001; Hu
et al. 2002; Kneib et al. 2004; Bradley et al. 2008; Zheng et al.
2009).

Our project is based on the photometric pre-selection of
high-z candidates in lensing clusters using the Lyman-break
technique (LBGs, e.g. Steidel et al. 1995), which has been
proven to be successful in identifying star-forming objects up
to z ∼ 6 (Bunker et al. 2004; Bouwens et al. 2004–2009), as well
as photometric redshifts. The long-term goal is to substantially
increase the present sample of redshift z ∼ 7–12 galaxies, and to
study their physical properties and star-formation activity using
a multi-wavelength approach.

This paper presents the first results of the short-term ongo-
ing survey aimed at completing a deep photometric survey at
∼0.8–2.5 microns with HAWK-I at ESO/VLT on a representa-
tive sample of strong-lensing clusters at intermediate redshift,
extracted from our multi-wavelength combined survey with
Spitzer/IRAC+MIPS, HST (ACS/WFC3/NIC3), Herschel OT
key program, and sub-mm coverage. Herschel data of this field
were obtained with PACS and SPIRE as part of the Herschel
Lensing Survey (HLS, PI. Egami; see also Egami et al. 2010).
These results and data will be described in a forthcoming paper.
The presence of a strong lensing cluster within the large field-
of-view of HAWK-I (∼7′ ×7′) is expected to optimize the global
efficiency of the survey by combining in a single shot the ben-
efit of gravitational magnification and a large effective surveyed
volume (see also Maizy et al. 2010).

In this paper, we concentrate on the complete sample of Y
and J-dropout sources selected in the field of the lensing clus-
ter A2667 (Abell 2667, α = 23:51:39.35 δ = −26:05:03.1
J2000, z = 0.23). For comparison, we also examine the bright
z-dropout sources fulfilling the color and magnitude selection
criteria adopted by Capak et al. (2011). All the candidates are
selected to represent star-forming galaxies at z � 7.5, and to
be bright enough for spectroscopic follow-up, although a large
fraction of galaxies selected in this way could be low-z contam-
inants. SED-fitting and photometric redshifts are used to con-
strain the nature and the properties of these candidates. The re-
sults achieved on the luminosity functions in the z � 7.0 redshift
domain will be presented elsewhere.

In Sect. 2, we summarize the photometric observations and
data reduction. We also describe the construction and analysis
of photometric catalogs. The selection of different dropout can-
didates is presented in Sect. 3. The properties of the selected can-
didates, including spectral energy distributions (hereafter SEDs),
SED-fitting results, and photometric redshifts are described in
Sect. 4, together with a discussion of the reliability of the dif-
ferent high-z candidates when photometric redshifts include a
luminosity prior. In Sect. 5, we discuss the global properties
of this sample, in particular the expected versus observed num-
ber counts. We compare our results with previous findings and

Table 1. Photometric dataset: ground-based optical and near-IR imag-
ing used in the selection of high-z candidates (top) and space-based
complementary data (bottom).

Filter λeff CAB texp Pix m(3σ) m(50%) Seeing
[nm] [mag] [ks] [′′] [mag] [mag] [′′]

I 793 0.45 13.0 0.126 27.5 26.8 0.47
z1 920 0.54 12.7 0.126 26.1 25.7 0.91
z2 920 0.54 13.2 0.126 26.0 25.7 0.54
Y 1021 0.62 8.6 0.106 26.9 26.3 0.61
J 1260 0.95 9.2 0.106 26.3 25.7 0.64
H 1625 1.38 25.3 0.106 26.8 26.5 0.46
Ks 2152 1.86 11.0 0.106 25.9 25.8 0.47

Ref.
z850 910.6 0.54 8.8 0.05 26.1 A
3.6 μm 3575 2.79 16.8 1.2 25.1
4.5 μm 4528 3.25 17.4 1.2 25.2
5.8 μm 5693 3.70 2.4 1.2 22.7 B
8.0 μm 7958 4.37 2.4 1.2 22.8 B
24 μm 23843 6.69 2.7 2.55 18.7 C

Notes. Information given in this table: filter identification, filter effec-
tive wavelength, and AB correction (mAB = mVega +CAB), total exposure
time, pixel size, 3σ limiting magnitude, and average seeing. For the fil-
ters used in the high-z sample selection, the 50% completeness level is
also indicated (point source, 1.3′′ diameter aperture).
References. Richard et al. (2008), Egami et al. (2004), Rigby et al.
(2008).

discuss the nature of low-z contaminants. Conclusions are given
in Sect. 6. The concordance cosmology is adopted throughout
this paper, with ΩΛ = 0.7,Ωm = 0.3 and H0 = 70 km s−1 Mpc−1.
All magnitudes are quoted in the AB system (Oke & Gunn 1983).
Table 1 presents the conversion values between Vega and AB sys-
tems for our photometric dataset.

2. Observations and data analysis

2.1. Ground-based optical and near-IR imaging

The selection of high-z candidates is based on deep optical
and near-IR imaging. A2667 was observed with HAWK-I in
the near-infrared domain (∼0.9 to 2.2 μm, covering the four
bands Y, J, H, and Ks), and with FORS2 in I and z bands,
between October and November 2008. Data reduction and
processing included photometric calibration, bias subtraction,
flat-fielding, sky subtraction, registration, and combination of
images using iraf, closely following the general procedures
described in Richard et al. (2006). Table 1 summarizes the prop-
erties of the photometric dataset used in this paper.

For the FORS2 data, we used a standard flat-field correction
and combination of the individual frames with bad-pixel rejec-
tion. In addition to the z band image matching the HAWK-I field
(hereafter z1), an older image of similar quality centered on the
cD galaxy, obtained in June 2003 (71.A-0428, hereafter z2) was
used to confirm the non-detection of high-z candidates in the
common area.

For HAWK-I data, we used the ESO pipeline1 to process
and combine all individual images, refining the offsets between
the different epochs of observations when producing the final
stack. This procedure performs a two-step sky subtraction, us-
ing masks to reject pixels located on bright objects, similar

1 See http://www.eso.org/sci/data-processing/software/
pipelines/index.html
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to the XDIMSUM package described in Richard et al. (2006).
The photometric calibration was checked against 2MASS stars
present in the field of view, taking into account the relative flat-
field normalisations between each one of the four HAWKI chips.
Before combining, we applied individual weight values accord-
ing to weight ∝ (ZP × var × s2)−1, where individual zero-point
ZP and seeing s values were obtained from the brightest unsat-
urated stars around the field, and pixel-to-pixel variance var was
derived through statistics within a small region free of objects.

Photometric zero-points were derived from LCO/Palomar
NICMOS standard stars (Persson et al. 1998). The final accu-
racy of our photometric calibration was checked by comparing
the observed colors of cluster elliptical galaxies, measured on
images matched to the worst seeing in our data (i.e. ∼0.9′′ in the
z1 band), to match expectations based on the empirical SED tem-
plate compiled by Coleman, Wu, and Weedman (CWW 1980).
According to this check, we expect our final photometric cata-
log to be accurate to about 0.05 mag throughout the wavelength
domain between I and Ks.

All HAWK-I images were registered and matched to a com-
mon seeing using a simple Gaussian convolution to derive mag-
nitudes and colors, the worst case being the J band image.
Astrometric calibration was performed in a standard way (see
e.g. Richard et al. 2006), reaching an absolute accuracy of ∼0.2′′
for a whole HAWK-I field of view. Images in the I and z bands
were registered to the HAWK-I images using standard iraf pro-
cedures for rotation, magnification, and resampling of the data.
These images were mainly used to exclude well-detected low-z
interlopers.

All high-z candidates are expected to be detected in the
H and Ks bands and undetected in I and z bands. Therefore,
the original H and Ks band images were combined to cre-
ate an H + Ks detection image with excellent seeing quality
(∼0.47′′).The original unregistered images in I and z bands were
used for the visual inspection of the Y-dropout candidates. Error
bars and non-detection criteria were also determined for the orig-
inal images (see below). Photometry for the z and Y-dropout
sample was also obtained with near-IR images matched to the
worst seeing in our data to check for consistency with observed
colors.

We used the SExtractor package version 2.8 (Bertin &
Arnouts 1996) for detection and photometry. Magnitudes were
measured in all images with the SExtractor “double-image”
mode, using the H + Ks detection image as a reference.
Magnitudes were measured within different apertures ranging
from 1 to 2′′ diameter, as well as MAG_AUTO magnitudes. We
checked that colors derived with different choices of aperture
and magnitude types are consistent with each other within the
errors. Photometric errors were measured using the typical RMS
in the pixel distribution of the original images (without any see-
ing matching or rescaling), within apertures of the same physical
size as for flux measurements (either aperture or MAG_AUTO
magnitudes). Photometric errors measured in the original images
were also used to compute 3σ limiting magnitudes in each band,
which are reported in Table 1. Errors in the colors were derived
from the corresponding magnitude errors added quadratically.

Completeness values for point-sources detected in the dif-
ferent bands were obtained using Monte Carlo techniques.
Artificial stars (i.e., seeing limited sources) were added at
∼700 different random locations on our images, then extracted
using the same parameters for detection and photometry as for
astronomical sources. The seeing was measured on the original
co-added images. The corresponding results are shown in Fig. 1
and Table 1.
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Fig. 1. Completeness levels obtained from simulations for the different
bands used for high-z sample selection: I (solid red line), z (dashed
green line), Y (dotted blue line), J (dotted magenta line), H (dot-dashed
cyan line), and Ks (dot-dashed yellow line).

2.2. Other imaging observations

In addition to the images used for high-z sample selection, SED
analysis is also supported by additional data when available for
the candidates, namely:

– images of Abell 2667 were obtained in the 3.6, 4.5, 5.8,
and 8.0 μm bands as part of the GTO Lensing Cluster
Survey (Program 83, PI. Rieke), using the Infrared Array
Camera (IRAC; Fazio et al. 2004) onboard the Spitzer Space
Telescope (Werner et al. 2004). In addition, deeper exposures
were obtained at 3.6 and 4.5 μm in August 2009 (Program
60034, PI. Egami). All these images were processed accord-
ing to Egami et al. (2006). IRAC magnitudes were measured
within a 2′′ diameter aperture and corrected according to the
Instrument Handbook (v.1.0, February 2010). The field of
view is 5.2′ × 5.2′;

– we also gathered 24 μm images in this field obtained with
MIPS (Rieke et al. 2004),which were processed as described
by Rigby et al. (2008);

– a deep HST F850LP/ACS image is also available for the
cluster core (8.8 ks, PI. Ellis; see also Richard et al. 2008).
Photometry in this band is referred to as z850 hereafter.

The properties of the complete photometric dataset used in this
paper are summarized in Table 1, where the 3.6 and 4.5 μm im-
ages refer to the most recent and higher quality dataset.

3. Selection of high-z galaxy candidates

The original catalog on the HAWK-I field of view includes ∼5×
104 objects over a ∼45 arcmin2 area with more than 75% of the
exposure time on the HAWK-I images. Since high-z candidates
should be detected in both the H and Ks bands, we first require
a detection above 5σ level in both filters within a 1.3′′ diameter
aperture. This means selecting sources with H < 26.22 and Ks <
25.43, corresponding to a completeness level in our survey of
>∼70% for point sources (see Fig. 1). We also require less than a
2σ level detection in both I and z bands. This selection yields a
sample of 175 objects after removing all noisy areas on the I and
z images, i.e. a common clean area of ∼42 arcmin2 (equivalent
to ∼33 arcmin2 after correction for lensing dilution).
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Fig. 2. Color–color diagram showing the position expected for spectral
templates with redshifts z ∼ 0–9.0: E-type galaxies (CWW; red solid
line), Im-type galaxies (blue line), and starburst templates of Kinney
et al. (1996) (magenta and green lines). Red crosses show the colors
of M, L, and T, stars from the SpeX Prism libraries of Burgasser et al.
(2006). Black lines delimit our selection window for z � 7.3 galaxies.
Our 9 Y-dropout candidates are marked with black squares and arrows:
#1 to #8 correspond to Y1 to Y8, whereas #10 is z1.

We then apply the following criteria to the remaining sample
to select objects at z > 7:

(a) Y − J > 0.8, J − H < 1.2, and Y − J > 1.25 × (J − H) + 0.8.
This window, based on simulations using different spectral
templates, selects Y-dropout z ≥ 7.3 candidates. Figure 2
displays the corresponding color–color diagram for differ-
ent models, namely E-type galaxies (CWW), Im-type galax-
ies (constant star-formation model from Bruzual & Charlot
1993, 2003), and starburst templates of Kinney et al. (1996),
together with the selection window. Other galaxy templates,
such as the UV-to-radio spectral templates of galaxies and
AGN from Polletta et al. (2007) used subsequently but not
shown here, populate a very similar area in this and other
color–color plots. We also show the synthetic colors of cool
stars (M, L, T types) from the SpexGrism spectral library
(see Burgasser et al. 2006, and references therein) 2;

(b) J−H > 0.76, H−Ks < 0.5, and J−H > 1.3×(H−Ks)+0.76
illustrated in Fig. 3. Furthermore, we require a non-detection
in the Y band, below the 2σ limit. This window is intended
to select J-dropout candidates in the range 8 <∼ z <∼ 10 that
are well detected in H and Ks bands (cf. Richard et al. 2006).
The corresponding color–color plot is shown in Fig. 3;

(c) The z-dropout selection criteria adopted by Capak et al.
(2011) for their sample, i.e. J < 23.7 (their 5σ detection
level), z − J ≥ 1.5, J − Ks > 0, and Ks − 4.5 μm > 0 (cf.
Fig. 4). The last criterium involving the 4.5 μm band was
not applied to our sample given the partial coverage of the
HAWK-I field of view. Figure 4 displays the corresponding
color–color plot. This selection does not in particular make
use of the Y band filter, which is in-between z and J, avail-
able for our observations.

2 See http://www.browndwarfs.org/spexprism

Fig. 3. Same as Fig. 2 for (J − H) versus (H − K) colors showing one
J-drop candidate (J1, #9) and the 9 Y-dropout candidates (same identi-
fications as in Fig. 2).

Fig. 4. Same as Fig. 4 for (z− J) versus (J − K) colors. Thin black lines
denote the selection window (c) (the same as in Capak et al. 2011).
The same identifications as in Figs. 2 and 3 are used for the dropout
candidates.

There is some overlap between the z and Y bands, leading to
somewhat ill-defined dropout criteria in z − Y. For this reason,
we instead use Y − J and z − J in the above selection windows.
Including the Y band provides us with a useful discrimination
tool between high-z galaxies and cool stars, as shown in Fig. 2,
while improving photometric redshifts.

The blind selection windows (a) and (b) include 48 and
52 sources, respectively (25 sources in common), i.e. 75 candi-
dates in total out of the initial sample of 175 optical dropouts. We
note that this selection does not introduce any restriction in mag-
nitude, except for the ≥5σ level detection in H and Ks. When
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Table 2. Catalogue of z, Y , and J-dropouts in A2667.

Source RA Dec H ΔH Stell. FWHM μ μ Δμ Q1 Q2 Q3 Q χ2
opt Final

(J2000) (J2000) [′′] high-z low-z
z1 23:51:45.837 –26:7:07.20 23.59 0.03 0.03 0.74 1.169 1.119 0.018 3 3 1 7-I –0.03 (low)
Y1 23:52:00.157 –26:8:30.31 23.35 0.03 0.03 0.95 1.028 1.012 0.003 1 1 2 4-III 1.00 low
Y2 23:51:57.156 –26:4:02.37 23.45 0.03 0.40 0.58 1.108 1.031 0.007 2 2 1 5-III 1.19 low
Y3 23:51:43.332 –26:8:00.89 23.68 0.04 0.02 1.24 1.128 1.059 0.012 3 3 2 8-I 0.54 high
Y4 23:51:35.750 –26:7:10.65 23.80 0.04 0.12 0.74 1.371 1.111 0.020 1 3 2 6-II 0.64 high
Y5 23:51:54.448 –26:3:13.65 23.98 0.04 0.03 0.96 1.149 1.037 0.007 2 2 2 6-II 0.68 ?
Y6 23:51:53.437 –26:4:29.94 24.37 0.08 0.02 1.81 1.167 1.067 0.011 1 1 3 5-III 0.07 low
Y7 23:51:56.568 –26:7:51.45 24.27 0.05 0.02 1.13 1.045 1.021 0.005 3 3 2 8-I 0.00 low
Y8 23:51:37.151 –26:2:30.46 25.40 0.08 0.97 0.46 1.183 1.140 0.018 1 2 3 6-II 0.58 low
J1 23:51:34.855 –26:3:32.74 25.21 0.08 0.97 0.55 1.299 1.398 0.033 3 3 2 8-I 0.60 (low)

Notes. Information given in this table: (1) Object identification; (2, 3) α and δ J2000; (4, 5) AUTO magnitudes and error bars in H band; (6, 7)
SExtractor stellarity index and maximum FWHM measured on the detection H + Ks image; (8, 9, 10) lensing magnification (high-z and low-z
hypothesis) and associated uncertainty; (11, 12, 13) quality grade for high-z candidates according to three criteria: possible contamination by
close neighbours (Q1), completeness and quality of photometric SED (Q2), and UV luminosity (Q3); (14) total grade Q; (15) optical χ2, and (16)
tentative classification between low and high-z using a stringent prior in magnitude. In the case of z1 and J1 (in brackets), the low-z indentification
is forced based on the detections in the 24 μm and z850 bands, respectively, for z1 and J1 (see Sect. 4.6).

applying the z-dropout selection criteria (c), 8 sources are found.
All of these optical dropouts were carefully examined by a visual
inspection in the different (original) bands to reject both spuri-
ous detections in the near-IR images and false non-detections in
the I and z bands. The main sources of contamination were im-
ages detected within the haloes of bright galaxies leading to fake
measurements or highly contaminated photometry. A mask was
created to remove these regions from the subsequent analysis,
that corresponds to ∼15% of the total surface.

We also checked that the selection based on the detection in
H and Ks bands does not introduce a bias against intrinsically
blue sources (see e.g. Finkelstein et al. 2010). The selection was
repeated with the requirement of a detection above 5σ in the H-
band alone, all the other conditions for optical dropouts being the
same. This new selection includes all the previous objects plus
four additional sources, but none of them survived the manual
inspection.

At the end of the visual inspection, only 10 candidates sur-
vived from the original sample. Their photometry is listed in
Table 3. The brightest one in J is the only source retained by
selection criteria (c) after manual inspection (identified here-
after as z1). This source and 8 additional objects fulfill the YJH
color selection (a) (cf. Fig. 2), which closely follows the selec-
tion previously adopted by Bouwens et al. (2008) and Richard
et al. (2008) in zJH. The latter 8 objects, denoted as Y1 to Y8,
are listed in order of increasing H band magnitude within 1.3′′-
aperture (cf. Table 3). We subsequently refer to these 9 sources
as Y-drop candidates.

Only one candidate, J1, fulfills the selection criteria (b) based
on JHKs, and is also consistent with the z ∼ 9J-drop selection
criteria by Bouwens et al. (2010, see Fig. 3). This object was for-
mally detected in the I band at <∼2σ level (double-image mode),
as indicated in Table 3, although no convincing counterpart is
seen in this image (see also Fig. 11). This source has a counter-
part detected on the HST F850LP/ACS image, as discussed in
Sect. 4.1 below.

We note that all Y-dropout candidates excepted z1 are too
faint to be selected by the original Capak et al. criteria (i.e.
intrinsic lensing-corrected J >∼ 24, see below). When the same
color selection (c) is applied to fainter J-band magnitudes, up to
J < 25.7 (our own 5σ detection level), 22 objects are selected

after manual inspection. Among them, all our Y candidates ex-
cept Y4 are found. Indeed, Y4 was formally detected in the refer-
ence z band at <∼2σ level (as indicated in Table 3, double-image
mode), although there is no clear counterpart seen on this image
and it is also not detected in the z2 field. This sample of fainter
z-dropout candidates will be discussed elsewhere in a upcoming
paper.

We concentrate hereafter on the bright z-dropout z1 and
the nine Y and J-dropout candidates. For all these objects,
we checked that their spectral energy distribution (hereafter
SED) remains the same when using SExtractor aperture and
MAG_AUTO magnitudes. MAG_AUTO magnitudes were pre-
ferred for the subsequent analysis because they are closer to total
magnitudes.

4. Results

4.1. Observed properties of the high-z candidates

The identification, position, and morphology of the ten bright Y
and J-dropouts selected in this field is given in Table 2. Table 3
summarizes their photometric properties, and Fig. 11 displays
the corresponding postage stamps. Except for J1, all candidates
are detected in the J, H, and Ks bands. The observed H and
Ks band magnitudes of our objects range typically from ∼23 to
25, i.e. in a regime where our sample is close to 100% complete.
For the high-z candidates in the common area between z1 and
z2 fields of view (namely z1, Y3, Y4, Y5, Y6, Y8 and J1), we
also verified the independent non-detection in the two original
images.

The SExtractor stellarity index3 and the FWHM along the
major axis, both measured on the H + Ks detection image, were
used to quantify the morphology of our candidates. This infor-
mation was only used, in addition to colors, to assess the possi-
ble contamination by cool stars. The reliability of the SExtractor
stellarity index for galaxies diminishes towards the faintest mag-
nitudes. We checked that a reliable index can be obtained up to
HK ∼ 24.5 for our combined image, becoming hazardous for
fainter sources and highly unreliable at HK ≥ 25.0, where the

3 This index ranges between 0.0 for extended sources and 1.0 for un-
resolved ones (see Bertin & Arnouts 1996).
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Table 3. Photometric catalogue of bright z, Y , and J-dropouts in A2667.

Source I z Y J H Ks 3.6 μm 4.5 μm 5.8 μm 8.0 μm 24 μm

z1(*) >28.7 >27.2 25.63 23.29 23.59 23.00 21.79 21.38 – 21.41 17.57
±0.15 ±0.03 ±0.03 ±0.03 ±0.01 ±0.01 ±0.10 ±0.12

Y1 >28.7 – 27.04 24.08 23.35 22.73 – – – – –
±0.35 ±0.07 ±0.03 ±0.03

Y2 >28.7 >27.2 >28.1 24.17 23.45 22.81 – 21.80 – – –
±0.15 ±0.03 ±0.03 ±0.01

Y3(*) >28.7 >27.2 25.51 23.85 23.68 23.07 22.84 22.52 – – >19.93
±0.18 ±0.07 ±0.04 ±0.04 ±0.04 ±0.03

Y4(*) >28.7 26.42 >28.1 24.59 23.80 23.55 23.19 22.91 >23.93 >23.98 >19.93
±0.50 ±0.11 ±0.04 ±0.05 ±0.06 ±0.04

Y5(*) >28.7 >27.2 >28.1 24.31 23.98 23.28 22.74 22.47 – – –
±0.08 ±0.04 ±0.04 ±0.04 ±0.03

Y6(*) >28.7 >27.2 26.91 24.84 24.37 23.75 – – – – –
±0.33 ±0.13 ±0.08 ±0.06

Y7 >28.7 >27.2 >28.1 25.22 24.27 23.75 22.53 22.68 – – 18.78
±0.12 ±0.05 ±0.08 ±0.03 ±0.03 ±0.36

Y8(*) >28.7 >27.2 26.86 25.58 25.40 25.08 – – 21.24 22.12 >19.93
±0.24 ±0.30 ±0.08 ±0.12 ±0.10 ±0.19

J1(*) 27.39 >27.2 >28.1 >27.5 25.21 24.77 24.82 24.80 21.96 22.23 >19.93
±0.49 ±0.08 ±0.11 ±0.25 ±0.22 ±0.18 ±0.21

Notes. Information given in this table: (1) object identification, AUTO magnitudes in filters I to Ks (Cols. 2 to 7), corrected 2′′ diameter aperture
magnitudes for IRAC 3.6, 4.5, 5.8 and 8.0 μm (8, 9, 10, 11), and MIPS 24 μm (12). (*) These objects are also non-detected on the 13.2 ks z-band
FORS2 image centered on the cluster core. Non-detections are indicated as 1σ upper limits.

signal-to-noise ratio (S/N) significantly drops below ∼10. From
Table 2, it appears that all our sources seem to be inconsistent
with stars, except Y8 and J1, which are too faint for a robust
morphological classification based on the detection image. As
shown in Figs. 2 to 4, all candidates besides Y8 display colors
that are clearly incompatible with cool stars.

J1 is the only candidate located on the central area cov-
ered by the HST F850LP/ACS image. A faint and compact
object is indeed detected in this image, with FWHM ∼ 0.1′′
(SExtractor stellarity parameter is 0.7), and z850 = 27.39 ± 0.18
(MAG_AUTO on the original HST image). This magnitude is
fully consistent with the non-detection in the ground-based z-
band images (AB ∼ 27.2 at 1σ level), and confirms the important
break between optical and near-IR bands for this object, which
is the faintest one in our sample.

High quality magnitudes were extracted for six and seven
sources in the IRAC 3.6 μm and 4.5 μm images, respectively.
For the remainder, only partial data is available (Y1, Y2), or
the photometry is strongly contaminated by nearby sources (see
Fig. 11). The only candidates clearly detected and reported in
Table 3 for the shallow 5.8 μm and 8.0 μm images are z1, Y8
and J1, even though magnitudes are dubious for Y8 and J1 be-
cause of a crowded environment. Two objects, z1 and Y7, are
clearly detected in the MIPS 24 μm image.

4.2. Magnification of the drop-out sources

The lensing model for A2667 was originally obtained by Covone
et al. (2006). We use this model to compute the magnification
maps at different source redshifts with the public lensing soft-
ware Lenstool4, including the new MCMC optimization method
(Jullo et al. 2007) providing Bayesian estimates of model param-
eters.

4 http://www.oamp.fr/cosmology/lenstool

The mass model was used to derive the magnification factor
of each object and its associated error bars, for both the high
and low-z solutions (i.e. typical redshifts of z ∼ 7.5–9.0 and
z ∼ 1.7–2.0 respectively, see Sect. 4.3). These values are given in
Table 2. The magnification factors of our objects typically range
between 1.1 and 1.4, e.g. ∼0.4 mag being largest for Y4 and J1.
None of these candidates is expected to be a multiple image.

Given the location of our candidates with respect to the crit-
ical lines, in either the high or in the low-z solutions, the un-
certainty in the magnification associated with the uncertainty in
the redshift is in all cases smaller than 10%. The magnification
factor at a given position in the image plane varies slowly with
redshift for sources located more than ∼10′′ apart from the criti-
cal lines, and this is indeed the case for all our candidates. Error
bars in magnification are also given in Table 2, including both
uncertainties in the source redshift and systematic errors due to
the choice of the parametrization in lensing modelling (see e.g.
Maizy et al. 2010). We also used this lensing model to com-
pute the effective surveyed area and volume around z � 7.5
when comparing with blank field surveys. All surface and vol-
ume number-densities given in this paper have been corrected
for magnification by the lensing cluster.

4.3. SED fitting results: photometric redshifts

Photometric redshifts and associated probability distributions
were derived for each of our candidates from the available
broad-band photometry, except for the 24 μm MIPS photome-
try, which is only available for a few candidates (see discussion
below in Sect. 4.6). A modified version of the public photomet-
ric redshift software Hyperz (Bolzonella et al. 2000) was used,
adapted to include nebular emission (see Schaerer & de Barros
2009, 2010, hereafter SB2010). The following spectral tem-
plates were used for our SED fits: empirical templates (starbursts
from Kinney et al. 1996; galaxies from Coleman et al. 1980;
GRASIL templates from Silva et al. 1998; and the UV-to-radio
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Fig. 5. Redshift probability distributions, P(z) for our objects computed using standard templates (BC solar metallicity, no emission lines).
Objects Y1, Y3, Y6, Y8, and z1 are shown in blue, Y2, Y4, Y5, and Y7 in red, and J1 in magenta. Black lines show P(z) of other z ∼ 6–8 galaxies
from HST surveys using NICMOS and WFC3 from the analysis of Schaerer & de Barros (2010), namely Gonzalez et al. (2010) and McLure et al.
(2010) sample.

templates of galaxies and AGN from Polletta et al. 2007), and
Bruzual & Charlot (2003, hereafter BC) evolutionary sythesis
models to which nebular emission (lines and continua) is added
optionally.

The free parameters for the SED fits are the metallicity Z
(ranging from ∼1/50 Z� to Z�), the star-formation history, the
age since the onset of star-formation, extinction, and redshift.
For empirical templates redshift is in principle the only free pa-
rameter. However, in some cases we also allow for additional,
variable extinction for empirical templates. Extintion is varied
from AV = 0 to 4 in steps of 0.2 mag, using the Calzetti et al.
(2000) extinction law. The Lyman forest blanketing is included
following the prescription of Madau (1995).

The non-detection in the I, z, Y, and J bands was used as
a constraint when computing photometric redshifts. Unless oth-
erwise indicated, the rule applied corresponds to the usual case
“1” of Hyperz, i.e. the flux in these filters is set to zero, with an
error bar corresponding to the flux at 1σ level, using both the
global value and the local sensitivity computed near each source
(see below). We also computed photometric redshifts by forcing
the fluxes in these filters to be below the 2σ and 3σ levels using
case “2” of Hyperz for non-detections. As explained below, the
results obtained are rather insensitive to the non-detection rule
and sensitivity applied (local or global). A minimum error bar

of 0.1 mag was assumed for IRAC photometry to account for
uncertainties in absolute flux calibrations when combining with
the other filters.

The resulting redshift probability distributions P(z) for all
our objects, obtained with standard Bruzual & Charlot, solar
metallicity templates, is shown in Fig. 5. P(z) displayed in this
Figure were obtained using the Hyperz approach, i.e. P(z) ∝
exp(−χ2(z)), which is very similar to the results derived from
Monte Carlo simulations. As shown by this figure, most objects
have a relatively well-defined redshift probability distribution
P(z) peaking at high redshift. Five objects (Y1, Y3, Y6, Y8,
and z1) have best-fit redshifts of zphot ∼ 7–8, four objects (Y2,
Y4, Y5, and Y7) a higher redshift zphot ∼ 7.5–9.5, and for the
J-drop J1 a value of zphot > 9.5 is the most likely one. These
redshift ranges and their relative groupings are consistent with
expectations on the basis of their colors (cf. Fig. 2). For most
objects, a less significant solution is found at low-z, in general
between z ∼ 1.7 and 2.8. However, even though the high-z solu-
tion produces a more accurate fit, several of these sources seem
too bright (M1500 < −23.0) to be at z ≥ 7.5, suggesting some
contamination by low-z interlopers, which we discuss below.

Figure 5 also displays for comparison the P(z) derived by
SB2010 for a sample of z ∼ 6–8 galaxies including objects from
HST surveys using NICMOS and the latest WFC3 camera. The
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Table 4. Properties of bright z, Y , and J-dropouts in A2667.

Source zphot χ2 zmin − zmax AV M1500 L1500 SFR zphot χ2 AV MB P(z > 6)
high-z ×1041 low-z (1) (2) (3) (4)

erg/s/cm2 M�/yr
z1 (a) 7.6 75.08 7.5–7.7 0.3 –23.44 13.7 144 1.78 228.27 2.4 –20.06 1.0 1.0 1.0 1.0 (low)
(b) 7.6 1.94
Y1 (a) 7.7 0.02 7.2–7.8 2.4 –23.12 10.2 108 1.72 39.62 0.3 –19.82 1.0 0.0 1.0 1.0 low
(b) 7.4 1.65
Y2 (a) 8.7 0.89 7.7–9.3 2.4 –23.53 14.9 157 2.72 38.01 0.0 –21.78 1.0 0.0 1.0 0.99 low
(b) 9.1 2.11
Y3 (a) 7.5 28.68 7.3–7.6 1.2 –22.97 8.9 94 1.88 72.94 0.6 –20.32 1.0 0.97 1.0 0.79 high
(b) 7.5 1.95
Y4 (a) 9.1 6.98 8.7–9.4 1.2 –23.14 10.4 110 2.58 73.71 0.0 –21.13 1.0 1.0 1.0 0.99 high
(b) 9.2 2.11
Y5 (a) 8.6 10.82 7.7–8.8 2.1 –22.97 8.9 94 1.70 40.95 0.0 –19.32 1.0 0.63 1.0 0.98 ?
(b) 8.3 1.94
Y6 (a) 7.5 0.14 6.6–7.7 1.2 –22.15 4.2 44 1.94 3.64 1.50 –19.74 0.94 0.0 0.55 0.46 low
(b) 7.5 1.87
Y7 (a) 9.1 0.05 8.0–9.4 1.8 –22.90 8.3 87 1.72 10.5 0.3 –18.87 0.99 0.0 0.93 0.41 low
(b) 9.2 2.11
Y8 (a) 7.4 0.02 5.9–7.7 0.3 –21.29 1.9 20 1.66 0.77 0.6 –18.33 0.82 0.05 0.37 0.26 low
(b) 7.4 1.70
J1 (a) 11.9 4.93 9.6–12.0 0.0 –22.66 6.7 71 2.80 12.48 0.0 –20.19 1.0 0.94 0.85 0.20 (low)
(b)(c) 11.8 2.50

Notes. Information given in this table: (Col. 1) object identification; (2, 3, 4, 5, 6, 7, 8) best-fit photometric redshift at high-z, χ2, 1σ confidence
interval, best fit AV, magnification corrected M1500, L1500 and SFR from Kennicutt (1998) calibration; (9, 10, 11, 12) best-fit photometric redshift
at low-z and corresponding χ2, best fit AV and MB; (13, 14, 15, 16) integrated probability distribution for z > 6, normalized to 1, for different cases
based on Bruzual & Charlot models: (1) non-detection rule “1” of Hyperz, (2) the same for a P(z) including a luminosity prior with non-detection
rule “2” of Hyperz (where the flux and the error bars are set to Flim/2), and with Flim = 2σ (3) or 3σ (4) detection level in all filters where the
candidates are formally not-detected; (17) tentative classification between low and high-z using a luminosity prior. In the case of z1 and J1 (in
brackets), the low-z indentification is forced based on the detections in the 24 μm and z850 bands respectively for z1 and J1 (see Sect. 4.6 and
Table 2). (a) Standard Hyperz models (local non-detection limits). (b) Complete library including nebular emission (global non-detection limits).
(c) Photometric redshift for this source includes the detection in the z850-band.

corresponding P(z) of our candidates is comparable to and over-
laps with these samples, and our selection function has clearly
favoured the z > 7 domain.

Using standard spectral templates (neglecting the effects of
nebular emission), we obtain the best-fit photometric redshifts
and physical parameters given in Table 4. We also examined how
the inclusion of nebular lines and continuous emission may alter
the photometric redshift. In Fig. 6 and Table 4 we show the best-
fit SEDs for all our objects in two different cases of without any
redshift prior, and with the restriction of z < 4. In all cases, the
best-fit solution is found at high z, irrespective of the inclusion
or not of nebular emission. Low redshift solutions (typically at
z ∼ 1.7–2.1 and z ∼ 2.5–2.8 for J1) provide fits of lower quality,
especially close to the spectral break and between Y, J, and H,
as could be expected from the behaviour of spectral templates in
these colours. Furthermore, these best-fit, low-redshift solutions
generally show excess in the optical bands (I, z) indicating that
most of these objects should be detected at a 3–5σ level in at
least one of these bands. We note that in some cases the inclusion
of nebular emission allows for somewhat “unexpected” solutions
with strong emission lines and a high attenuation (see e.g. the fits
for z1, Y8, and J1), although the resulting low-z fits remain with
a higher χ2.

We investigated the influence of non-detection rules and lim-
iting fluxes on photometric redshifts results. When applying a
local non-detection limit instead of the global one, there is no
difference in the high-z solutions (similar χ2 and Δz < 0.1).
Low redshift fits display the same lower quality as those at to
high-z, with similar χ2 and, in general, Δz ∼ 0.1, although there
are larger differences for Y2 (Δz ∼ 1), Y4 (Δz ∼ 0.4), and Y5

(Δz ∼ 0.2). As shown in Table 4, the same differences in Δz are
observed when comparing the photometric redshifts achieved
with local non-detections and the standard Hyperz models, with
those found with global non-detections and the complete library
(including nebular emission). In other words, the dispersion in
photometric redshifts between local and global non-detection
limits is similar to the dispersion caused by model uncertainties.
And, in all cases, the high-z solution is the most likely one.

We also computed photometric redshifts by replacing the
non-detection rule “1” of Hyperz by rule “2” in all filters where
the candidates are formally not-detected, where the flux and the
error bars are set to Flim/2, for two different cases, Flim = 2σ
and 3σ detection levels. Best-fit redshifts remain precisely the
same for most of our candidates at the 2σ level, the only ex-
ception being Y8 (degenerate solution with best fit at z = 1.7).
When the fluxes are allowed to reach a 3σ level, three other ob-
jects become degenerate, by having an additional best-fit at low-
z, namely Y6, Y7, and J1. Table 4 summarizes the integrated
probability distribution at z > 6 for all candidates when using
different assumptions for non-detections.

As mentioned above, there is some overlap between the z
and Y bands, but the Y-band allows us to improve our photo-
metric redshifts. Indeed, when SED fitting results are derived
without Y-band data, we still obtain a best-fit at high-z for all
objects. The P(z) distribution for all objects detected in Y (blue
lines in Fig. 5) becomes broader (from zphot well peaked at 7–8
to zphot ∼ 6.5–9). For all other objects the changes in P(z) are
minor. When both Y and J-band data are removed, this strongly
degrades the photometric redshift P(z) distribution and zphot ba-
sically becomes undefined for all objects.
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Fig. 6. Best-fit SED solutions for high-z (black lines) et low-z (blue and magenta lines) for all the bright z, Y , and J-dropouts found in A2667.
Error bars and upper limits correspond to 1σ values, as reported in Table 3. Red crosses indicate the synthetic flux in the filters. High-z (black)
spectra include nebular emission. Low-z solutions are displayed for the complete library (including nebular emission) in blue, and for the standard
templates in magenta. Note the extended wavelength scale for objects with available 5.8 and 8.0 μm photometry.
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4.4. Quality grades

Table 2 includes two different quality grades for each source rep-
resenting its likelihood of being a genuine high-z candidate. The
first one is based on the quality of the photometric information
gathered for the source in terms of surrounding environment,
completeness of the SED, and intrinsic UV luminosity if at high-
z. The second grade is based on the robustness of the optical
non-detection criteria, following Bouwens et al. (2010).

The first grade Q includes three independent criteria intro-
duced as follows:

– the first one (Q1) is the quality of the surrounding environ-
ment, representing the possible contamination by neighbour-
ing or underlying sources. Although all candidates are iso-
lated in the good-seeing detection image H+Ks, the presence
of another source within a distance of 2′′ is given the lowest
grade (=1), whereas isolated candidates without neighbours
closer than ≥3′′ have the highest grade (=3);

– the second one (Q2) is the quality of the photometric SED.
Objects with robusts constraints available beyond the Ks
band, including 5.8 and 8.0 μm bands, are given the high-
test grade (=3). The lowest grade (=1) is given to sources
lacking one or several bands at λ ≤ 4.5 μm, either because
of field coverage or because of confusion problems;

– the third one (Q3) is the UV luminosity of the candidate
at the best-fit photometric redshift, after correction for lens-
ing effects. The hightest (=3) and the lowest (=1) grades are
given, respectively, to sources fainter than 3L∗ and brighter
than ∼10 L∗, where L∗ stands for the Reddy & Steidel (2009)
value assuming no evolution.

As a result of these criteria, the most likely sources are given
the highest cumulated value of Q = Q1 + Q2 + Q3, allowing
us to define a final grade that represents the quality of a given
candidate, ranging between 3 and 9 (for an ideal candidate). As
seen in Table 2, four candidates achieve the highest rates, be-
tween Q = 7 (z1) and Q = 8 (Y3, Y7, and J1). In all these cases,
the high intrinsic luminosity is responsible for a lower value of
Q3 with respect to the ideal case. These sources are considered
as highest quality or category I. Three candidates achieve a fair
value of Q = 6 (Y4, Y5 and Y8) and are therefore considered as
reasonably good (category II) candidates. The lowest grade (cat-
egory III) is achieved for sources with close neighbours poten-
tially affecting the quality of the global SED (Y1, Y2, and Y6).

The second grade is given by the optical χ2
opt computed on

the optical bands as (see also Bouwens et al. 2010)

χ2
opt =

∑
i

S GN( fi)

(
fi
σi

)2

, (1)

where fi is the flux in the band i, σi is the corresponding un-
certainty, and S GN( fi) is equal to 1 if fi > 0 and equal to –1
if fi < 0. We used the IRAF package qphot.apphot to mea-
sure fluxes in a 1.3′′ diameter aperture, together with the cor-
responding noise in the neighbouring sky region. The χ2

opt val-
ues reported in Table 2 are based on I and z-band images. In
the case of J1, the Y-band was also included in the χ2

opt calcula-
tion. Straightforward simulations were conducted to determine
the χ2

opt distribution expected for truly non-detected sources as
well as for sources at different S/N values, in particular for those
close to the 2σ non-detection criteria in I and z. All genuine non-
detected sources exhibit χ2

opt < 2, with 90% at χ2
opt < 1 level,

whereas only 3% of sources with S/N ∼ 2σ in I and z are found
with χ2

opt < 2 (1% with χ2
opt < 1). As seen in Table 2, all our

Y4

Y1

Y2

Y5

z1

Y7

Y3
Y5

Y6
Y8

J1

Fig. 7. Redshift probability distributions for the sample of high-z can-
didates, arbitrarily normalized to 100 between z = 0 and 12, resulting
from Hyperz P(z) multiplied by a smooth luminosity prior.

candidates exhibit χ2
opt
<∼ 1, the highest values corresponding to

Y1 and Y2 (already ranked among the category III above).
These two quality grades above provide a useful priority for

spectroscopic follow-up, although they do not take into account
all the details regarding SED-fit constraints, as discussed below,
which are somehow model-dependent. In particular, the 24 μm
emission, which is difficult to reconcile with a high-z identifica-
tion for z1 and J1 despite a high grade. The detection of J1 in the
HST z850-band is consistent with a low-z solution for this source,
which is considered hereafter as a possible interloper.

4.5. Photometric redshifts with a luminosity prior

Given the luminosities derived for these candidates in the high-z
hypothesis, leading to rather extreme masses and star-formation
rates, it seems likely that, despite a best-fit solution existing at
high-z, a large fraction of them actually corresponds to low-z
interlopers. To quantify this contamination more accurately, we
introduced a luminosity prior when computing photometric red-
shifts.

A prior probability distribution was introduced as a func-
tion of redshift and magnitude, following Benitez (2000). In this
case, the prior probability is the redshift distribution for galaxies
of a given apparent magnitude m. Given the wide redshift do-
main covered by the P(z), and that we are likely dealing with
either genuine high-z or z ∼ 1.5–2.5 star-forming galaxies, we
computed the prior probability based on the luminosity function
for star-forming galaxies in the B-band (Ilbert et al. 2005). This
band is indeed directly “seen” by the SED of galaxies in our
sample for all redshifts between z ∼ 0.8 and 9. A smooth proba-
bility distribution prior was computed for each object as a func-
tion of redshift, with the absolute magnitude MB derived from
the apparent magnitude m, which is closer to the rest-frame B-
band. The final probability distribution is given by the previous
Hyperz P(z) multiplied by the prior.

Figure 7 displays the resulting probability distributions for
all candidates, arbitrarily normalized to 100 between z = 0
and 12. As seen in this figure, four candidates still exhibit a dom-
inant high-z solution, namely z1, Y3, Y4, and J1, whereas one
candidate is degenerate between low and high-z (Y5). The most
likely high-z candidates also exhibit the highest quality grades,
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Fig. 8. Mass-SFR relation of the z, Y , and J-dropout galaxies result-
ing from 103 Monte Carlo simulations compared to the properties
of z ∼ 6–8 galaxies from surveys analysed by Schaerer & de Barros
(2010). The most likely high-z candidates based on photometric red-
shifts with a luminosity prior, namely Y3, Y4, and Y5, are identified
and displayed by large black dots. The positions derived for the other
optical-dropouts in this study, if at high-z, are indicated by black open
squares for comparison. Open symbols (squares, triangles) show the
“standard” SFR(UV) value (not corrected for extinction) versus mass
derived from the SB2010 reference model for objects from their bright,
intermediate, and faint samples, respectively. Red filled symbols show
the best-fit model SFR and M� values when assuming τ ≥ 10 Myr
(model 1 in SB2010). Circles correspond to the two objects from Capak
et al. (2011). The dotted (dash-dotted) lines show the locus for SFR =
const. from z = ∞ (10) to 7 corresponding to SSFR = 1.3 (3.6) Gyr−1.
The dashed line shows the relation found by Daddi et al. (2007) for
z ∼ 2 star-forming galaxies. The large spread in SFR is in particular
due to a wide variety of exponentially decreasing star-formation histo-
ries beeing allowed. Note that if at high redshift the properties of our
galaxies follow the trends observed for less massive/bright objects a
high redshift.

as seen in the previous section. We use these results to propose
a final tentative classification between likely low-z interlopers
and high-z candidates in Table 2. Despite a high grade, z1 and
J1 are ranked among the likely low-z contaminants based on the
detections in the 24 μm and z850 bands, respectively.

4.6. Physical properties from SED fits

From our SED fits using the Bruzual & Charlot templates, we
can also derive the physical properties of the galaxies, such as
the age of the stellar population, the stellar mass, star-formation
rate, and attenuation. The resulting masses, SFR, and attenua-
tion AV (derived assuming the Calzetti law) and the uncertain-
ties, derived from 1000 Monte Carlo simulations of each object,
are shown in Figs. 8 and 9. For comparison, we also show the
properties of z ∼ 6–8 galaxies analyzed by SB2010 using the
same SED fitting tool.

As can be seen, the masses derived for the most likely high-
z candidates based on photometric redshifts with a luminosity
prior, namely Y3, Y4, and Y5, are among the highest masses
found by SB2010, typically of the order of M� ∼ 2× 1010 to 2×
1011 M� . Including relatively large corrections for attenuation

Fig. 9. Mass-AV relation for the same objects as shown in Fig. 8 (same
symbols).

(AV ∼ 0.4–1.4), their SFR range from ∼100 to ∼103 M� yr−1.
For comparison, the SFR derived from the rest-frame UV lumi-
nosity L1500 using the Kennicutt (1998) calibration is typically
∼100 M� yr−1 for these sources (see Table 4).

When including the full sample of optical-dropout candi-
dates, the masses and SFRs achieved are much larger, reach-
ing M� ∼ 1012 M� in most cases, and even M� > 1012 M� for
the brightest Y-drop candidate, Y1, if at high-z. However, for
the most extreme objects the uncertainties in AV and SFR are
very large. For objects with well-defined errors, the SFR may
reach up to 2000–3000 M� yr−1. Interestingly enough, these val-
ues are not inconsistent with the trends found by SB2010 for the
fainter z > 6 galaxies from recent HST surveys, if extrapolated
to higher masses. These properties are also similar to those of
the two z ∼ 7 galaxy candidates found by Capak et al. (2011)
in the COSMOS wide field survey. However, whether these rel-
atively bright objects are truely high redshift galaxies, hence ob-
jects with such extreme properties, remains of course question-
able (see below).

Two of our optical dropout galaxies (z1 and Y7) are detected
by MIPS at 24 μm with fluxes of 3.4 and 1.1 × 10−4 Jy respec-
tively, and we have non-detection constraints for three additional
sources included in the MIPS image (Y3, Y4, and J1, with 1σ
fluxes below 38.7 μJy), whereas Y8 is highly contaminated by
neighbouring galaxies (see Fig. 11). Two objects of this sam-
ple have also been detected with Herschel and LABOCA be-
tween 160 and 870 μm (Boone et al., in prep.). This data identi-
fies z1 and Y5 as mid-z interlopers.

For z ∼ 1–2 galaxies, the MIPS band probes a region in
the mid-IR corresponding or close to redshifted PAH emission.
If at high redshift (z ∼ 7–9), the 24 μm band samples the
region between 2–3 μm. To illustrate the overall SED of our
MIPS-detected (or constrained) objects, we show their photom-
etry together with several SED fits in Fig. 10. In addition to our
standard spectral templates with/without nebular emission, we
also show best-fits using (semi)empirical templates of nearby
galaxies including in particular very dusty galaxies, sucha as
LIRGs, and ULIRGs. In practice, we used the templates from
the GRASIL models of Silva et al. (1998), the SWIRE starburst-
AGN templates of Polletta et al. (2008), and the LIRG–ULIRG
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Fig. 10. Best-fit SEDs for candidates with available constraints at 24 μm: z1 and Y7 (sources clearly detected, top row), Y8 (source highly
contaminated, middle left panel), and Y3, Y4, and J1 (non-detection, 1σ flux< 38.7 μJy). Different spectral templates are displayed. Green (pink)
lines show the best-fit solutions at z > 7 using our standard templates based on Bruzual & Charlot models without (with) nebular lines. Black and
red lines show the best-fits at low redshift (z < 4) using the templates from the GRASIL models (Silva et al. 1998) and the SWIRE starburst-AGN
templates of Polletta et al. (2008), respectively. Blue lines show best-fit solutions using the empirical LIRG–ULIRG templates of Rieke et al.
(2009).
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Fig. 11. Thumbnail images of the bright z, Y , and J-dropouts found in A2667, covering a 9′′ × 7.3′′ area of the original images from I band to
8.0 μm, and 18′′ × 14.6′′ for MIPS 24 μm. The position of each candidate is displayed by a circle of 2′′ diameter aperture. Images are displayed in
linear scale ranging between –5 and 20σ around the sky background.

templates of Rieke et al. (2009); redshift and additional extinc-
tion were kept as free parameters in the fit. For all of these mod-
els, we here show the best-fits under the constraint that z < 4
but without any additional constraint. We note that the best-fit
photometric redshifts at low-z can differ quite significantly de-
pending on the set of spectral templates used and between the
objects. For example, we find that zphot ∼ 0.1, 1.5, and 2.7 for
Y3; 1.6–1.7 for Y7, 0.02, 1.6, and 1.6 for Y8, and 0.1–0.5 for J1.
Furthermore, the 24 μm flux expected from these fits can vary
by more than an order of magnitude. Interestingly fits at high-
z show fluxes at 24 μm that are comparable to those expected
from some of low-z best-fits, thus providing weak additional
constraints on the redshift.

Several objects in this sample deserve additional specific
comments:

– z1: this is the brightest source in our sample. It is an ex-
tended isolated object, clearly non-stellar. It is detected in all
filter bands between Y and 24 μm except at 5.8 μm where no
data is available. Although the best-fit is obtained at high-z,
even with a luminosity prior, the 24 μm flux seems incom-
patible with the high-z solution (see Fig. 10). It even appears

too bright in this band compared to the best-fit templates at
low-z. However, the observed flux in the J-band, and that, if
at low-z, it should also be detected in the I and z bands at
≥3σ level (given the depth of our survey), remains difficult
to explain;

– Y3: although the 24 μm non-detection of this object helps us
to exclude at least one of the GRASIL templates at low-z,
it is still consistent with other templates at low and high-z.
The main failure of the low-z templates is probably again the
mismatch between J and the optical bands;

– Y4: as for Y3, the upper limit detection at 24 μm pro-
vides weak additional constraints on the redshift. The non-
detections at 5.8 and 8 μm are interesting because both so-
lutions at low and high-z seem to predict a detection at the
∼2–3σ level. The object is formally detected at the <∼2σ level
in the z1 band, but not detected in the z2 image;

– Y7: for this object, the expected 24 μm fluxes for the best-fit
at high and low redshifts are very similar. In particular, the
flux of the z ∼ 9 fit is even quite similar to the brightest flux
predicted for dusty galaxy templates at z ∼ 1.6. Therefore,
this object cannot be excluded as a genuine high-z based on
its MIPS photometry without introducing a luminosity prior.
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In addition, the observed 24 μm flux seems too high irrespec-
tive of the template redshift for a relatively isolated source
(see Fig. 11);

– Y8: the 5.8 and 8 μm photometry for this object could be
seriously contaminated by bright neighboring sources (see
Fig. 11), although this seems to be the only emission at this
precise location. The 24 μm flux shown in Fig. 10 corre-
sponds to the lower limit, and is compatible with both the
low and the high-z solutions;

– J1: this is the faintest candidate in our sample, and the only
one that is located in the central area covered by the HST.
The best-fit solution is found at high-z even when including
the z850-band flux and a luminosity prior, as seen in Table 4.
However, the detection in the z850-band makes the high-z so-
lution unlikely. The upper limit detection at 24 μm provides
weak additional constraints on the redshift. The detection on
the HST image is fully consistent with the large break iden-
tified in ground-based images. The apparent strong “double-
break” between the optical and near-IR and between 4.5 and
5.8 μm seems quite unusual. High-z solutions have difficulty
reproducing the latter break (see Fig. 6), while low-z solu-
tions predict a flux excess in the optical domain. The break
at 4.5–5.8 μm could be explained by PAH features boosting
the 5.8 and 8 μm fluxes, as shown in Fig. 6. This is one of the
candidates for which a spectroscopic follow-up is needed to
be able to draw firm conclusions.

4.7. Contamination level based on stacked images

On the basis of previous discussions, a large fraction of optical-
dropout galaxies in this sample could be low-z contaminants,
reaching as high as ∼70% based on luminosity priors. To quan-
tify this estimate more accurately, we generated stacked images
in the I and z bands, where genuine high-z galaxies are not ex-
pected to be detected. In contrast, the S/N achieved on the stacked
image should allow us to estimate the contamination level.

For each candidate, a 10′′ × 10′′ region has been selected in
the I and z-band images around the centroid position on the de-
tection image H+Ks. An additive zero level correction has been
applied to each single image to properly remove the local aver-
age sky background. I and z-band images have been averaged us-
ing IRAF routines and different pixel rejection schemes in order
to improve the suppression of neighboring sources on the final
combined images. Due to the presence of a closeby galaxy, we
do not include the Y1 field in the final stacks. We have checked
that the sky backgound noise on the final combined images ac-
tually improves as expected as a function of the total number of
images stacked, i.e. reaching a reduction by a factor close to 3
on the final stacks with respect to the original images.

We used IRAF routines to measure fluxes and magnitudes in
a 1.3′′ diameter aperture, together with the corresponding error
bars in the different stacks. The highest S/N is achieved in the
I-band, where we measure up to I = 28.0±0.3 for the combined
source, i.e. a S/N ∼ 3. The detection in the z-band is less signifi-
cant, reaching z = 27.7±0.5 (S/N ∼ 2) in the best-detected final
stack. These results confirm that there is indeed some contamina-
tion by low-z interlopers in our sample. The detection level in the
I-band is roughly consistent with ∼70% of the sample being de-
tected at the ∼1σ level, although 3–4 objects detected between 1
and 2σ would be enough to account for the signal in this band.
The flux measured in the z-band seems to favour either a sig-
nal below 1σ for a large majority of our candidates, or a higher
signal coming from a small fraction of contaminants (between
∼20% with S/N <∼ 2, or ∼30% with a mean S/N ∼ 1.5).

5. Discussion

As the selection diagrams (Figs. 2 and 3) show, most of
our bright candidates have near-IR colors distinguishing them
clearly from normal galaxies at low redshift and late-type stars.
In addition SED-fitting results clearly favor a high-z solution
for all these candidates, irrespective of their intrinsic lumi-
nosities. However, as seen in Table 4, high-z solutions yield
magnification-corrected luminosities, which typically range be-
tween 3 times (Y8) and 40 times (z1, Y2) L∗1500 at these red-
shifts, according to the evolving LF by Bouwens et al. (2008),
suggesting a potential contamination by low-z interlopers. In this
section, we discuss the observed versus expected number counts
of high-z galaxies, and the possible sources of contamination in
our survey. We also compare our results and the properties of
this sample with those obtained by previous authors using simi-
lar techniques.

5.1. Observed versus expected number density of high-z
sources

We first compute the expected number counts of bright high-z
sources in this lensing field, as a function of redshift and for the
range of magnitudes of our candidates (i.e. AB ∼ 23 to 25.5),
and we compare these numbers with current observations. This
calculation was done following the same procedure as in Maizy
et al. (2010). All the noisy regions in the field, in particular
around bright galaxies in the cluster core, have been masked.
The presence of a strong lensing cluster in this field introduces
two opposite effects on the number counts as compared to blank
fields. Gravitational magnification increases the number of faint
sources by improving the detection towards the faint end of the
LF, whereas the dilution effect reduces the effective volume by
the same factor. As discussed in Maizy et al. (2010), the differ-
ence between lensing and blank field results depends strongly
on the shape of the LF. We expect lensing clusters to be more
efficient than blank fields in relatively shallow surveys.

Number counts of sources brighter than a limiting magni-
tude were computed by a pixel-to-pixel integration of the mag-
nified source plane as a function of redshift (see Eq. (6) in Maizy
et al. 2010), for redshift bins Δz = 1, using the evolving LF by
Bouwens et al. (2008), i.e. with the Schechter parameters di-
rectly derived from Eq. (3) in their paper. For comparison pur-
poses, we also derive the expected counts with the Beckwith
et al. (2006) LF for z ∼ 6 galaxies, assuming no evolution.
This LF displays the same Schechter parameters as for Steidel
et al. (2003) and Reddy & Steidel (2009), but the normaliza-
tion factor is three times smaller than for Steidel et al. (2003).
Table 5 summarizes these results for two different limiting mag-
nitudes, AB < 25.5, where all the current candidates are found,
and AB < 26.0, which corresponds to our ∼5σ detection level
(in the filter spanning the UV region around 1500 Å). Error bars
include Poisson uncertainty and field-to-field variance, follow-
ing Trenti & Stiavelli (2008). Given the small number counts
expected, these fluctuations dominate the error budget (see also
the discussion in Maizy et al. 2010). We also computed num-
ber counts using the latest Schechter parameters presented by
Bouwens et al. (2010) for galaxies at z ∼ 7 in the z = [7.0, 8.0]
interval, and for galaxies at z ∼ 8 in the z = [8.0, 9.0] interval
(identified by ∗ in Table 5). The changes with respect to the 2008
version are relatively minor in this case given the luminosity do-
main, which is largely dominated by statistical uncertainties.

Candidates were selected on a total survey (clean) area of
∼42 arcmin2 (∼33 arcmin2 when corrected for dilution), i.e. an
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Table 5. Expected number counts with different LF assumption

LF(1) LF(2)
Redshift Blank A2667 Blank A2667
AB < 25.5
[6.0, 7.0] 0.5 (1) 1.5 (2) 2.9 (3) 4.2 (3)
[7.0, 8.0] <0.1 (1) 0.3 (1) 1.5 (2) 2.3 (2)
(*) 0.1 (1) 0.5 (1)
[8.0, 9.0] <0.1 (1) 0.1 (1) 0.8 (1) 1.4 (2)
(*) <0.1 (1) 0.2 (1)
[9.0, 11.0] <0.1 (1) 0.1 (1) 0.6 (1) 1.3 (2)
AB < 26.0
[6.0, 7.0] 3.1 (3) 5.4 (4) 8.5 (5) 10.5 (5)
[7.0, 8.0] 0.4 (1) 1.1 (2) 4.9 (3) 6.4 (4)
(*) 0.8 (1) 1.9 (2)
[8.0, 9.0] <0.1 (1) 0.3 (1) 2.9 (3) 4.0 (3)
(*) 0.3 (1) 0.7 (1)
[9.0, 11.0] <0.1 (1) 0.1 (1) 2.8 (2) 4.3 (3)

Notes. Number counts are computed for sources with AB < 25.5 and
AB < 26.0 expected in the field of A2667, with and without the pres-
ence of a lensing cluster, for different redshift bins and for two different
LFs: Bouwens et al. (2008) (1) and Beckwith et al. (2006) (2) (see text).
Error bars in number counts, including Poisson uncertainty and field-to-
field variance, are given in brackets.

effective lensing-corrected comoving volume per unit Δz = 1
ranging between 7.4 and 4.9× 104 Mpc−3 (covolume). For com-
parison with the current sample, we consider four redshift bins,
the same presented in Table 5, and we bin the candidates as fol-
lows (cf. Table 4): z1, Y1, Y3, Y6 and Y8 (i.e. five objects)
in the bin [7.0, 8.0], Y2, Y5 (two objects) in the bin [8.0, 9.0],
and Y4, Y7 (two objects) in the bin [9.0, 11.0]. J1 is also in
this last bin, but the high-z hypothesis is in this case highly
unlikely.

Assuming the evolving LF by Bouwens et al. (2008) or
Bouwens et al. (2010), we expect up to a maximum of one or
two sources at z ∼ 7.0−8.0 in this wide field with AB < 25.5,
and typically between two and ten sources with the Reddy &
Steidel (2009) LF, all of them within 24.5 < AB < 25.5. In our
sample, only two out of the five z ∼ 7.5 candidates are included
in this magnitude interval (Y6 and Y8), in full agreement with
expectations for an evolving LF, whereas z1, Y1, and Y3 seem
too bright. On the other hand, only Y3 qualifies as a high-z candi-
date when using a luminosity prior (see Sect. 4.5). This result is
also consistent with the expectations for a Beckwith et al. (2006)
LF.

Regarding the number of bright (24.5 < AB < 25.5) higher-
redshift sources expected at z ≈ 8.5 and z ≈ 10 in this field, it
ranges between a maximum of one per bin for an evolving LF,
and typically between one and seven7 per bin with a constant
z ∼ 3 LF, when including the error bars. Only Y7 and J1 seem to
be in agreement with the predictions of both the redshift inter-
val and observed magnitude, whereas Y2, Y4, and Y5 seem too
bright when taken at face values to be all at such high redshifts,
i.e. we have less than a one in six chance of finding one such an
intrinsically bright object in this field, even when assuming no
evolution in the LF since z ∼ 4. On the other hand, only Y4 and
Y5 qualify as high-z candidates when using a luminosity prior
to derive photometric redshifts (see Sect. 4.5), i.e. a maximum
of two candidates per bin. The result is the same when blindly
excluding the brightest candidates, as well as J1 for arguments
related to its SED (cf. above). Our results seem to be in agree-
ment with an evolving LF, and also be consistent with Beckwith

et al. (2006) counts at z ∼ 6 when error bars in number counts
are taken into account.

In summary, our sample includes some intrinsically bright
sources (six out of ten) for which the best-fit photometric red-
shifts seem difficult to reconcile with the LF previously mea-
sured at high-z, even when no evolution is assumed. When these
sources are blindly excluded, however, or when the sample is
restricted to galaxies surviving a stringent prior in luminosity
(namely Y3, Y4, and Y5), observed number counts at z � 7.5
are in agreement with expectations for an evolving LF, which
is also consistent within the error bars with a constant LF since
z ∼ 6, and inconsistent with a constant LF since z ∼ 4.

5.2. Contamination

As seen in Sect. 5.1 based on pure LF and counts arguments,
six out of ten candidates, seem too bright (or their abundance is
too high) relative to expectations. In addition half of our sample
could be identified as mid-z interlopers when computing pho-
tometric redshifts including a luminosity prior, and two galaxies
among the surviving sample can be excluded based on their SED
properties (z1 and J1), leading to a contamination level close
to 70%. We discuss below the possible sources of contamina-
tion, which must also be present in other current Lyman break
surveys.

The selection windows of several objects are relatively close
to the boundaries. Object Y8, which also has a high stellarity
index, has colors indistinguishable within the errors from late-
type stars (cf. also Fig. 4). However, although its flux could not
be properly extracted due to blending, it seems to be detected
at 24 μm, which excludes it being a Galactic late-type star. It
is therefore, most likely to be a dusty, low-redshift galaxy (cf.
Fig. 10). Objects Y3 and Y6 are also relatively close to the
boundaries of the Y-drop selection box, where stars and low-
redshift galaxies lie. However, when colors spanning a wider
wavelength range are considered, as in Fig. 4, the difference
from “contaminants” is more pronounced, especially for Y3.

As Fig. 4 shows, four out of nine sources (z1, Y2, Y3, Y5)
with z-band photometry have colors (z − J)>∼ 3 that are redder
than the most extreme low-redshift objects compiled by Capak
et al. from the large field COSMOS survey. Six of our ten objects
(z1 and Y1–Y5) also show (I − J) > 4, i.e. the depth needed in
the z-band to robustly select z > 7 galaxies, according to the
comparison with COSMOS galaxies (cf. Capak et al. 2011). In
addition, our data also included the Y-band, yielding a stronger
constraint on the shape of the SED than available e.g. for the
COSMOS sample.

In other color–color diagrams, such as (J−K) versus (J−3.6)
examined by Stanway et al. (2008) and Capak et al. (2011), our
objects are where expected for high-z objects, and they show
similar colors as the two z > 7 candidates of Capak et al. (2011).
The (3.6–4.5) color is also as expected from these papers.

Could emission-line objects similar to the ultra-strong
emission-line galaxies (USELs) discovered by Kakazu et al.
(2007) at z ∼ 0.3–1.5 contaminate our sample? In principle, their
strong O [iii] λλ4959, 5007, Hα, and other emission lines could
lead to blue (J − H) colors and a spectral break if indeed they
reside at z ∼ 1.6–1.8, as expected for high-z galaxies. However,
from the object properties of the USELs known so far, for sev-
eral reasons this seems quite unlikely. If we assume a rest-frame
equivalent width of ∼1000 Å for both O [iii] λ5007, and Hα, as
observed for the most extreme objects (cf. Kakazu et al. 2007),
their contribution to the broad band J and H filters (with widths
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of Δλ ∼ 1400–2700 Å) should be at best ∼35–50%. Assuming
a flat underlying continuum (in Fν), as expected for strongly
star-forming objects with little/no extinction and roughly also
consistent with their observed colors (cf. Kakazu et al. 2007;
Hu et al. 2009), these emission lines can therefore not mimick
a spectral break much larger than ∼0.75 mag. Hence, these ob-
jects, if they exist at z ∼ 1.6–1.8, are most likely unable to re-
produce the break of (Y − J) � 1 shown by most of our objects.

Our spectral models allowing also for the presence of nebular
emission (lines and continua) find indeed some extreme best-fit
templates when z < 4 is imposed. This is for example the case for
Y8 and J1, where our fitting procedure exploring a wide range
of parameter space identifies relatively young (<10 Myr) objects
with a very strong extinction (AV ∼ 3–3.8) as the best-fits at low
redshift, as shown in Fig. 6. These very unusual and probably
unrealistic examples illustrate the difficulty in reproducing the
strong spectral break present in our objects using strong emis-
sion line galaxy spectra at low redshift. In any case, were the
near-IR photometry of our relatively bright objects to be strongly
contaminated by emission lines, these should be detectable with
current instruments.

Two of our optical dropout galaxies (z1 and Y7) are detected
by MIPS at 24 μm, leading to a preferential identification as mid-
z interlopers, and we have constraints for four additional sources
(Y3, Y4, Y8, and J1, see Sect. 4.6). However, as discussed in
Sect. 4.6, 24 μm fluxes cannot help us to distinguish between
high and low-z solutions for a majority of our candidates.

To understand the nature of these possible contaminants,
we compared the present candidates/counts with the results
found for our blank-field survey WUDS (WIRCAM Ultra Deep
Survey5; Pelló et al., in prep.). WUDS is an extremely deep pho-
tometric survey with WIRCAM at CFHT over∼400 arcmin−2 on
the CFHTLS Deep pointing D3, using the same four filter-bands
YJHKs as in this survey, and robust non-detection constraints in
the optical bands (i.e. ugriz(AB) ∼ 27 to 28.3 at 3σ level, de-
pending on filters). The main advantage of WUDS with respect
to the present survey is the large field of view and the wave-
length coverage shortwards of the i-band. The depth in the near-
IR bands is lower, reaching YJ ∼ 25.8 and HKs ∼ 25.3 (3σ).
When applying the same selection function introduced here for
the Y-dropouts (in both optical and near-IR bands), 13 candi-
dates are retained over the WUDS field after visual inspection,
and among them 7 candidates in the HAB ∼ 23.0−24.0 interval,
which is identical to that from which our five “bright” candi-
dates are found. When we apply a more restrictive non-detection
criterium in the optical bands based on the full ugriz domain (de-
tection below 2σ in all filters), only three candidates survive, all
of them are within the HAB ∼ 23.0−24.0 interval. Two of these
WUDS candidates display the same properties as the z ≥ 7.5 ob-
jects in the HAWK-I field in terms of photometric redshifts and
P(z) distributions, the third one being more dubious (it has a de-
generate solution between low-z and high-z). This means that a
more robust non-detection in the optical bands bluewards of to
the I-band could have removed between ∼50% and 75% of our
present candidates in the HAWK-I field.

In summary, the contamination in this field comes essentially
from mid-z interlopers, with a negligible contribution from late-
type stars. In addition strong emission-lines seem unable to re-
produce the large breaks observed. Only a young stellar popu-
lation together with a strong extinction provide a reasonable fit
at z < 4. Based on the comparison with the blank-field survey

5 http://regaldis.ast.obs-mip.fr/

WUDS, and assuming that the nature of contaminant sources is
the same in all fields, we might have removed between ∼50%
and 75% of the present sample with a wider wavelength cover-
age in the optical bands bluewards of the I band.

5.3. Comparison with previous results

We compare the number densities and properties of z ≥ 7.5
candidates in this sample with those obtained by previous au-
thors using similar techniques to explore this redshift domain.
A direct comparison is difficult given the different selection
functions.

Our selection criterium (c) is the same adopted by Capak
et al. (2011) except for the Ks − 4.5 μm > 0 condition (due to
partial coverage of the HAWK-I field of view), making the com-
parison easier in this case. All our Y-dropout candidates fulfil
their color selection, except for Y4, which is formally detected
in the z1 band at the <∼2σ level. However, all of them are too faint
to be included in their sample (i.e. J < 23.7, their 5σ detection
level), except for z1. This object, once corrected for magnifica-
tion, is also ∼0.3 to 0.5 mag fainter than all their retained candi-
dates (depending on the candidate and filter). In other words, the
density of bright high-z candidates in our field is consistent with
the density derived by Capak et al. (2011), leading to a weak
constraint on the density <3 × 10−5 Mpc−3 for M1500 ∼ −23 ob-
jects.

The colors and SEDs of present candidates are consistent
with the selection functions introduced by Bouwens et al. (2008,
2010) in the GOODS, HUDF, HDF South, and lensing fields. All
our candidates fulfil their z ≥ 7 preselection when using equiva-
lent filter-bands, i.e. our ground-based filters instead of z850 and
H160 filters. We note however that even J1, which is detected in
the z850 filter, remains in the sample because of its large break
(z850 − H = 2.2). All our candidates except J1 (which is not de-
tected in the J-band) fulfil their z ∼ 7 zJH selection function,
as well as the selection introduced by Hickey et al. (2009) for
6 <∼ z <∼ 9 galaxies. Instead, J1 satisfies the z ∼ 9 JH selec-
tion function by Bouwens et al. (2008, 2010; see also Fig. 3),
although the detection in the z850 band excludes it as a genuine
z ∼ 9 candidate. In addition, two of the five candidates detected
in the Y-band (z1 and Y3) fulfil the rough selection defined by
Ouchi et al. (2009) for z ∼ 7 candidates, but they are not in-
cluded when applying the selections proposed by Wilkins et al.
(2010) or Castellano et al. (2010), namely z − Y > 1.2(1.0) and
Y − J < 2.0. Our candidates are indeed slightly redder in Y − J,
which is consistent with all our sources having photometric red-
shifts z >∼ 7.5. In summary, all the present candidates would have
been selected by the usual functions targeting z ≥ 7.5 sources
based on broad-band colors.

The magnitudes of only two of our candidates, namely Y8
and J1, are found in the range covered by Bouwens al. (2010) in
their survey of the GOODS field, i.e. HAB ∼ 25.5−26.0 once cor-
rected for magnification. At this depth level, our number counts
of z ≥ 7.5 candidates are ∼0.06 sources arcmin−2, in good agree-
ment with their previous findings within the same magnitude in-
terval.

The main difference with respect to previous studies is the
presence of several “bright” M1500 ∼ −23.0 candidates at z ≥
7.5 that cannot be easily excluded based on broad-band colors
and photometric redshifts (see also Sect. 5.2 above), unless a
luminosity prior is used in addition.
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6. Conclusions

The photometric survey conducted on A2667 has allowed us to
identify 10 z, Y, and J-dropout galaxies in the selection windows
targeting z ≥ 7.5 candidates within the ∼7′ × 7′ HAWK-I field
of view (∼33 arcmin2 of effective overlapping area in all selec-
tion bands). All of them are detected in the H and Ks bands, in
addition to the J and/or IRAC 3.6 μm/4.5 μm images, with HAB

ranging from 23.4 to 25.2, and modest magnification factors be-
tween 1.1 and 1.4. SED-fitting results in all cases yield a best
solution at high-z (z ∼ 7.5 to 9), with a less significant solu-
tion at low-z (z ∼ 1.7 to 2.8). However, several of these sources
seem too bright to be at z ≥ 7.5, suggesting strong contamination
by low-z interlopers which must also be present in other current
Lyman break surveys.

A broad and deep wavelength coverage in the optical bands
allows us to suppress the majority of low-z interlopers. Indeed,
based on a comparison with the WUDS survey, we have esti-
mated that a fraction of ∼50–75% of our bright candidates could
be (extreme) low-z interlopers. The same result is achieved when
photometric redshifts are computed using a luminosity prior. In
this case, only half of the sample survives, and only three objects
(namely Y3, Y4, and Y5) are finally retained when including all
the available information about the SED presented in this pa-
per. These low-z interlopers, which cannot be easily identified
based on broad-band photometry in the optical and near-IR do-
mains alone, are indeed rare objects, in the sense that they are
not well described by current spectral templates given the large
break. A reasonable good fit for these objects at z < 4 is obtained
assuming a young stellar population together with a strong ex-
tinction. On the other hand, at least 1 and up to 3 sources in our
sample are expected to be genuine high-z objects. Spectroscopy
is needed to ascertain their redshift and nature. Some of them
could also be detected in the IR or sub-mm bands given the esti-
mated dust extinction and high SFRs. Indeed, two sources in this
sample, z1 and Y5, have been detected in the Herschel PACS &
SPIRE bands and LABOCA, making the high-z identification
highly unlikely (Boone et al., in prep.).

Only one source (A2667-z1) fulfils the color and magnitude
selection criteria of Capak et al. (2011), although it is ∼0.4 mag
fainter than their candidates once corrected for magnification. Its
24 μm flux seems incompatible with a high-z identification, al-
though the observed flux in the J-band, and the non-detection in
the I and z bands seem difficult to reconcile with a low-z galaxy.

After removing the brightest candidates, based on luminosity
priors and SED properties, the observed number counts of z �
7.5 candidates in this field seem to be in good agreement with
expectations for an evolving LF, and also consistent within the
error bars with a constant LF since z ∼ 6. In contrast, they are
inconsistent with a constant LF since z ∼ 4.
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ANNEXE 4

Far infrared constraints on the contamination
by dust obscured galaxies of high-z dropouts

searches.
A&A, 2011, 534..A124

Résumé
La Distribution Spectrale en Energie (SED) des galaxies poussiéreuses de redshift
intermédiaire peut ressembler à celle des galaxies à très grands redshifts dans les
domaines optiques et proches infra-rouge (PIR). Ceci peut conduire à la contami-
nation des échantillons de galaxies à grand redshift s’appuyant sur la photométrie
des sources dans l’optique et le PIR, par des galaxies poussiéreuses, puisque les deux
types d’objet ne peuvent être distingués correctement. Le taux de contamination
par ces sources peut-être assez élevé, allant parfois jusqu’à 50% de l’échantillon.
L’infra-rouge lointain (LIR), cependant, peut-être un bon outil pour distinguer les
deux types de populations. Cette étude présente un exemple d’identification de deux
intrus dans un échantillon optique/PIR de galaxies à très grand redshift. Nous avons
analysé la SED dans le LIR de deux galaxies proposées comme étant à très grand
redshift (z ≥7) par une étude s’appuyant sur des données HAWK-I/V LT . La DSE
dans le LIR a été échantillonnée à partir d’observations PACS/Herschel à 100 et
160µm, SPIRE/Herschel à 250, 350 et 500 µm et LABOCA/APEX à 870µm. En
ajustant, dans un premier temps, cette SED avec un grand nombre de spectres de
référence, nous avons montré que ces deux sources sont des ULIRGs/SMG à z ∼2.
En considérant la solution à très grand redshift, ceci impliquerait des spectres dans le
LIR jamais observés à ce jour. Dans un second temps, nous avons fait le même travail
d’ajustement mais en utilisant l’ensemble des données du visible jusqu’au LIR. Nous
pouvons alors estimer le redshift de ces deux sources comme étant compris entre
z ∼1.6 et 2.5. En raison du grand saut observé dans le spectre de ces galaxies, les
spectres de références n’arrivent pas à reproduire la SED observée. Ces deux sources
ressemblent fortement aux galaxies extrêmes sélectionnées à partir des données du
satellite Spitzer et à la galaxie GN10 à z ∼4. Il est important de noter que ce type
d’objet peut contaminer un grand nombre d’échantillons d’objets à grand redshift.
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ABSTRACT

The spectral energy distributions (SED) of dusty galaxies at intermediate redshift may look similar to very high-redshift galaxies
in the optical/near infrared (NIR) domain. This can lead to the contamination of high-redshift galaxy searches based on broad-band
optical/NIR photometry by lower redshift dusty galaxies because both kind of galaxies cannot be distinguished. The contamination
rate could be as high as 50%. This work shows how the far-infrared (FIR) domain can help to recognize likely low-z interlopers
in an optical/NIR search for high-z galaxies. We analyze the FIR SEDs of two galaxies that are proposed to be very high-redshift
(z > 7) dropout candidates based on deep Hawk-I/VLT observations. The FIR SEDs are sampled with PACS/Herschel at 100 and
160 μm, with SPIRE/Herschel at 250, 350 and 500 μm and with LABOCA/APEX at 870 μm. We find that redshifts >7 would imply
extreme FIR SEDs (with dust temperatures >100 K and FIR luminosities >1013 L�). At z ∼ 2, instead, the SEDs of both sources
would be compatible with those of typical ultra luminous infrared galaxies or submillimeter galaxies. Considering all available data
for these sources from visible to FIR we re-estimate the redshifts and find z ∼ 1.6–2.5. Owing to the strong spectral breaks observed
in these galaxies, standard templates from the literature fail to reproduce the visible-to-near-IR part of the SEDs even when additional
extinction is included. These sources strongly resemble dust-obscured galaxies selected in Spitzer observations with extreme visible-
to-FIR colors, and the galaxy GN10 at z = 4. Galaxies with similar SEDs could contaminate other high-redshift surveys.

Key words. galaxies: distances and redshifts – dust, extinction – gravitational lensing: weak – galaxies: high-redshift

1. Introduction

Observing galaxies up to very high-redshifts allows us to study
directly the formation and evolution of structures in the expand-
ing Universe. Finding galaxies at ever higher redshifts has there-
fore become one of the main areas of extragalactic astronomy.
The most common technique is to use known broad features
in the spectral energy distributions (SEDs) of galaxies to iden-
tify high-redshift sources in deep optical and near-infrared (NIR)
multi-band observations. In particular the Lyman break is widely
used to select sources by redshift, noting their disappearance in
bands below a given wavelength, the so-called dropout technique

(Steidel et al. 1996). With this technique and state-of-the-art tele-
scopes and instruments it is now possible to select sources that
are good candidates for being at the end or within the epoch
of reionization (Richard et al. 2006; Zheng et al. 2009; McLure
et al. 2010; Wilkins et al. 2010; Oesch et al. 2010; Bouwens et al.
2010b,a).

Low-redshift galaxies, however, can have very steep SEDs
that resemble a break in the UV/optical/NIR. This can lead to
contamination of the dropout selection of very high-z galaxies,
and consequently to erroneous estimates of the star-formation
rate density, stellar masses, and others, although these effects
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are currently difficult to quantify. Objects such as these have
been found and discussed by several authors (see e.g. Dickinson
et al. 2000; Mobasher et al. 2005; Schaerer et al. 2007; Dunlop
et al. 2007; Chary et al. 2007; Capak et al. 2011). Confirming the
photometric redshifts of high-z galaxies by identifying spectral
lines is challenging because the sources are generally too faint
for spectroscopic follow-up observations or because they may
intrinsically lack Lyα emission (but see Vanzella et al. 2011).

The recent developments of space far-infrared (FIR) instru-
mentation offer new perspectives in this domain. In particular,
with the advent of the Herschel Space Observatory it is now pos-
sible to sample the FIR part of the SEDs, where the thermal dust
emission dominates. The shape of the FIR SED universally looks
like a broad bump and can be used to further constrain the op-
tical/NIR photometric redshifts. Although the wavelength of the
FIR SED peak also depends on the dust temperature, the limited
range of average temperatures observed so far in galaxies (be-
tween 20 and 60 K averaged over the entire galaxies, see, e.g.,
Kovács et al. 2006; Magnelli et al. 2010; Magdis et al. 2010;
Wardlow et al. 2011) can be used as a prior and makes it possi-
ble to distinguish between intermediate (z < 3) and very high-
redshifts (z > 6).

Far-infrared observations of high-z candidates are also es-
sential to characterize their star forming and dust properties and
thus interpret correctly their contribution to the cosmic history
of star-formation and reionization.

Recently Laporte et al. (2011) identified ten z > 7 candi-
dates in the field of the cluster Abell 2667 using photometric
dropout criteria based on deep observations with HAWK-I on
the ESO Very Large Telescope (VLT). Comparing their results
to other studies and in particular to the WIRCAM Ultra Deep
Field Survey (WUDS; Pello et al. in prep.), which is based on
deeper optical observations blueward of the I-band, they esti-
mated that 50–75% of these candidates could in fact be lower
redshift interlopers. Here, we study two galaxies of this sample
that are clearly detected by Herschel, namely the sources named
“z1” and “Y5”. Our goal is to determine whether they could be
interlopers and to understand their nature. The redshift probabil-
ity distributions of these two sources derived by Laporte et al.
(2011) from SED fitting to deep optical/NIR photometry show a
prominent peak at z = 7.6 and 8.6 respectively. However, a sec-
ondary peak at lower redshift around z ∼ 2 indicates that they
could be interlopers as well. Laporte et al. (2011) also noted that
the 24 μm detection of z1 with MIPS/Spitzer (Y5 is outside the
Spitzer map) seems difficult to reconcile with the high-z solution.
We use new Herschel and LABOCA observations of Abell 2667
to reconstruct the FIR part of their SEDs. We can thus further
constrain their redshifts and study their physical properties.

The layout of the article is as follows: Sect. 2 gives a pre-
sentation of the observations and data analysis. In Sect. 3 the
FIR part of the SEDs is analyzed. In Sect. 4 the complete
SEDs are used to estimate the redshifts and discuss the phys-
ical properties of the two galaxies. In Sect. 5 we compare the
two galaxies to other similar galaxies found in the literature.
Section 6 gives the conclusions. We assume aΛ-cosmology with
H0 = 70 km s−1 Mpc−1, ΩM = 0.3 and ΩΛ = 0.7.

2. Observations and data analysis

2.1. Observations and reduction

Herschel observations were obtained in the framework
of the Herschel Lensing Survery (HLS) described by
Egami et al. (2010). They include PACS data at 100 and 160 μm,

and SPIRE observations at 250, 350, and 500μm. The data re-
duction was made with the HIPE software as described by Rex
et al. (2010) and Rawle et al. (2010).

The large APEX Bolometer Camera (LABOCA Siringo
et al. 2009) is a bolometer array operating at 870 μm that is
mounted on the APEX telescope in the desert of Atacama, Chile
(Güsten et al. 2006). The LABOCA observations were con-
ducted during the summer 2010. The cluster was mapped in spi-
ral mode during 30 h, covering a circular field of ∼6′ in radius.
The data were reduced with the BoA1 software. The noise is not
uniform over the map and the RMS is in the range 1.1–3.0 mJy,
the highest values are reached at the edges of the map.

We also obtained a VLA 1.4 GHz continuum map of Abell
2667 (PI: Ivison) with an RMS of 46 μJy.

2.2. Analysis

The astrometry of all maps was corrected to align them with
the VLT Ks image. All optical dropout sources of Laporte et al.
(2011) were inspected in the Herschel and LABOCA images.
Two of them, z1 and Y5, are detected in several FIR bands.
Because IRAC/Spitzer and MIPS/Spitzer data are available for
z1, the source can be followed from one band to the next one
by increasing wavelength despite the decreasing resolution. Its
identification is therefore robust.

For Y5 there is a larger gap in the SED owing to the lack of
data between 8 μm and 100 μm, and due to the fact that it lies at
the noisy edges of the 100 and 160μm maps, where it is not de-
tected. However, Y5 is the only source detected at 4.5μm within
a radius of 3′′ (i.e., ∼1/3rd of the 250 μm beam radius) around
the 250μm peak, its identification with the SPIRE detection is
therefore very likely.

The fluxes are measured at the positions of the two galax-
ies by PSF fitting in apertures with a radius equal to FWHM/3,
where FWHM is the PSF full width at half maximum, i.e., 5.6′′,
11.3′′, 18.1′′, 24.9′′, 36.6′′ and 22.5′′ from 100 to 870μm. The
last (LABOCA) FWHM corresponds to the APEX beam con-
volved by a Gaussian of 12′′. The sources were deblended from
the neighboring sources by subtracting PSFs at the positions of
the neighbors derived from the 250μm map. Observations at
these wavelengths with these resolutions are affected by source
confusion. As a consequence a measured flux cannot be directly
interpreted as the true flux of a single underlying source. A cor-
rect treatment of the effect of source confusion on flux measure-
ments (a.k.a. flux “deboosting”) requires a prior knowledge of
the source counts toward low fluxes at the given wavelength. We
followed the method presented by Crawford et al. (2010) based
on a Bayesian analysis. For the prior source counts we extrap-
olated toward low fluxes the results of Berta et al. (2010) for
PACS bands, Oliver et al. (2010) for SPIRE bands and Coppin
et al. (2006) for the LABOCA band.

Blending affects z1 photometry at λ ≥ 250 μm and Y5 pho-
tometry at λ ≥ 500 μm. And the effect of deboosting is small
(<20%), except for the 870μm measurement of Y5, which cor-
responds to a 2.6σ signal and which we chose to consider as
a tentative detection. The deboosted flux of Y5 at 870μm is
1.8± 1 mJy for a measured flux of 2.5± 0.95 mJy.

None of the two sources are detected in the VLA map. The
measured FIR fluxes of the sources as well as their optical-
to-near-IR photometry from Laporte et al. (2011) are listed
in Table 1. Thumbnails of the Herschel and LABOCA bands
centered at the source positions as well as FIR SED fits are

1 http://www.apex-telescope.org/bolometer/laboca/boa/
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Table 1. Multi-wavelength SED of z1 (Col. 3) and Y5 (Col. 4).

Band/instrument λeff [μm] z1 Y5
I 0.79 <3.6e-5 <3.6e-5
z 0.92 <1.4e-4 <1.4e-4
Y 1.02 (2.0± 0.3)e-4 <6.3e-5
J 1.26 (1.75± 0.05)e-3 (6.9± 0.5)e-4
H 1.63 (1.33± 0.07)e-3 (9.3± 0.03)e-4
Ks 2.15 (2.29± 0.06)e-3 (1.77± 0.07)e-3
IRAC 3.6 (6.98± 0.06)e-3 (2.91± 0.11)e-3

4.5 (10.20± 0.09)e-3 (3.73± 0.10)e-3
8.0 (9.91± 0.96)e-3

MIPS 24 0.340± 0.040
PACS 100 <3.3 <18

160 6.3± 2.0 <30
SPIRE 250 19.4± 1.6 45.5± 1.6

350 15.7± 1.4 30.3± 1.2
500 7.5± 1.7 19.4± 2.1

LABOCA 870 <2.5 1.8± 1.0
VLA 2.1 × 105 <0.14 <0.14

Notes. Optical and IR photometry (rows 1–10) is taken from Laporte
et al. (2011). Upper limits are 3σ. Rows 12–17 give the Herschel and
LABOCA source flux. When the measured flux (not the estimated flux)
is <2.5σ the 3σ value is given as an upper limit. No entry indicates the
lack of data. All fluxes are given in milli-Jansky.

shown in the Fig. 1. Y5 is close to the border of the PACS maps
where the noise is higher, hence the high upper limits.

3. Analysis of the FIR SEDs

The following models or templates were fitted to the FIR mea-
surements (cf. Fig. 1):

– a modified black-body SED parameterized as described by
Blain et al. (2003), with emissivity fixed to β = 1.5 and
the Wien correction parameter α = 2.9. These values are
adapted to submillimeter galaxies (SMGs; Chapman et al.
2005) and local ultraluminous infrared galaxies (ULIRGs;
Dunne et al. 2000; Blain et al. 2003). The free parameters
are the total FIR luminosity, LFIR, defined as the luminosity
emitted in the range 8–1000μm, and the dust temperature,
Td;

– the 105 galaxy templates built by Chary & Elbaz (2001). The
templates are fitted without rescaling2;

– ULIRG templates built by Vega et al. (2008), with a scaling
parameter, LFIR;

– the starburst, Seyfert, and active galactic nuclei (AGN) tem-
plates of Polletta et al. (2007), with a scaling parameter, LFIR;

– templates built by Michałowski et al. (2010a,b) to fit high-
redshift galaxies with detected but poorly sampled submm
emission, with a scaling parameter, LFIR;

– the SED fit to the observations of SMM J2135-0102
(Swinbank et al. 2010; Ivison et al. 2010) with a scaling pa-
rameter, LFIR.

The fit was performed by finding the maximum likelihood as-
suming Gaussian probability distributions for the measurements.
When there is no detection, the 3-σ value is used as a hard upper
limit, i.e., the probability is assumed to be uniform in the [0, 3σ]
interval and zero outside. The redshifts are fixed to the solutions

2 We found that this additional scaling parameter was not required to
obtain good fits.

derived by Laporte et al. (2011) from the optical/NIR photome-
try, i.e., z = 1.8 and 7.6 for z1 and z = 1.7 and 8.6 for Y5. The
corresponding magnification factors are μ = 1.12 and 1.17 for z1
and μ = 1.04 and 1.15 for Y5. The MIPS/Spitzer 24 μm flux of
z1 (Y5 has no 24 μm data available) was taken into account to fit
various galaxy templates, but ignored to fit the modified black-
body because it is most likely dominated by polycyclic aromatic
hydrocarbons (PAHs).

For both sources we find reasonable fits at low-redshift
for the modified black-body and the various galaxy templates.
A ULIRG template from the Vega et al. (2008) library, a
submillimeter-detected galaxy template from the Michałowski
et al. (2010a,b) library and a Seyfert template from the (Polletta
et al. 2007) library are able to reproduce the 24μm emission
of z1. The modified black-body model gives dust temperatures
of 34 and 36 K, for z1 and Y5 respectively, which are typi-
cal values for integrated dust temperatures in LIRGs. The in-
frared luminosities, LFIR, are in the range (1.2−1.7) × 1012 L�
and (3.1−4.7) × 1012 L� for z1 and Y5 respectively. There is a
noticeable agreement in LFIR between the modified black-body
model and the various templates. These galaxies would therefore
be typical ULIRGs/SMGs at z ∼ 2. This is consistent with the
general picture of galaxy evolution now widely observed, i.e.,
that the contribution of ULIRGs to the cosmic SFR is expected
to peak at z ∼ 2 where it should be comparable to that of the
more “normal” galaxies (see e.g. Murphy et al. 2011).

For the high-redshift solutions (z > 7.5), instead, the mod-
ified black-body requires for both sources very high dust tem-
peratures, i.e., 105 and 129 K for z1 and Y5, respectively. Such
high temperatures averaged over an entire galaxy are extreme3.
This can be seen from the impossibility to find any good fit in
the different template libraries, which were built from observed
galaxies. However, the dust properties of galaxies at such high-
redshifts are unknown and dust temperatures above 100 K cannot
be ruled out. This would imply that the FIR luminosities are on
the order of 0.5 and 1.5 × 1014 L� for z1 and Y5, respectively,
i.e., both sources would be classified as hyper luminous infrared
galaxies (HyLIRG). While the nature of HyLIRGs is still a mat-
ter of debate (e.g. Ruiz et al. 2010) and their density at very
high-redshift is not well known, they are extreme sources with a
lower number density than ULIRGs.

The radio continuum upper limits are too high to constrain
the SED fitting. We find that for Y5 only at the low-redshift solu-
tion (z ∼ 2) the Chary & Elbaz template is close to the 3σ upper
limit.

Thus, in summary, by comparing the FIR photometry to
known galaxy SEDs and by taking into account the expected
temperature and luminosity range of high-redshift galaxies, the
very high-redshift solutions derived from the optical/NIR pho-
tometry seem to be less likely than the low-redshift solution.
The two sources are most likely typical ULIRGs at z ∼ 2. This
result puts strong constraints on the optical/NIR analysis, which
gave a much higher probability to the very high-redshift solution
when no prior luminosity function was taken into account. The
FIR data alone, however, cannot be used to derive any accu-
rate photometric redshift because of the redshift-temperature
degeneracy.

3 To our knowledge there was only one such extreme case reported so
far: the host of the lensed quasar APM08279 at z = 3.9 (Weiß et al.
2007; Riechers et al. 2009). It requires two dust components at 75 and
220 K and the highest temperatures most likely result from heating by
the powerful quasar.
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Fig. 1. Top figures show the thumbnails in the five Herschel bands (100, 160, 250, 350, 500 μm from left to right) and the LABOCA band (870 μm,
the right-most stamp) centered on z1 and the best-fit SEDs for the low-redshift (left) and high-redshift (right) solutions. The bottom figures show
the same for the source Y5. The red circle in the thumbnails is meant to guide the eye, it has a radius of 27′′ and is centered on the source position.
The blue curves correspond to the best-fit modified black-body SEDs with the parameters written in blue, the magenta curves correspond to the
SMM J2135-0102 model (Swinbank et al. 2010; Ivison et al. 2010), the other curves correspond to the best-fit templates of the Chary & Elbaz
(2001) library (red), the Vega et al. (2008) library (green), the Michałowski et al. (2010a,b) library (cyan) and the Polletta et al. (2007) library
(orange). The names of the best-fit templates as well as LFIR are written in the figure with the same color codes.

4. Analysis of the complete SED from visible to FIR

We will now examine all data from the visible to the FIR ranges
to improve the redshift estimate of our galaxies and to examine
the nature and physical properties of these sources.

4.1. Method

To model the SED of the two sources we used a modified
version of the Hyperz photometric redshift code of Bolzonella
et al. (2000) described in Schaerer & de Barros (2009).
Non-detections are treated as the usual case 1 of Hyperz, i.e., the
flux in these filters is set to zero, with an error bar corresponding

to the flux at 1σ level. The basic spectral templates are taken
from the Bruzual & Charlot models (Bruzual & Charlot 2003),
computed for a variety of star-formation histories and metallici-
ties. Although applicable only to a limited part of the spectrum,
we use these templates here to constrain redshift, extinction, and
stellar mass in particular. For the Bruzual & Charlot templates
we consider variable extinction with AV up to 8 mag for the
Calzetti et al. (2000) attenuation law. We also explored other
extinction laws.

The code, initially designed to fit rest-frame UV to near-IR
(stellar) emission, can also easily be used to include the ther-
mal mid-IR and beyond. To cover the entire spectral range from
the visible to the millimeter domain, and to compare our sources
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Fig. 2. Fits to the observed SED of source z1 (photometry shown by blue symbols, including 3σ upper limits) using different spectral templates:
Chary & Elbaz (2001) (black= best-fit template, and magenta= template with maximum IR luminosity), Polletta et al. (2007) (red= global best-fit
template, and green= best-fit to visible-near-IR SED excluding the thermal IR), and Michałowski et al. (2010a) (blue). The best-fit SED with the
templates of Vega et al. (2008), very similar to the one using Polletta’s templates, is not shown here for simplicity. Left: global visible to sub-mm
SED. Right: zoom on visible to near-IR part of the SED including for comparison also the best-fit SED at high-redshift (z = 7.5) from Laporte
et al. (2011, dashed line), which is most likely excluded because of our Herschel detections.

with SEDs of very different galaxy types, we compiled a great
variety of spectral templates from the GRASIL models of Silva
et al. (1998), the library of Chary & Elbaz (2001), Rieke et al.
(2009), the starburst, Seyfert, and AGN templates of Polletta
et al. (2007), the ULIRG templates of Vega et al. (2008), the
sub-mm galaxy templates of Michałowski et al. (2010a), and
the model fit to SMM J2135-0102 (Swinbank et al. 2010; Ivison
et al. 2010). Extinction can also be added to these spectral tem-
plates; SED fits with and without additional extinction will be
discussed below.

We carried out both fits of the entire SED (optical, near-IR,
and IR) and fits up to 8 μm only (for the Bruzual & Charlot
templates). For each template set the free parameters are red-
shift and (additional) AV . Physical parameters such as the in-
frared luminosity, LIR, defined as the luminosity emitted in the
range 2–1000 μm; the IR star-formation rate, SFR; and the stel-
lar mass, are subsequently derived from the best-fit templates. In
contrast to the IR fits discussed in Sect. 3 we have no handle on
the dust temperature, because this is not a parameter describing
the SEDs used here. We also checked that the two independent
fitting methods used here and in Sect. 3 give consistent results.

4.2. Photometric redshifts

As discussed in depth by Laporte et al. (2011), the best-fit photo-
metric redshifts of our sources derived from the optical-to-near-
IR photometry (up to 8 μm) and using standard spectral tem-
plates is consistently found at z > 7 with a lower probability at
low z. This result remains unchanged with the exploration of a
wider range of extinction, different attenuation/extinction laws,
and template sets used here compared to Laporte et al. (2011)
On the other hand, analysis of the IR SED and other arguments
clearly favor low redshifts (z ∼ 1.5–2.5), as discussed above.

Below we therefore limit ourselves to z < 4 and attempt to refine
the photometric redshift of the two sources.

4.3. Results for z1

Overall the global SED fits for this source are fairly satisfac-
tory, as shown in Fig. 2, albeit with significant discrepancies in
the optical domain (cf. below). Several templates (from Polletta
et al. 2007; Vega et al. 2008; Michałowski et al. 2010a) also re-
produce the 24 μm flux, and the observed 100 and 870 μm fluxes
are within 2–3σ of the model. Interestingly, the best-fits for both,
the Polletta and Michalowski libraries are found with templates
for active galaxies.

The best-fit redshift found with these templates is between
z ≈ 2.24 and 2.57. The resulting IR luminosity is LIR ∼
(2.6−3.2)× 1012 L�, the corresponding SFR≈ 450–550 M� yr−1

using the standard Kennicutt (1998) calibration. Fits to the IR
part with the SMM J2135-0102 template yield zphot ≈ 2.0. A
somewhat lower redshift of z ≈ 1.7 is found with the Bruzual &
Charlot (2003) templates using the SED up to the IRAC bands.
The estimated extinction is AV ∼ 2.6, the stellar mass M� ∼
6 × 1010 M� for the same Salpeter IMF as adopted by Kennicutt
(1998). However, these values should be taken with caution
because the fits are poor. For comparison, one obtains M� ∼
3×1010 M� from the absolute H-band magnitude (MB ≈ −23.0)
using the mass-to-light ratio adopted by Wardlow et al. (2011)
for SMGs.

At a more detailed level (see right panel), all spectral tem-
plates have some difficulty to reproduce the steep, observed SED
between the visible (I, z bands) and the near-IR (Y and J here),
and they predict a flux excess in the optical domain. Below
we will show that this also holds when variable extinction is
added to the empirical templates. The same is also true for all
other templates we examined, including the theoretical galaxy
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templates of Bruzual & Charlot (2003). This sharp drop is of
course the reason why this source was selected as an optical
dropout (Y-drop).

4.4. Results for Y5

For this source the global fits are less good than for z1. This is
because Y5 shows a higher flux ratio between the thermal-IR
and the near-IR than z1, whose SED already required templates
with extreme IR/near-IR fluxes. For example, the Arp 220 tem-
plate from Polletta et al. (2007), shown in red, underpredicts the
IR flux by a factor >∼5. The only template coming close to the
observed IR emission is from the SMG library of Michałowski
et al. (2010a) (SMMJ221725.97+001238). With a best-fit red-
shift of zphot ≈ 2.15 this translates to LIR = 2.2 × 1012 L�, cor-
responding to SFR≈ 380 M� yr−1. Fits to the IR part with the
SMM J2135-0102 template yield zphot ≈ 1.8. A best-fit redshift
of z ≈ 1.95 is found with Bruzual & Charlot (2003) templates
using the SED up to the IRAC bands. The estimated extinction is
AV ∼ 1.6, the stellar mass M� ∼ 3×1010 M�. However, these val-
ues should be taken with caution because the fits in the domain
close to the optical are poor. Again, using the absolute H-band
magnitude (MB ≈ −22.3), one obtains M� ∼ 2 × 1010 M� with
the assumptions already mentioned above.

Similarly to z1, the visible-near-IR drop of the SED (see right
panel) is poorly fitted by the spectral templates, predicting that
the source should be detectable in the visible (I, z, Y bands in
particular), in contrast to our observations. The template that fits
this part of the spectrum best is an S0 template from Polletta
et al. (2007), shown in green. However, this template underpre-
dicts the IR emission by several orders of magnitudes.

4.5. Possible explanations for the strong SED break/very red
spectrum

As already seen, the common, observed spectral templates fail
to reproduce the steep, observed SED between the visible (I,
z bands) and the near-IR (Y and J here), and they predict a flux
excess in the optical domain. What causes the sharp observed
decrease of the flux between the near-IR and the optical for these
sources? The main difficulty arises because the largest spectral
break known in galaxy spectra is the Lyman break, whereas the
typically observed Balmer (or “4000 Å”) break is smaller than
that of our two galaxies. We have examined various possibilities,
but with no convincing answer.

For example, as shown in Fig. 4 for z1, adding variable ex-
tinction to the empirical templates allows one to diminish their
optical flux excess somewhat. For the Chary & Elbaz templates,
the best-fit (to the domain shown here) is then with an additional
extinction ΔAV = 1.4 for the Calzetti law. However, the tem-
plates are too smooth to reproduce the apparent break. The flux
at optical wavelengths can be reduced even more by assuming a
steeper attenuation law than the Calzetti law adopted by default.
With the SMC extinction law by Prevot et al. (1984) the best-
fit is then for ΔAV = 1.2. Overall, the same difficulty remains,
however. Figure 4 also shows the best-fit SED for the Bruzual &
Charlot (2003) templates with the SMC law. Although it is the
steepest SED between the optical and the H-band, it falls short
in flux in the J-band. For completeness we also examined tem-
plates from the synthesis models of Maraston et al. (2006). As
expected, these models do not yield significantly different fits in
the blue part of the rest-frame optical spectrum.

As already mentioned by Laporte et al. (2011), we also at-
tempted to fit the SEDs with our models including nebular lines
(see Schaerer & de Barros 2009). Indeed, in this case the best-
fit is found at z ∼ 1.5 such that the [Oiii] λλ 4959, 5007 lines,
and Hβ boost somewhat the J-band flux, and Hα the H-band to
a lesser extent, contributing thus to the flux decrement between
J and Y. However, this solution also requires a very high atten-
uation (AV ∼ 4.0 for the SMC law) to reproduce the steeply
rising SED toward longer wavelengths4. Although to the best of
our knowledge objects with these red SEDs and strong emission
lines are not known, this extreme explanation should be easy to
test with spectroscopic observations.

Finally, could composite populations not taken into account
by our models help to explain the observed SED? Certainly
the theoretical SED models may suffer from this simplifica-
tion. However, we do not see how this could help to resolve the
problem with the large observed spectral break, because a super-
position of individual simple stellar populations (not capable of
reproducing this observation) can only average out spectral fea-
tures. We conclude that we have no convincing explanation for
the observed sharp drop of the SED of our two sources.

5. Discussion

5.1. Comparison with other objects in the literature

How do our sources compare with other known galaxies and
what is their nature?

By design our sources are near-IR-selected, optical dropout
sources, i.e., sources with a very red color between the J- and
z-band and/or between Y and J. Our sources can therefore be
compared to those selected by Capak et al. (2011) from the
COSMOS survey. From their Fig. 13 we note that with (I − J) >
5.4 and 4.4 and (z− J) > 3.9 and 3.1 for z1 and Y5, both sources
show extreme (very red) optical-to-near-IR colors, when com-
pared to other low-redshift galaxies with red (J − z) colors. z1
and Y5 are also similar to the z-dropout galaxy HUDF-J2 identi-
fied by Mobasher et al. (2005) as a z ≈ 6.5 post-starburst galaxy
candidate, but later shown to be most likely at z ∼ 1.8–2.5 inter-
loper by Schaerer et al. (2007); Dunlop et al. (2007); Chary et al.
(2007). Although similar in several respects, HUDF-J2 shows a
more monotonously rising SED between z, J, and H than our
objects exhibiting a “sharper” break. The colors and fluxes of
our sources are also very similar to those of the lensed optical
dropout galaxy #2 found behind the cluster Abell 1835, identi-
fied with the z = 2.93 sub-mm galaxy SMMJ14009+0252 (see
Schaerer et al. 2007; Weiß et al. 2009, and references therein).

Our sources are obviously also characterized by a high
IR-to-optical flux ratio, a criterion, which has been used by var-
ious authors. For example, Rodighiero et al. (2007) have stud-
ied IRAC 3.6 μm -selected sources undetected in deep optical
HST images. The (K-3.6) and (z-3.6) colors of z1 and Y5 are
comparable to their sources; the main difference seems to be in
(H − K), where our sources are bluer than those of Rodighiero
et al. (2007). z1 and Y5 appear to be related to the very dusty
z ∼ 2–3 sources from this study. Fiore et al. (2008) and Dey
et al. (2008) have examined 24 μm selected sources with very
red colors between 24 μm and the R band (S (24)/S (R) >∼ 1000).
They concluded that the bulk of these sources are very lumi-
nous strongly dust-obscured galaxies (referred to as DOGs) at
z ∼ 2, powered by AGN and/or by starbursts. Using the I-band

4 Our model assumes identical attenuation for the continuum and
nebular lines, as in Schaerer & de Barros (2009).
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Fig. 3. Same as Fig. 2 for Y5. The best-fit SED at high-redshift (black dashed line) is for z = 8.28.

Fig. 4. Observed visible to near-IR part of the SED of z1 (blue circles)
and best-fit models to this spectral range: using the Polletta et al. (2007)
templates and no additional extinction (green line), black lines: using
the Chary & Elbaz (2001) and Bruzual & Charlot (2003) templates with
variable attenuation described by the Calzetti law, magenta: same as
black lines, but adoption the SMC extinction law, red line (continuum)
and red crosses (synthetic flux in filters): Bruzual & Charlot (2003) tem-
plates with nebular emission and SMC law, black dashed: high-redshift
(z = 7.5) template from Laporte et al. (2011, dashed line). In all cases
the best-fit redshift is z ≈ 1.5–1.7, except for Polletta’s templates.

as a proxy for R, we obtain a flux ratio S (24)/S (R) >∼ 20 000
for z1, an extremely high flux ratio compared to the other sam-
ples. From the SED of Y5 (cf. Fig. 3), we also expect this galaxy
to show a high 24 μm to optical ratio. According to the source
density from Dey et al. (2008), we would have expected ∼ four
strongly dust-obscured galaxies down to ∼0.3 mJy at 24 μm in
our 45 arcmin2 field. Because the depth of our MIPS observa-
tions is similar, this value is comparable to our source density,

although our selection is different. Pope et al. (2008) have also
compared DOGs and sub-mm galaxies (SMGs) in the same
R − K-24 μm colors, showing that ∼30% of SMGs satisfy the
DOG criteria, the remainder showing less extreme (i.e. bluer)
colors. This confirms that the SEDs of our sources are compara-
ble to a subset of SMGs with the most extreme optical to IR/sub-
mm colors, as already seen above (Sect. 4). Our optical data are
not deep enough to ascertain whether z1 and Y5 fulfill the usual
criteria for extremely red objects (EROs), (R − K) >∼ 5.6 in Vega
magnitudes, at least as estimated from (I − Ks).

Among known sub-mm galaxies, one source, GN10 or
GOODS 850-5, stands out as having particularly extreme
IR/sub-mm to visible/near-IR properties, similar to our two
galaxies. Indeed, this source is undetected down to ∼0.01 μJy
(1σ) in the visible, shows fluxes of ∼1−5 μJy in the IRAC bands
(3.6–8 μm), and peaks at ∼10−20 mJy around 1 mm (Wang et al.
2004, 2009; Daddi et al. 2009), quite comparable to z1 and Y5.
However, GN10 remains undetected even at JHK (Wang et al.
2009), which can be explained by its higher redshift (z ∼ 4),
recently confirmed from CO spectroscopy (Daddi et al. 2009).
The observed spectral break of GN10 found between 3.6 and
2.2 μm and other considerations (Wang et al. 2009; Daddi et al.
2009) suggests a very high attenuation of AV >∼ 4.5–5 for this
source, or at least for the star-forming part of it, if hosting multi-
ple components. If we assume constant star-formation as Daddi
et al. (2009) for their SED modeling, we would infer AV ∼ 3
(7.8) mag for z1 (Y5). Comparing the infrared-derived SFR with
the upper limits in the rest-frame UV domain, we can also es-
timate the attenuation of our sources. Adopting the I-band flux
as a constraint for the UV flux at ∼2300–2500 Å and using the
Kennicutt (1998) calibration, we obtain AV >∼ 4 mag for both
sources.

Sub-mm galaxies are also known to exhibit very strong
attenuation. For example, sources with Balmer decrement mea-
surements indicate AV ∼ 1–3 (Swinbank et al. 2004; Takata
et al. 2006), and from SED fits (Swinbank et al. 2004) esti-
mate AV = 3.0 ± 1.0 for their sample. Wardlow et al. (2011)
find AV = 2.6 ± 0.2 from the median SED of sub-mm galax-
ies, but more extreme attenuations are found within the sub-mm
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galaxy samples (see e.g. Smail et al. 2004). Also, the extremely
red object, sub-mm detected galaxy HR10 studied by Dey et al.
(1999) shows AV ∼ 4.5, as inferred from comparison of the IR
and Hα star-formation rate. In short, although higher than the
typical/median value of sub-mm galaxies, the attenuation of the
sources z1 and Y5 is similar to that of some sub-mm galax-
ies, such as GN10 at z = 4.04 and others at lower z. Our
sources are also somewhat fainter, both in the rest-frame near-
IR and in the IR, than the typical sub-mm galaxies (cf. Wardlow
et al. 2011). Finally, our sources stand out by their large spectral
break, which – to the best of our knowledge – is unusual among
intermediate-redshift sources.

5.2. The other high-z candidates of the survey

Based on our FIR detections we have identified two potential in-
terlopers among the ten high-z candidates discovered by Laporte
et al. (2011). Most of the other candidates are in crowded re-
gions where several sources emit in the FIR and are blended with
each other, making any FIR measurement impossible. Two other
candidates only seem to be clean from any contamination in the
MIPS, PACS and SPIRE maps, namely Y3 and Y4. They remain
undetected in all bands. However, the FIR upper limits obtained
do not allow us to distinguish between low and high-redshift. On
the other hand we can rule out that these sources are as extreme
as z1 and Y5 in their IR/sub-mm to near-IR flux ratio, because
they should otherwise clearly be detected in our Herschel im-
ages.

6. Conclusions

Analyzing the FIR SED of two high-redshift dropout candidates
we find that both galaxies are likely at z ∼ 2 rather than z > 7.
From the FIR point of view alone, both galaxies could be simi-
lar to ULIRGs or SMGs, which are common at z ∼ 2. At z > 7
the SEDs would imply extreme dust temperatures and luminosi-
ties. Fitting the global SEDs considering all available data from
visible to submm we estimate z ∼ 1.6–2.5.

However, the optical/NIR part of both objects remains diffi-
cult to understand if at z ∼ 2. They show a very strong and well-
defined spectral break (presumably the Balmer break), unusual
among intermediate redshift sources. The source z1 is extreme
for both IR/visible and near-IR/optical colors. The source Y5 has
a somewhat smaller drop between the near-IR/optical domain.

We have examined several possible explanations for the
extreme colors of these galaxies, but none of them is entirely
satisfactory. More observations are required to understand their
nature. Once a spectroscopic confirmation of their redshift is ob-
tained we will be able to create new SED templates.

Other extreme sources (e.g. GN10 Wang et al. 2004; Lutz
et al. 2005; Wang et al. 2009; Daddi et al. 2009) were found from
MIPS observations and submm searches. There could therefore
be two complementary paths leading to similar, extreme sources.

Although spectroscopic confirmation is still required and not
all possible interlopers may be detected in the FIR, this work
shows that FIR observations can be very helpful to constrain
the contamination of high-z dropout searches by lower redshift
galaxies.
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ANNEXE 5

The bright end of the luminosity function at
z ∼9.

A&A, 2012, 542..L31

Résumé
Dans cet article, nous ajoutons une nouvelle contrainte sur la fonction de luminosité
des galaxies à z ∼9 s’appuyant sur des observations faites avec ESO/VLT HAWK-I,
FORS2 et X-Shooter autour de l’amas de galaxies A2667, dans le cadre de notre
projet visant à sélectionner des candidats à z ∼7-10 observables par spectroscopie.
Une seule source J−dropout a été sélectionnée dans ce champ de vue à partir de
critères de couleurs et de détection/non-détection. Cette source a été récemment
confirmée comme intrus à bas redshift à partir d’observations X-Shooter.

La profondeur et la surface couverte par notre relevé a été ajustée dans le but
d’ajouter de fortes contraintes sur la partie brillante de la fonction de luminosité
des galaxies et ainsi de contraindre l’histoire de la formation stellaire à très grand
redshift.

L’absence de source J−dropout dans les ∼36arcmin2 de notre champ de vue
autour d’A2667 peut être utilisé pour déterminer une limite supérieure de la densité
numérique d’objet à z ∼9.

La plus forte contrainte est obtenue pour une densité d’objets par unité de ma-
gnitude Φ(M1500=-21.4±0.5)<6.70×10−6Mpc−3 mag−1 à z ∼9. A partir de cette
limite supérieure nous pouvons également contraindre les paramètres de la fonction
de luminosité. Ainsi en considérant tous les points disponibles à z ∼9, nous pouvons
donner une limite inférieure pour la magnitude caractéristique de la fonction de lu-
minosité M? >-19.7 mag, avec une pente aux faibles luminosités α=-1.74 (fixé) et
une densité caractéristique Φ?=1.1×10−3 Mpc−3. La densité de taux de formation
stellaire correspondante doit être ρSFR <5.97×10−3 M�an−1Mpc−3 à z ∼9. Ces
résultats sont en parfait accord avec les dernières publications sur ce sujet.

Ce résultat confirme la diminution de la densité de galaxies brillantes à très grand
redshift, et permet d’apporter de nouvelles contraintes sur la préparation des futurs
grands relevés visant à explorer l’Univers à très grand redshift.
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ABSTRACT

Context. We present additional constraints on the galaxy luminosity function at z ∼ 9 based on observations carried out with ESO/VLT
FORS2, HAWK-I, and X-Shooter around the lensing cluster A2667, as part of our project designed to select z ∼ 7–10 candidates
accessible to spectroscopy. We find that only one selected J-dropout source in this field fulfills the color and magnitude criteria. This
source was recently confirmed as a mid-z interloper based on X-Shooter spectroscopy.
Aims. Owing to the considerable depth and area covered by our survey, we are able to set strong constraints on the bright end of the
galaxy luminosity function and hence on the star formation history at very high redshift.
Methods. We used our non-detection of reliable J-dropout sources over the ∼36 arcmin2 field of view towards A2667 to carefully
determine the lens-corrected effective volume and the corresponding upper limit to the density of sources.
Results. Our strongest limit is obtained for Φ(M1500 = −21.4 ± 0.50) < 6.70 × 10−6 Mpc−3 mag−1 at z ∼ 9. A maximum-likelihood fit
of the luminosity function to all available data points including the present new result yields M� > −19.7 with fixed α = −1.74 and
Φ� = 1.10 × 10−3 Mpc−3. The corresponding star-formation rate density should be ρSFR < 5.97 × 10−3 M� yr−1 Mpc3 at z ∼ 9. These
results are in good agreement with the most recent estimates already published for this range of redshift and luminosity domain.
Conclusions. This new result confirms previously measured decreases in the density of luminous galaxies at very high redshift, hence
provides strong constraints on the design of future surveys aiming to explore the very high-redshift Universe.

Key words. galaxies: high-redshift – dark ages, reionization, first stars

1. Introduction

Understanding the formation and evolution of the first galaxies is
one of the major challenges of modern astronomy. Over the past
dozen years, many projects and instruments have been devel-
oped to push the boundaries of our Universe, such as the Hubble
Ultra Deep Field (Beckwith et al. 2003). The role played by the
first luminous objects in the Universe during cosmic reioniza-
tion is still unclear. One way to explore these first epochs is
to constrain the number density of galaxies over cosmic time,
thus establish the star formation history (SFH) representing the
evolution of the star formation rate density (SFRd) over cosmic
time. Two complementary approaches have been adopted to con-
strain the luminosity function : the observations of both large
blank fields to select the brightest sources and lensing clusters,
which are then used as gravitational telescopes to help select the
faintest sources. Our group has conducted an observing program

� Based on observations collected at The European Southern
Observatory, Paranal, Chile, as part of the ESO 082.A-0163 and
087.A-0118.

combining these two approches aimed at selecting z ∼ 7−10 can-
didates accessible to spectroscopy, namely the WIRCAM Ultra
Deep Survey (WUDS) at CFHT on the CFHTLS-D3 Groth Strip
field (Pello et al., to be submitted), and a lensing survey (Laporte
et al. 2011, hereafter L11), that is central to this Letter.

The galaxy luminosity function (LF) has been relatively
well-constrained up to redshift z ∼ 6. Beyond this redshift
however, the contamination by low-z interlopers becomes more
severe because a majority of samples are only constrained by
photometric data, hence the results at these redshifts could be se-
riously affected by contamination (Boone et al. 2011). The only
way to get rid of this problem is to spectroscopically confirm,
if not all, at least a substantial fraction of sources in a given
sample, an aim that is beyond the capabilities of present-day
facilities. Only the brightest samples, including highly magni-
fied sources, can presently be confirmed. Fortunately, galaxies
of intermediate-to-bright luminosity (rest-frame ultraviolet (UV)
magnitude MUV ∼ −20.5 to −22) trace the most important re-
gion of the LF, where most of the evolution is currently observed
as a function of redshift (e.g. Bouwens et al. 2010). However,
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at z ∼ 7−8 the LF has started to be constrained by observa-
tions from ground-based or space observatories (such as Oesch
et al. 2012; McLure et al. 2011; Castellano et al. 2010). Some at-
tempts have been made up to z ∼ 10 but these lack spectroscopic
confirmation (Bouwens et al. 2011a).

We previously obtained deep images of the lensing cluster
A2667 with ESO/VLT FORS 2 and HAWK-I in I, z, Y, J, H,
and Ks bands. All details regarding these observations and data
reduction can be found in L11. IRAC data between 3.6 and 8 μm,
and MIPS 24 μm data were also included in the analysis when
available (Spitzer Space Telescope, Werner et al. 2004; Fazio
et al. 2004; Rieke et al. 2004). On the basis of these data, ten
photometric candidates at z ∼ 7−10 were selected based on the
usual dropout technique. Among them, only one candidate, J1,
is consistent with the z ∼ 9 J-drop selection criteria, having an
observed mH = 25.21 ± 0.08 and a modest magnification fac-
tor μ = 1.3. Despite an excellent fit to its photometric SED at
high-z, the reliability of this source was considered dubious by
L11 given the detection of a faint compact counterpart in the
HST F850LP/ACS image, with z850 = 27.39 ± 0.18. The can-
didate J1 was subsequently confirmed as a z = 2.082 interloper
based on the detection of five emission lines ([OIII]λ5007,4959,
Hα, Hβ, and Lyα) with ESO/VLT X-Shooter spectroscopy (see
Hayes et al. 2012, submitted, for more details).

In this letter, we report new constraints on the LF at
z ∼ 9 based on the non-detection of realiable J-dropout candi-
dates over the field of view towards the lensing cluster A2667.
The largest magnification regimes cannot be addressed with a
single cluster because the effective surfaces/volumes explored
in this domain are too small to retrieve significant results.
Therefore, this study is limited to the low-to-moderate magnifi-
cation regime, where this pilot study provides the most interest-
ing results on the LF compared to previous studies, in particular
blank-field surveys. In Sect. 2, we introduce the method used to
constrain the bright end of the LF at z ∼ 9, in particular to deter-
mine the lens-corrected effective volume and the corresponding
upper-limit on the density of sources. The constraints derived on
the SFH at z ∼ 9 are presented in Sect. 3. A brief discussion
and conclusions are given in Sect. 4. Throughout this paper, a
concordance cosmology is adopted, with ΩΛ = 0.7, Ωm = 0.3,
and H0 = 70 km s−1 Mpc−1. All magnitudes are given in the
AB system (Oke & Gunn 1983).

2. The luminosity function at z ∼ 9

We use our non-detection of realiable J-dropout candidates over
the field of view towards A2667 to carefully determine the lens-
corrected effective volume at z ∼ 9 and the corresponding up-
per limits on the density of sources. In the following, we only
consider the field of view corresponding to the surface covered
with more than 75% of the total exposure time in all filters. A
mask was also applied to remove all the noisy regions within
and around galaxies from the subsequent analysis. The region
masked is only ∼12% of the total area, but reaches a maximum
of ∼30% of the cluster core extent within the central 1 arcmin2

centered on the cD. The final effective area is ∼36 arcmin2.
The selection criteria adopted by L11 for 8.5 � z � 9.5 can-

didates require a detection above 5σ level within a 1.3′′ diameter
aperture in H, i.e. H < 26.22, and the usual color selection of
J −H > 0.76, H −Ks < 0.5, and J −H > 1.3× (H − Ks)+ 0.76.
In practice, the depth in the J-band limits the reliability of the
J-dropout selection to H < 26.0, corresponding to a com-
pleteness level of higher than 90%. Absolute magnitudes in

Table 1. Upper limits to the luminosity function at z = 8.5–9.5, for
different magnification regimes and UV luminosities.

μ μ μ Surface Volume H < M1500 Φ × 10−6

mean min max arcmin2 ×104 Mpc3 mag Mpc−3.mag−1

1.04 1.02 1.05 32.55 5.7602 26.02 –21.35 6.70
1.12 1.05 1.2 27.01 4.7798 26.06 –21.31 8.07
1.35 1,2 1,5 9.47 1.6758 26.22 –21.15 23.0
2.40 1.5 3.3 2.31 0.4088 26.93 –20.44 94.4

the ∼1500 Å domain (M1500) are derived from H-band magni-
tudes assuming a flat spectrum.

Compared to blank fields, data obtained in gravitational-
lensing fields need to be corrected for both magnification and
dilution effects. A magnification factor μ introduces an enhance-
ment to the observed luminosity, depending on the redshift of the
source and the location of the image on the sky, without modi-
fying the color-selection window. Dilution reduces the effective
surface covered by the survey, in such a way that a pixel af-
fected by a magnification factor μ has an effective area reduced
by the same factor on the corresponding source plane. We used
the lensing model for A2667 originally obtained by Covone et al.
(2006) to compute the magnification map at z ∼ 9 using the pub-
lic software Lenstool1, including the Markov chain Monte Carlo
optimization method of Jullo et al. (2007). We explicitly com-
pute the effective surface probed by the survey by means of a
pixel-to-pixel integration of the magnification map, after mask-
ing the pixels lying in the object’s mask, as explained above. The
effective surface is 32.55 arcmin2, corresponding to a covolume
of 57602.5 Mpc3 between redshifts of about 8.5 and 9.5.

The effective limiting magnitude for the detection of z ∼
9 candidates, however, depends on the magnification factor μ.
To take this effect into account when deriving upper limits
to the density of sources, we considered different magnifica-
tion regimes, with effective surface/covolume decreasing with
increasing μ. Table 1 summarizes these results and provides
the derived non-detection constraints on the LF. The areas,
volumes, and limiting magnitudes quoted in this table are ef-
fective lens-corrected ones. Given the low-to-moderate magni-
fication regimes explored in this study, the uncertainties in the
effective surveyed volumes due to lensing-modeling uncertain-
ties are considered negligible (see also Maizy et al. 2010 for de-
tails). The strongest limit is obtained for Φ(M1500 = −21.4 ±
0.50) < 6.70 × 10−6 Mpc−3 at a 68% confidence level assum-
ing Poissonian statistics. Figure 1 displays the independent data
points on the LF, together with previous results from the liter-
ature. We also computed points from Zheng et al. (2012), for
comparison purposes, using the Monte Carlo approach taking
into account the probability distribution as a function of redshift
(Bolzonella et al. 2002) and considering two different values for
the magnification : μ ∼ 15, reported by the authors, and μ ∼ 8
obtained from the MACS1149+22 model by Smith et al. (2009).

We adopted the Schechter parametrization of the LF
(Schechter 1976)

Φ(M1500) = Φ�
ln(10)

2.5

(
10−0.4(M−M�)

)α+1
exp
(
− 10−0.4(M−M�)

)
,

(1)

to set constraints on M� using a χ2 minimization, assuming a
fixed α = −1.74 (Bouwens et al. 2008). Our two independent

1 http://www.oamp.fr/cosmology/lenstool
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Fig. 1. Luminosity function at z ∼ 9 showing the upper limits resulting from the absence of J-dropout sources in our HAWK-I survey (red dots
including cosmic variance), upper limit from Bouwens et al. (2008) found in the HUDF and GOODS field of view (green dot). We also plot points
obtained from the z ∼ 9 candidate of Zheng et al. (2012) considering a magnification factor of μ ∼ 15, and the amplification factor μ ∼ 8 obtained
using the model by Smith et al. (2009) for MACS1149+22 (error bars take into account the cosmic variance computed from Trenti & Stiavelli
(2008)) and points from Lorenzoni et al. (2011) at z ∼ 8–9. The last data set is only displayed for comparison purposes; it was not used for the
computation of the LF at z ∼ 9 given the difference in the redshift domain. The dark line displays the Schechter function using M� = −19.7,
α = −1.74, and Φ� = 1.10× 10−3 Mpc−3 mag−1. The small panel displays the likelihood contours for the 1, 2 and 3σ confidence regions for a fixed
α = −1.74.

limits in Φ at M1500 = −21.35 and –20.44 were combined to
the available upper limits from the HUDF and GOODS fields in
the same redshift domain as Bouwens et al. (2008). As shown in
Fig. 1, given the degeneracy between Φ� and M�, and the small
number of available data points at z ∼ 9, we can only derive a
limit forΦ� when assuming M� or vice-versa. It has been shown
that Φ� does not seem to evolve significantly from z ∼ 4 to 9,
whereas M� clearly decreases over the redshift range z ∼ 4–8
(e.g. Bouwens et al. (2011b)). Assuming this no-evolution, we
used a fixed Φ� = 1.10 × 10−3 Mpc−3 and btained M� > −19.7.
This result is also consistent with previous findings (Bouwens
et al. 2008).

3. The star formation history up to z ∼ 9

The SFH of the Universe can be explored by measuring the evo-
lution of the SFRd over cosmic time. Using the shape of the LF
found in the previous section, we are able to constrain the SFRd
at z ∼ 9. This density is deduced from the UV density produced
by Lyman break galaxies and usually defined by

ρUV =

∫ ∞
0.05L�z=3

L1500Φ(L1500)dL1500, (2)

where L�z=3 = 1.33× 1041 erg s−1 Å−1 and Φ(L1500) is the UV LF.
The lower integration bound was chosen in order to facilitate the
comparison with previous studies (see Sect. 4). The conversion
between UV flux density and SFRd is done using the Kennicutt
(1998) relation given by

ρSFR(M� yr−1 Mpc−3)=1.40 10−28×ρUV(erg s−1 Mpc−3 Å−1). (3)

As a result, the SFRd limit at z ∼ 9 is found, using M� = −19.7,
to be ρSFR < 5.97 × 10−3 M� yr−1 Mpc3. Figure 2 shows the
evolution of the SFRd with cosmic time including results al-
ready published over a wide range of redshift. For consistency,
all points in this figure up to z ∼ 7 have been corrected for dust
extinction (at z ≥ 8, we assumed that dust attenuation is negligi-
ble). A parameterization as a function of redshift was derived
based on the expression given by Schiminovich et al. (2005)
for dust extinction as a function of the UV slope, whose evo-
lution with redshift is taken from Schiminovich et al. (2005) for
z ≤ 3.5, and extended from z ∼ 3.5 up to 7 according to Bouwens
et al. (2011b). The expression2 given by Cole et al. (2001) is used
to fit the SFH, in order to compare the above value of ρSFR with
the trend observed between redshifts of about z ∼ 3 and 8. The
best-fit parameters of the Cole function are found to be a = 0.0,
b = 0.10, c = 2.85, and d = 4.65. As seen in Fig. 2, our result
is compatible with the evolution observed below z ∼ 8, and also
consistent with the SFRd limit published at z ∼ 10 by Bouwens
et al. (2011a).

4. Discussion and conclusions

Over the ∼36 arcmin2 field of view of our survey around the lens-
ing cluster A2667, only one J-dropout candidate was retained
(L11). This source, which had been considered as a possible in-
terloper by L11, was confirmed to be at z = 2.082 based on
the detection of five emission lines with ESO/VLT X-Shooter
spectroscopy (see Hayes et al., submitted, for more details). The

2 ρ� =
a+b×z
1+( z

c )d h M� yr−1 Mpc−3.
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Fig. 2. Star formation history of the Universe including the result of the
present study (empty red circle symbol) and the data of Wyder et al.
(2005), Reddy & Steidel (2009), van der Burg et al. (2010), and Oesch
et al. (2012). For consistency, all points in this figure have been cor-
rected for dust reddening (see text). The red line shows the parametriza-
tion of the corrected SFH following Cole et al. (2001) (see text) and the
dark line displays the evolution of the uncorrected SFRd (i.e. without
dust extinction correction; the corresponding points are not shown to
avoid confusion).

non-detection of J-dropout candidates in our survey is consis-
tent with previous non-detections reported by Bouwens et al.
(2008) in the HDF, HUDF, and GOODS fields (4.8, 9.1, and
9.3 arcmin2 respectively), whose mH (5σ, 0.6 arcsec aperture)
typically range between ∼27.6 and 26.6, and which are comple-
mentary in terms of the area covered and effective depth.

Assuming that there is no reliable z ∼ 9 candidate in our sur-
vey up to mH = 26.0 + 2.5 × log(μ), we have taken advantage
of the survey depth and large area covered to set strong con-
straints on the bright end of the LF and hence on the SFH at very
high redshift by a careful determination of the lens-corrected ef-
fective volume and corresponding upper-limits on the density
of sources. We have considered different magnification regimes,
with effective surface/covolume decreasing with increasing μ.
The strongest limit is obtained for Φ(M1500 = −21.4 ± 0.50) <
6.70 × 10−6 Mpc−3 mag−1 at a 68% confidence level assuming
Poissonian statistics.

We have combined our two independent LF limits at M1500 =
−21.35 and –20.44 with the available upper limits for the HUDF
and GOODS fields, extracted from Bouwens et al. (2008), to
derive the Schechter parameters for the LF. Assuming a fixed
α = −1.74 and no-evolution inΦ� = 1.10×10−3 Mpc−3, we have
derived a constraint on M� > −19.7. This result is consistent
with previous findings, e.g. Bouwens et al. (2008), Castellano
et al. (2010) (M�(z ∼ 7) ≈ −20.24) and Oesch et al. (2012)
(M�(z ∼ 8) ≈ −19.80). The corresponding SFRd given the pre-
vious LF should be ρSFR < 5.97 × 10−3M� yr−1 Mpc3 at z ∼ 9.
These results are in good agreement with the most recent esti-
mates published for this range of redshift and luminosity, and
confirm the decrease in the density of luminous galaxies from
z ∼ 6 to 9, hence provide strong constraints on the design of fu-
ture surveys aiming to explore the very high-redshift Universe.

Several ongoing projects such as CLASH (Postman et al.
2012), CANDELS (Grogin et al. 2011) or BoRG (Trenti
et al. 2011) are currently attempting to constrain the evolution
of galaxies beyond z ∼ 6. However, all candidates targeted

by these projects require confirmation by deep spectroscopic
observations that are beyond the limits of present spectro-
graphs. Near-IR spectrographs will also be required to under-
stand the nature of the (extreme) mid-z interlopers found in
these deep surveys. The arrival of multi-object near-IR facili-
ties such as EMIR/GTC (Balcells et al. 2000; Pelló et al. 2011)
or KMOS/VLT (Sharples et al. 2006; Sharples et al. 2010) will
provide a substantial progress in this area. Given the results pre-
sented in this paper, increasing by a factor of about ten the sam-
ple of lensing clusters with deep multi-wavelength photometry
over a field of view similar to our survey of A2667, is expected
to set tight constraints on the intermediate-to-high luminosity
domain at z ∼ 7−10, and substantially improve the selection of
spectroscopic targets. Such a cluster sample would provide a ref-
erence frame allowing us to connect the results obtained in blank
fields with those obtained in the strongest magnification regimes,
as demonstrated in this Letter.
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ANNEXE 6

A peculiar galaxy appears at z ∼11 : properties
of a moderate -redshift interloper

MNRAS, 2012, L..480H

Résumé

Laporte et al. (2011) ont annoncé la sélection d’une galaxie J−dropout lentillée à
très grand redshift (A2667-J1). J1 a un redshift photométrique compris entre z ∼9.6
et 12, de plus sa distribution de probabilité de redshift ne montre aucune autre
solution à moyen ou bas redshift. Dans cet article, nous présentons les conclusions
d’observations spectroscopiques de cette source avec VLT/X − Shooter montrant
clairement les raies de [OIII]λ5007Å , Lyα, Hα et Hβ et elles situent la galaxie à
z=2.082. La raie de l’oxygène contribue à hauteur de ∼25% du flux mesuré dans
le filtre H, et elle n’affecte donc pas la sélection en couleur de l’objet. Après avoir
corrigé la photométrie de J1 des raies d’émission, nous montrons que deux solutions
peuvent être envisagées sur la nature de l’objet : soit il s’agit d’un jeune starbust
fortement rougi, soit d’un objet composé d’une très vieille population d’étoiles à
laquelle s’ajoute une jeune population. Nous pouvons également déduire de cette
étude que pour détecter cet objet à 3σ sur des images prises en bande B (en bande V ),
une profondeur de AB=30.2 mag (29.5 mag) est requise, autrement dit la profondeur
des images obtenues avec le Hubble Space Telescope. En supposant que ce type de
contaminant soit également présent parmi les objets sélectionnés sur des images
HST/WFC3, nous avons montré qu’une profondeur de 32 mag en bande V était
requise pour éliminer ce type d’objet des échantillons issus du HUDF. En conclusion,
il est important de noter qu’une population de galaxies à z ≈2 montre les mêmes
couleurs dans le proche infra-rouge que les sources à z ∼7-12.
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3Observatoire de Genève, Université de Genève, 51 Ch. des Maillettes, 1290 Versoix, Switzerland

Accepted 2012 May 29. Received 2012 May 17; in original form 2011 April 13

ABSTRACT
In 2011 Laporte et al. reported a very high redshift galaxy candidate: a lensed J-band dropout
(A2667-J1). J1 has a photometric redshift of z = 9.6–12, the probability density function for
which permits no low- or intermediate-z solution. We here report new spectroscopic observa-
tions of this galaxy with Very Large Telescope/X-Shooter, which show clear [O III] λ5007 Å,
Lyα, Hα and Hβ emission and place the galaxy firmly at z = 2.082. The oxygen lines contribute
only ∼25 per cent to the H-band flux and do not significantly affect the dropout selection of
J1. After correcting the broad-band fluxes for line emission, we identify two roughly equally
plausible natures for A2667-J1: it is either a young heavily reddened starburst or a maximally
old system with a very pronounced 4000-Å break, upon which a minor secondary burst of star
formation is superimposed. Fits show that to make a 3σ detection of this object in the B band
(V band), imaging of depth AB = 30.2 (29.5) would be required – despite the relatively bright
near-infrared (NIR) magnitude, we would need optical data of equivalent depth to the Hubble
Ultra Deep Field to rule out the mid-z solution on purely photometric grounds. Assuming
that this stellar population can be scaled to the NIR magnitudes of recent Hubble Space Tele-
scope/Wide Field Camera 3 (WFC3) IR-selected galaxies, we conclude that unfeasibly deep
optical data (reaching AB ∼ 32) would be required for the same level of security. There is
a population of galaxies at z ≈ 2 with continuum colours alone that mimic those of our z =
7–12 candidates.

Key words: galaxies: evolution – galaxies: high-redshift – galaxies: individual: A2667-J1 –
galaxies: photometry – galaxies: star formation.

1 IN T RO D U C T I O N

Broad-band imaging in the near-infrared (NIR) has enabled the
detection of candidate galaxies at redshifts between z = 7 and 12,
using both recent survey instruments on the Hubble Space Telescope
(HST; Finkelstein et al. 2010; McLure et al. 2010; Bouwens et al.
2011b; Trenti et al. 2011; Yan et al. 2011) and wider but shallower
observations from the ground (e.g. Ouchi et al. 2009; Capak et al.
2011; Pelló et al., in preparation). With specific astrophysics in
mind, these catalogues may be used to infer the cosmic history of
star formation, the photon budget available for reionization, and
also as an independent test of the reionization edge through the

� Based on observations made with European Southern Observatory (ESO)
telescopes at the Paranal Observatory under programme ID 087.A-0118.
†E-mail: matthew.hayes@irap.omp.eu

prevalence of the H I Lyα emission line (Pentericci et al. 2011;
Curtis-Lake et al. 2012; Schenker et al. 2012).

It is vital, therefore, to understand the lower-z objects that could
contaminate such samples, and the frequency with which they
do. At the highest z, contamination rates have been estimated us-
ing population synthesis methods (Bouwens et al. 2011b; Trenti
et al. 2011), and shown to be non-negligible. Empirical studies at
z ∼ 2 have also found a population of galaxies with emission lines
strong enough to mimic a strong spectral break, suggesting roughly
similar contamination levels (Atek et al. 2011). Yet the empiri-
cal interloper rate, measured directly by deep spectroscopy of the
z > 7 candidates, remains broadly unknown.

To these ends our group has been carrying out its own mul-
tiwavelength studies, taking advantage of gravitational lensing
to search for intrinsically fainter background objects (Laporte
et al. 2011, hereafter L11). Originally, L11 selected 10 lensed
galaxies that satisfy criteria for z-, Y- and J-dropout galaxies.
With deep optical, NIR and Spitzer/IRAC photometry, traditional

C© 2012 The Authors
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Figure 1. Examples of the extracted 1D spectra around strong detections. The left-hand panel shows H I Lyα, the centre panel [O III] λ5007 Å and the right-hand
panel H I Hα. From top to bottom, each panel shows the 2D spectral images, the 1D spectral extractions, the sky transmissivity/telluric absorption and the OH
airglow spectrum. Lyα presents with its characteristic asymmetric shape. [O III] is the strongest line, and detected with signal-to-noise ratio (S/N) = 20, while
Hα appears somewhat contaminated by both telluric bands and skylines. See text for details.

photometric redshift (phot-z) methods placed all galaxies in the
range z = 7–12. However, two of the L11 sources were found to
lie at z ∼ 2 (Boone et al. 2011), hinting that strong optical lines
may have mimicked a Lyman break. In cases where very deep op-
tical imaging is available, this source of contamination is thought
to be small, as the line strengths imply low masses/metallicities
that in turn should exhibit blue continuum colours and remain
detectable, particularly when stacked. However, other sources of
contamination exist, specifically relating to dust attenuation and
strong 4000-Å breaks: in both of these cases an intrinsically red
spectrum in the rest-frame ultraviolet (UV) and optical may cause a
galaxy to go undetected in all bandpasses bluer than the first dropout
band.

In this Letter we present the optical and NIR spectrum of a
bright J-band dropout galaxy (A2667-J1) – phot-z = 11.9+>0.1

−2.3 , no
low-z solution and no Herschel detection – obtained with Very
Large Telescope (VLT)/X-Shooter. In L11 we were sceptical about
the very high-z interpretation because of the large implied luminos-
ity, and the detection of a faint source in HST/z850 imaging (although
the z − H colour still exceeds 2 mag). However, the spectrum shows
several strong emission lines that are consistent only with z = 2.082,
implying it is an interloper. In Section 2 we present the new observa-
tions and measurements of emission lines. In Section 3 we discuss
inferences we can draw from the emission lines, explanations for
the strong spectral break and selection function, and remodel the
stellar continuum. In Section 4 we discuss the implications that this
galaxy may have upon other very high-z surveys. All magnitudes
are AB.

2 O BSERVATIONS A N D M E A S U R E MENTS

2.1 X-Shooter observations

A2667-J1 (α = 23:51:34.9, δ = −26:3:32.7, J2000) was observed
with X-Shooter (D’Odorico et al. 2006; Vernet et al. 2011), mounted
at Unit Telescope 2 (UT2) of European Southern Observatory
(ESO)/VLT, on the night of 2011 August 24. The total integra-
tion time was short, but at 4 × 900 s was sufficient to find several
strong emission lines. We used the 1-arcsec (0.9-arcsec) slit for the

UVB channel (VIS and NIR), providing an almost constant aper-
ture between the U and K bands. More importantly, the NIR spectral
resolution of R > 5000 is sufficient to resolve the atmospheric OH
airglow lines. Between each observation, the object was dithered
along the slit by 2.5 arcsec. The average atmospheric seeing was
0.76 arcsec. Data were reduced and combined using the ESOREX

X-Shooter pipeline version 1.3.7, and 1D spectra were extracted
from the frames using the APALL task in NOAO/IRAF with an aper-
ture width of 1.5 arcsec.

2.2 Emission lines in the spectrum

We clearly identified a strong emission line at wavelength λ =
15437 Å (Fig. 1) – after masking regions contaminated by a nearby
airglow line and fitting a Gaussian profile, we measure a flux of
(18.8 ± 0.96) × 10−18 erg s−1 cm−2. The H-band magnitude is
25.21 ± 0.08 (L11), and assuming the quoted bandpass parame-
ters (λc = 1.620µm, FWHM = 2890 Å, where FWHM is the full
width at half-maximum), we compute an observer frame equiva-
lent width (EW) of (679 ± 71) Å. The wavelength of the observed
emission line falls close to the peak transmission, so no filter wing
corrections are necessary.

This high EW restricts the possible line identifications – after
testing various possibilities, we determine it to be [O III] λ5007 Å
and also identify Lyα, Hβ and Hα. This places the redshift of
J1 firmly at z = 2.082. After the removal of a nearby OH line
[O III] λ4959 Å is also visible but no He II λ1640 Å, [N II] λλ6548,
6584 or [O II] λλ3726, 3729 Å are visible in either the 1D or 2D
spectra. Example spectra are shown in Fig. 1, and the measured line
fluxes (or limits) are listed in Table 1.

3 W H AT IS A 2 6 6 7 - J 1 ?

3.1 Basic inferences from the nebular lines

We first discuss a few line ratios. Both Hα and Hβ can be measured,
although the significance of Hβ is low (2σ ). The Hα/Hβ ratio is
2.92 ± 1.67, consistent with the unobscured value of 2.86 (T =
104 K), which corresponds to E(B − V) = 0 ± 0.5 (1σ ; Calzetti

C© 2012 The Authors
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Table 1. A2667-J1 fluxes in emission lines.

Species λrest λmeas z Flux
(Å) (Å) (× 10−18 erg s−1 cm−2)

H I Lyα 1215.67 3743.0 2.079 9.41 ± 2.25
He II 1640.42 – – <4.87
[O II] 3727.09 – – <2.72
[O II] 3729.88 – – <2.72
H I Hβ 4862.72 14 998.2 2.084 7.77 ± 4.22
[O III] 4960.30 15 288.2 2.082 7.06 ± 2.72
[O III] 5008.24 15 436.6 2.082 18.8 ± 0.96
H I Hα 6564.61 20 234.6 2.082 22.7 ± 4.08
[N II] 6583.46 20 290.2 – <3.62

Vacuum wavelengths are quoted.

et al. 2000). Assuming no obscuration and corrected for lensing
magnification, the star formation rate (SFR) inferred from Hα is
4.1 ± 0.7 M� yr−1 (Kennicutt 1998), which is towards the lower
end of the envelope of Hayes, Schaerer & Östlin (2010b) for z ∼ 2
Hα-selected galaxies. At the 1σ upper limit of dust attenuation the
intrinsic SFR will be a factor of 5 higher. Regarding Lyα, assum-
ing pure recombination under case B and the permitted range of
E(B − V), Lyα escape fractions fall in the range 1–5 per cent, again
close to the z ≈ 2 average (Hayes et al. 2010a).

Neither side of the [O II] doublet is detected (<1.92 erg s−1 cm−2),
despite the region being free of both telluric and airglow features.
This allows us to put a reasonable limit on the excitation parameter,
P [=[O III]/([O III]+[O II])] of 1.0+0

−0.1, which is not greatly affected
by the range of permitted dust contents. P is known to correlate
strongly with the ionization parameter and the hardness of the ion-
izing spectrum (therefore the temperature of the stellar population;
e.g. Pilyugin 2001), and the spectrum suggests that the stellar popu-
lation of A2667-J1 is still hot enough to keep all the oxygen doubly
ionized. We may also calculate the R23 index [([O II]+[O III])/Hβ]
which is not particularly high at 3.2 ± 1.6; the high value of P,
the low R23 and the absence of a clear [N II] lines surrounding Hα

suggest that we are looking at a relatively low metallicity burst of
star formation. From the N2 index, metallicity 12 + log (O/H) <

8.39 (1σ ; Pettini & Pagel 2004), which would place J1 roughly
midway through the distribution of Erb et al. (2006) at z ∼ 2. While
J1 is very compact, the [O III]/Hβ ratio and [N II]/Hα limit are fully
consistent with a nebula produced by star formation, not an active
nucleus (Kauffmann et al. 2003).

3.2 Line contribution and colour selection

A2667-J1 met the selection criteria for a z ∼ 11 galaxy in
(J − H) versus (H − Ks) colour space defined in L11 and optimized
for the removal of stars and lower-z galaxies. It is important to note
that every survey has its own combination of wavelength coverage
and depth, and therefore the selection criteria will naturally differ.
Indeed, most comparable studies are based upon HST data, and
consequently include no K-band criteria for their J-band dropouts.
Details aside, it is well known that [O III] and Hα lines may have
EW high enough to dominate broad-band fluxes (e.g. Schaerer &
de Barros 2009; Trump et al. 2011) causing mid-z galaxies to inter-
lope into very high-z samples (Atek et al. 2011). A vital question,
therefore, is whether J1 was selected because of this. Combined
[O III]+Hβ provides EW ≈ 900 Å, and these lines contribute just
25 per cent to the H-band flux (FWHM = 2890 Å). If we subtract
this nebular contribution, the colour of the (J − H) spectral break
changes from the measured value of >2.3 mag to >2.0 mag, and

still easily clears the dropout criterion of (J − H) > 0.76. After sub-
tracting Hα from the Ks band we recompute the (H − Ks) colour
as 0.50, only slightly redder than the 0.44 measured in L11 and
still on the border of the selection box. Therefore even without the
strong nebular lines we would still have selected J1 as a very high-z
candidate.

There is the need to explain a spectral discontinuity with am-
plitude >6 in f ν between the J and H bands (rest frame 5250 and
4080 Å) and amplitude >10 between Y (rest frame 3310 Å) and H.
This could result from either heavy dust obscuration or a strong
4000-Å break – the former seems inconsistent with Hα/Hβ, while
the latter seems inconsistent with even the presence of strong emis-
sion lines.

3.3 (Re)modelling the stellar population

Before modelling, we take advantage of new Spitzer data reduc-
tion methods and re-perform the IRAC photometry using the lat-
est pipeline processed data. The high-level science data from the
GTO Lensing Cluster Survey (Programme 83, PI: Rieke) were re-
obtained, and photometry performed in 1-arcsec circular apertures
paying special attention to the sky properties (level, noise, skew-
ness) in nearby empty apertures. In Table 2 we present updated
stellar (i.e. line-subtracted) VLT photometry, updated IRAC pho-
tometry and the original HST photometry from L11. We note that in
the optical and NIR colours, A2667-J1 appears rather similar to the
unusual IR object HDFN-JD1 (Dickinson et al. 2000), although it
is 0.7 mag bluer in H − Ks – the nature of that source also remains
unclear.

With new stellar (i.e. line-corrected) photometry, we model the
stellar population with HYPER-Z (Bolzonella, Miralles & Pelló 2000),
using the CB2007 modification of the Bruzual & Charlot (2003)
population synthesis models to generate evolutionary templates.
We adopt a Salpeter initial mass function, lock the redshift z =
2.082 and fit dust attenuation, star formation history (SFH) and
time since the onset of star formation. The range of SFHs include
exponentially decaying SFRs with e-folding time-scales as listed
in the abscissa of Fig. 2(b). For comparative purposes we perform
fits at three different metallicities: Z = 0.0001, 0.004 and 0.02. We
show the results in Fig. 2(a), with histograms of 104 Monte Carlo
realizations in the right-hand panels.

First we note that for the three different metallicities, the values
of χ2 that describe the best fit are effectively consistent, and we
do not have the power to distinguish between them. Metallicity

Table 2. Updated stellar fluxes, corrected for emission lines.

Telescope Observed λc Rest λc Magnitude
and bandpass (µm) (µm) (AB)

VLT/FORS2/I 0.791 0.257 27.39 ± 0.49 a

HST/ACS/F850LP 0.911 0.296 27.39 ± 0.18
VLT/FORS2/z 0.914 0.297 >27.72a

VLT/HAWKI/Y 1.03 0.334 >28.1a

VLT/HAWKI/J 1.26 0.409 >27.5a

VLT/HAWKI/H 1.62 0.526 25.53 ± 0.11 b

VLT/HAWKI/Ks 2.15 0.698 25.02 ± 0.16b

Spitzer/IRAC/Ch1 3.58 1.16 24.48 ± 0.14 c

Spitzer/IRAC/Ch2 4.53 1.47 24.70 ± 0.24c

Spitzer/IRAC/Ch3 5.78 1.88 23.65 ± 0.41c

Spitzer/IRAC/Ch4 8.05 2.61 >24.62c

aAs reported in L11; bemission line subtracted; cphotometry modified
from L11.
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Figure 2. SED fitting results using HYPER-Z and the CB2007 synthesis models. Panel (a) shows the fits, with data points and limits as solid black boxes; error
bars are 1σ and horizontal bars represent the FWHM of the filters. Open boxes show the IRAC points when corrected for Paschen and Brackett line emission.
The solid coloured lines show different stellar metallicities; inferred quantities are displayed in the corresponding colour. The right-hand panels show the
distribution of the quantities recovered from fits to 104 Monte Carlo realization of the data: (b) SFH τ , (c) age, (d) E(B − V) and (e) stellar mass. The same
metallicity colour scheme applies.

does, however, modulate the frequency with which other results
are obtained, and there are two different and entirely degenerate
ways of reproducing the break: either with a large dust content or
an old population with a strong 4000-Å break. The latter scenario
would imply a dual stellar population: one evolved enough for a
strong break, the other young enough to produce the emission lines.
As usual a strong 4000-Å break is more frequently seen at higher
metallicities, where stellar evolution runs faster. Indeed models at
extremely low Z prefer the young dusty solution in >80 per cent of
cases, models at Z = 0.004 seem to be rather evenly split between
the young/dusty versus old solutions, and the Z = 0.02 models
almost exclusively prefer ages above 2 Gyr and little dust. The Z =
0.0001 models are rejected by three arguments: (i) the necessary
attenuation is higher than permitted from Hα/Hβ (Section 3.1),
while usually nebular E(B − V) exceeds that of the stars (Calzetti
et al. 2000); (ii) such metallicities should produce higher [O III]/Hβ;
and (iii) a dusty metal-poor galaxy seems an unlikely combination.
However, the Z = 0.004 models all seem permissible, and we do
not have the information to formally distinguish between the two
scenarios.

We note that in the case of the composite population, the re-
cent burst must also have a stellar population that has not been
subtracted from the photometry prior to fitting. Indeed, its contri-
bution to the J-band flux is not permitted to be large, otherwise
the J − H break would be diminished. To investigate this we take
the rest-frame Hα EW (280 Å) and compute the range of ages
at which this EW is exceeded: the star-forming population must
have an age below ≈5 Myr (STARBURST99; Leitherer et al. 1999).
Over this age range we then compute the range of permitted J
magnitudes and without reddening the population will remain com-
pletely undetected in J for ages below 2 Myr. However, the Hα EW
is independent of reddening while the J − Ks colour is not; the

1σ limit of E(B − V) allows up to a factor of 3 greater attenu-
ation at J than at K, and ages up to 4 Myr still predict a J-band
non-detection. On the other hand, a rather blue continuum may
explain the HST z850 detection. For this range in parameter space,
the burst contributes between 0.4 and 4 per cent of the total stellar
mass.

Although the IRAC channels show the largest errors, the
5.8-µm channel carries a residual of ≈1.2σ . We note that the higher
metallicity stars show the strongest 1.6-µm stellar feature, which
is probably the cause of the marginal preference for these models.
However, the IRAC points also contain the Paschen and Brackett
lines, for which we also make a first-order attempt to correct (assum-
ing 104 K gas). Since the nebular extinction is not well constrained,
we make two corrections, one derived for E(B − V) = 0 and the
other for E(B − V) = 0.5. These modified points are shown in Fig. 2
and the largest correction (where Paα falls in 5.8µm) amounts to
just 0.06 mag – consequently the corrections in channels 1 and 2 are
not visible. We do not re-perform the spectral energy distribution
(SED) fit, but note that this correction does just bring the channel 3
data point to about 1σ of the fit.

Finally we examine the phot-z solutions that are allowed by the
new line-free photometry, and we repeat the fits with the redshift
free. The peak at z = 10–12 is still recovered but now represents the
tertiary solution. The primary solution lies at z = 2.6–3.3 which is
actually in good agreement with the secondary peak from L11 (z =
2.8), and the secondary grouping prefers z < 1.5. However, more
interestingly, only 0.2 per cent of the realizations have phot-z within
1σ of the spectroscopically measured value, and it is not easy to
obtain a good SED fit at the measured redshift when the templates
comprise only single stellar populations. This lends support to the
scenario of multiple populations, and the hypothesis that the z850

and NIR detections do not see the same stars.
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4 IM P L I C AT I O N S FO R H I G H - z S U RV E Y S

A2667-J1 can be described in two ways, but regardless of the true
population, one salient fact remains: it was photometrically selected
as a z ∼ 11 candidate, but actually lies at z ≈ 2.

Because of our homogeneous coverage across the NIR, J1 was
selected in two colour space: (J − H) and (H − Ks). The se-
lection, therefore, is more similar to lower-z methods (e.g. z- and
Y-dropouts) and somewhat different from other J-dropout searches
(Henry et al. 2007; Bouwens et al. 2011a), which lack comparably
deep K-band data and therefore employ a one-colour selection. The
requirement of (H − Ks) < 0.5 (a blue UV slope) is specifically
intended to fortify the selection against the inclusion of mid-z galax-
ies with strong optical breaks, but a z ≈ 2 galaxy is precisely what
we have found. On the other hand, a non-detection in bandpasses
bluewards of the break is also required by typical surveys to reject
lower-z galaxies and, while J1 is undetected in ground-based z, Y ,
and J imaging, it is detected in HST z850 (albeit with a colour simi-
lar to the dropout criterion). For J1, imaging bluer than the z band
would be effectively useless in evaluating its status as an interloper:
from the best-fitting SEDs and Monte Carlo simulations described
in Section 3.3, we calculate that in the HST F435W and F606W
(B and V) we would need to reach depths of AB = 30.2 and 29.5 in
order to detect the continuum. In other words, this relatively bright
H-detected J-drop would need imaging with the depth of the Hubble
Ultra Deep Field (HUDF; Beckwith et al. 2006) to be rejected as
very high-z. A H = 28 mag galaxy of these colours in the HUDF or
CANDELS surveys would still remain undetected in the available
HST z-band imaging, and would require imaging reaching V = 32
in order to detect the bluer continuum. It currently remains unclear
how abundant galaxies of this type are, and thus systematic cam-
paigns of spectroscopic follow-up will remain a vital pursuit, even
at the faintest magnitudes.
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