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Introduction

Je relate dans ce document la mesure de I'accélérationxgatision de I'univers avec
le Supernova Legacy SurvégNLS), du moins jusqu’aux résultats de I'analyse des trois
premiéres années de données. L'analyse finale est en coess.e@ effet a cette activité
de recherche sur I'énergie noire que j'ai consacré les nenigres années, depuis mon re-
crutement au CNRS, et aprés une these en astronomie gammbes@érience HESS, ou
je cherchais, a ce moment-la, la matiére noire. Il s’agitlecimesure, ou I'on vise une pré-
cision inférieure au % dans I'analyse des données instrtai@sn pour finalement apporter
des contraintes d’environ 10% sur les paramétres déciiexpansion de l'univers.

L'ensemble de ce travail de recherche a été réalisé au segnodye cosmologie du
LPNHE, créé en 1997 pour participer a la collaboratupernova Cosmology Project
'une des deux équipes ayant mis en évidence l'accélératefiexpansion. Cela a été
un travail trés collaboratif, ou il m’est apparu évident deigroupe était bien supérieur a
la somme des individus, pour faire émerger ou affiner desidéavelles, mais aussi pour
partager un travail qui dépasse nettement les capacités gersonne. Cet effort de groupe,
sur le long terme, dénote du fonctionnement de la majorigédpiipes oeuvrant dans la
discipline, ou le travail est plus individuel et souventtggrar des post-doctorants, avec en
conséquence une nécessité d’aboutissement rapide dgsemndle pense que cela a été une
force, et a permis (et permet encore) au groupe du LPNHE d& jourdle important dans
cette thématique. Cependant, le domaine est en mutaties ptdjets qui comptent, LSST,
Euclid, font maintenant I'objet de grandes collaboratiomsrnationales, qui s’organisent
plus de dix ans en avance pour la construction, mais aussigppuvéparation des analyses.
C’est un changement important de méthode de travail.

Les capacités expérimentales sont aussi en pleine muiaien 'avénement de ces
trés grands relevés d'imagerie visible et infrarouge eptegets de grands relevés spectro-
scopiques pour caractériser le champ de densité dansdhgniisible. Il ne fait aucun doute
gue par une statistique centuplée, ces projets révolwioni la discipline, avec I'émer-
gence de nouvelles techniques de mesure (événements uaiganaux faibles), et un prob-
able changement de rapport de force entre les sondes cagquade d’'aujourd’hui. Cepen-
dant maintenant, et probablement pour plusieurs annéesegrie diagramme de Hubble
des supernovae la, et en particulier les résultats de Ifexquee SNLS, jouent un réle majeur
dans les contraintes que I'on peut apporter sur I'exparesicélérée de I'univers.

Aprés un premier chapitre décrivant rapidement le modeleodenologie de concor-
dance et les techniques expérimentales pour le testerégemie les supernovae la, leurs
propriétés observationnelles, l'interprétation physigle ces explosions, et la fagon dont
on peut les utiliser pour mesurer des distances. Suit unerigiggn de la mesure des
paramétres cosmologiques avec I'expérience SNLS, le adeumon travail. Au lieu de
me concentrer sur quelques points précis, j'ai pris le plarpprésenter un panorama de tous
les aspects de I'analyse, depuis les images en provenanélesitope jusqu’aux contraintes



cosmologiques, au risque de rester un peu superficiel gaitepoints (mais j'espére alors
avoir fourni les références nécessaires a un approfomi@#e En guise de perspective
scientifique, je compare cette sonde cosmologique auxsaotéthodes, avec en ligne de

mire les grands projets LSST et Euclid a I’horizon 2020. Jis fiar une présentation plus
personnelle de mes contributions et mon projet pour la.suite
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Chapitre 1

Cosmologie

J'aborde brievement dans ce chapitre les éléments de cogimdhdispensables pour
comprendre les enjeux de la mesure de I'accélération dediesion de l'univers. Dans
une premiére partie, je présente la notion de distance dansivers homogéne et isotrope
en expansion et les observables associées. Il s’agit ici elgposé minimaliste, car trés
bien traité dans de nombreux ouvrages et revues. Dans uoedsepartie sont décrits les
ingrédients du modéle standard de la cosmologie, et lesipales observations qui ont
conduit a ce modele de concordance. Enfin, je présente Istiangeassociées a la notion
d’énergie noire, et les sondes cosmologiques utiliséeslpaaractériser.

1.1 Mesures de distance dans un univers homogene et isotrope
en expansion

1.1.1 Meétrique de Robertson-Walker

Sous I'hypothése d’'un univers homogéne et isotrope, laiguétrdite de Robertson et
Walker peut étre présentée de la fagon suivante (aved).

dr?

2 2 p2
ds* = dt* — R*(t) | 1=

+ 72(dh* + sin® 0dp?) (1.1)

ol k& ne peut prendre que trois valewd, 0, 1, suivant que l'univers est ouvert, plat ou
fermé. R(t), communément appelé le facteur d’échelle, joue le réle thateur de dilata-
tion de toutes les distances. Il est fonction d’un temsiversel, de sorte que I'univers peut
subir a priori une expansion ou contraction d’ensemhlé, ¢ représentent un systéme de
coordonnées dit “co-mobile”.

Avec un changement de variable on obtient la présentativarge :
ds* = dt* — R*(t) [dx* + ri(x)(d6® + sin® 0 d¢?)] (1.2)
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CHAPITRE 1. COSMOLOGIE

ou
sin(xy) sik=1
re(xX) =14 x Sik=0
sinh(y) sik=-1

Comprendre les caractéristiques géométriques de I'mitemogene” revient donc a
i) déterminer si l'univers est plat, ouvert ou fermé, et &teminer I'évolution dek(¢), que
I'on dénomme souvent I'histoire du taux d’expansion deil/ers. On parle en fait ici de la
dérivée temporelle du facteur d’échelle, et dans ce cadeppalle paramétre de Hubble le
taux d’expansion, a savoir la dérivée logarithmique

_ dR/dt

(1.3)

1.1.2 Mesures de distance

La premiére propriété remarquable de l'univers en expaneii que, comme toute
distance, les longueurs d’onde se dilatent entre I'émisglQ) et la réception(),.). On
dénomme cette observable décalage vers le rouge, redsaiftgais,
z2=M/Xe —1=R(t,)/R(te) — 1.

La trajectoire d’'un photon suivant une géodésique nulleofgsau pointy = 0 (dans
le systéme de coordonnées 1.2) nous donne la reldtion dt/R(t). Ainsi la distance co-
mobile entre le lieu d’émission et de réception (a coordemaélialer = 0) du photon est

r(te) = re(x(te)) = 71 ( tt;te dt/R(t)). Cette distance n’est pas directement observable.
En revanche, nous pouvons définir plusieurs observabliéesal cette distance.

La distance de luminositd; est définie par analogie au décrément de flux avec la
distance dans I'univers euclidier; = L/(47d2 ), ou L représente la luminosité, a savoir
la puissance émise par la source gt est le flux d’énergie recu par I'observateur. On
montre (en tenant compte de la dilatation du temps et desiéamg d’onde), que

dr(te) = (1 4 2)R(t,)r(te)

La distance de diamétre angulaitg détermine I'angleAd sous lequel est vu un objet
de taille physique transverse(au moment de I'’émission des photon&f = S/d4. On a

da(te) = (14 2) 7 R(t,)r(t.)

Ceci s’obtient en considérant deux photons émis de partagitr@’ d'un objet étendu
transversalement. En notant que les angles sont conségégmiotons sont émis en méme
temps {.) de sources de méme coordonnée radigle) et séparées d'une distanSe=
R(te)r(te)AD.

Dans la direction longitudinale, deux sources séparéeredaille physiques < ¢/ H (t.)
(au moment de I'émission des photons) sont vues a des redsfififiérents deAz =
S(c/H(t.))"!. Ces deux distanced {(z) etcAz/H(z)) sont mesurées par exemple dans
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1.1. MESURES DE DISTANCE DANS UN UNIVERS HOMOGENE ET ISOTREEN
EXPANSION

les grands relevés spectroscopiques qui identifient llches oscillations acoustiques de
baryons dans la fonction de corrélation (ou le spectre despace) des catalogues de galax-
ies (voir par exemple Percival et al. 2010).

Enfin, pour étre complet, notons que des contraintes sémtéht de volume peuvent
étre apportées par des comptages d'objets (pourvu quedisagpar ailleurs prédire I'évo-
lution de la densité de ces objets avec le redshift).

1.1.3 Equation de Friedman

Pour un univers homogeéne et isotrope, les sources de diawismnt entierement décrites
par leur densité d’énergig et leur pression. L'équation d’Einstein nous donne alors les
équations de Friedman suivantes :

H(t)?* = @—k/}# (1.4)
2 2 _Ar
d j;g’f = T+ a) (15)

En notantH, = H(ty) (to = aujourd’hui), etp. = 3H2/(87G) la densité d'énergie
dite critique pour laquelle I'univers serait plat, on peéfidir un parametre de densité totale
Oy = p(to)/p. pour finalement obtenir une nouvelle version de I'équatigh: 1

avec, pouk2; = 1 (sinon I'échelle deR est arbitraire),

c N
R(ty) = Folﬂt — 172

On appelle dans la suitdt) = R(t)/R(ty) eta = da/dt (etd la dérivée seconde).

Pour un fluide de densijg¢et pressiom, la conservation de son tenseur énergie-impulsion
donne :

dp/dt = —3(p + p)a/a 1.7)
Pour un fluide de parameétre d’état= p/p constant, I'intégration de 1.7 donne

p = poa 2+ (1.8)

Pour de la matiére au repas = 0 etp o« a3, pour du rayonnement = 1/3 et
p o< a~* et pour de I'énergie du vide (que I'on peut caractériser aiyn tenseur énergie-
impulsion invariant de Lorentz)y = —1 etp = cst.

Ceci nous permet de proposer une derniére expression gouration de Friedman :

H()\?
(%) = Qa3+ Qa Q) — (% — 1Da™? (1.9)
0

3



CHAPITRE 1. COSMOLOGIE

ou ,,, 2, enQ, sont respectivement les densités d’énergie aujourd’hla deatiére
non-relativiste, de la radiation, et la contribution denBégie du vide (ou constante cos-
mologique) en unités de la densité critique

1.2 Le modéle cosmologique standard

1.2.1 Histoire de I'expansion

L'histoire de I'expansion, dans le modéle cosmologiqueadsad, peut étre résumée de
la fagon suivante :

i) Une période d'inflation : expansion exponentielle de fens pendant une période de
temps limitée (les modeles les plus simples faisant interwen champ scalaire au poten-
tiel ad-hoc dit “slow-roll” garantissant une énergie paiglfe non nulle pendant un temps
fini). Cette période est nécessaire pour expliquer pourdgmirégions du ciel distantes sont
visiblement causalement lié du fait de la remarquabledpitrde la température du CMB.
Les modeles d'inflation expliquent aussi le spectre prinabides fluctuations pratiguement
invariant d’échelle tel qu'observé par WMAP (ils prédisanssi une contribution de modes
de fluctuation tensoriels non détectés a ce jour, voir pampiela figure 20 de Komatsu
et al. 2011). lls prédisent un univers spatialement platceoral avec les observations.

i) Une expansion décélérée ou la densité d’énergie estutapsemier temps dominée
par la radiation puis par la matiére non relativiste. L'aliagon du fond diffus micro-
onde et le spectre de puissance des galaxies nous indigudajuéxister une composante
de matiére dite noire interagissant faiblement, et que agtinposante domine largement
la densité de matiére baryonique. La densité baryoniqueesfuaussi mesurée dans le
spectre de fluctuation de température du CMB est en remdegaabord avec les pré-
dictions d’abondances primordiales des éléments légefsacaées aux observations (pour
D,*He*He, mais pas Li, voir par exemple Steigman 2010).

iii) Une ré-accélération “récente” de I'expansion (a patéz ~ 0.7 pour une constante
cosmologique, voir par exemple la figure 3.12 plus loin dansl@cument), dont la cause
est inconnue. Cette accélération de I'expansion, déctareer 1998 par deux équipes in-
dépendantes Riess et al. (1998) et Perlmutter et al. (1808u{ a fait I'objet du prix Nobel
de physique 2011), est le sujet-méme de cette thése. Nousnyores dans la suite.

1.2.2 Modéle minimal

Le modéle cosmologique standard “minimal”, dénomk@DM, comporte uniguement
6 parametres.
— La densité de baryaof,,.
— La densité de matiére noire froide non-baryonidue de nature inconnue (dans
'équation 1.9 on d2,,, = Q + Q).

1. Pour I'analyse du CMB, I'épaisseur optique de diffusian{pton des photons sur les électrons libres du
milieu inter-galactique est un autre parametre a prendmepte.

4



1.2. LE MODELE COSMOLOGIQUE STANDARD

— La densité d'énergie du vide (ou densité représentantrieetale constante cos-
mologique)Q, n'est pas un paramétre libre dans le modele minimal ou l'én fa
I'hypothése d’'une courbure nulle.

— La densité de radiation (ou la température du CMB).

— Deux paramétres décrivant le spectre des fluctuationopdiaie (norme et indice de
loi de puissance).

— Le paramétre de Hubblg.

Ce modele, simple en terme du nombre de parametres, perroehgeendre la forme
complexe du spectre de puissance d’anisotropies de tetupedu CMB (et le spectre de
polarisation pour le mode E), sur une large gamme d'échglgju’a des multipoles de
I'ordre de2000 (le signal CMB est dominé par des avant-plans a plus ghgravec les ex-
périences SPT (Keisler et al. 2011) et ACT (Dunkley et al.130l permet aussi d’ajuster
le spectre de puissance des galaxies, ou a été identifiéiMd@@ert al. 2010; Blake et al.
2011b) I'échelle du pic acoustique vu dans le CMB (ici de reaux paramétres effectifs de
biais sont cependant introduits, ils traduisent la diffi€de prendre en compte la physique
complexe qui est en jeu a I'échelle des galaxies). De nonsbeeautres observations cos-
mologiques, qui sont citées dans ce qui suit, sont en ace®w @ modéle ce qui en fait
son succes.

1.2.3 Modéle de concordance

Intéressons-nous plus particulierement aux param@irest2, décrivant le contenu et
donc la dynamique de I'univers “homogéne” récent. La natleréa matiere noire étant in-
connue, et la constante cosmologique posant plusieurgpneb théoriques de taille (nous
y reviendrons), il n’est pas inutile de rappeler les priatés observations qui conduisent de
facon concordante au model&€ DM avec(?,, ~ 0.3 etQy ~ 0.7.

Le CMB : résultats de WMAP7

Les contraintes géométriques que I'on peut tirer de WMART slairement synthétisées

par Komatsu et al. (2011) sous la forme d’une matrice de @vee pour trois parametres :

— z*, le redshift du découplage matiére-rayonnement.

— lqg = mda(z")/rs(2*), 'échelle angulaire du pic acoustique, py(z*) est la taille
de I'horizon acoustique, soit la distance co-mobile pangeypar une onde de plasma
jusqu’au découplage.
rs(2*) = [ ¢s(z) dz/H(z) (ici pour un univers plat)
avec la vitesse du san = ¢/+/3(1 + (3,/4Q,) /(1 + z)).

— R = (Hy/c)vVQm(1+ 2*)da(2*) le “shift parameter”, a savoir la distance angulaire
en unité de distance pour un univers a¥ec = 0. Il encode en réalité les informa-
tions sur les paramétres que I'on peut tirer de la forme datepeu CMB.

J'utilise dans la suite les valeurs centrales de la tablek®deatsu et al. (2011) (colonne
Seven-year M), et la matrice de covariance de la table 10.

5



CHAPITRE 1. COSMOLOGIE

Oscillations de baryons : résultats combinés de SDSS, 6dFG& WiggleZ

La fonction de corrélation (ou spectre de puissance) desdgraatalogues spectro-
scopiques de galaxies permet de mesurer I'échelle du picstigoe de la méme facon que
pour le CMB. Ce pic acoustique des baryons correspond aizdwrdu son calculé a un
redshiftz,; légerement différent de celui des photons du CMB.

Il est observé dans des catalogues 3D (2 angles et un rédstuéirmet donc de mesurer
a la fois la distance angulaire et I'échelle de distanceitadmale. Les résultats sont sou-
vent rapportés en terme d’'une distamgequi correspond a la moyenne géométrique de ces
deux observable:
1/3
9 CZ

dy(z) = |(1+2)*da(2) H0)

(1.10)

La quantité mesurée est donc un rapport de distafice, 75(z4) /dv (2).

Une autre échelle angulaire peut étre extraite de la fomat@corrélation. Il s’agit de
I'échelle deturnover, correspondant a la taille de I'horizon a I'époque de I'é§ahatiére-
rayonnement. Cette échelle est indexée par la densitéquieysie matiére),,h% (ol h =
H /(100 km/s/Mpc)).

Ainsi I'ajustement de la fonction de corrélation contrginhcipalement ces deux échelles,
qui peuvent étre combinées de fagcon a obtenir une expressiépendante de la valeur de
h (Eisenstein et al. 2005) :

A(z) = (100km/s/Mpc)dy (2)V/Qmh?/(cz)
_ W) o, (1.11)
C/HO

Cette expression est indépendante des contraintes tuéese.

Je me base pour la figure 1.1 sur les résultats les plus réhestgvey WiggleZ (Blake
et al. 2011b), combinés avec ceux du 6dFGS (Beutler et all)28tldu SDSS (Eisenstein
et al. 2005 a basz, et les résultats de BOSS a plus ha@échantillon CMASS & ~ 0.57,
valeur deA(z) tirée de Sanchez et al. 2012), en tenant compte des cavr&atntre bins
de redshift.

Fraction de baryons dans les amas de galaxies les plus massif

La luminosité X des amas permet d’estimer la quantité de gégept dans le milieu
intra-amas. Comme ce gaz représente la majeure partie datierenbaryonique, cela per-
met d’évaluer la quantité totale de matiere baryonique daramas. Par ailleurs, pour les

2. Le facteur(1 + z)* dans I'expression déy vient du fait qu'il 'agit ici d’'une distance co-mobile.

3. Les résultats plus récents du SDSS de Percival et al. Y284 8ont pas présentés sous la forme du
parameétred(z) et nécessitent d’étre préalablement combinés avec le CNMiBagaporter des contraintes dans
le plan2,,, Qa.



1.2. LE MODELE COSMOLOGIQUE STANDARD

amas massifs relaxés, la mesure du profil de températurerXepet'estimer la masse to-
tale sous I'hypothése d'un équilibre hydrostatique. Oresibtainsi la fraction de masse
baryonique par rapport a la masse totglg.(Dans I'hypothése que ceci est représentatif
de la fraction de baryon dans I'univers, on obtient ainsi stmeateur de;,/<,,,. Combiné
avec des contraintes s, provenant du CMB ou de la nucléosynthése primordiale, on
obtient un estimateur d®,,,. En pratique, cette estimation de la fraction de baryfnsst
proportionnelle a4 (z)*/2, de sorte qu’en imposant qufg ne varie pas aveg, on obtient
aussi une contrainte modeste §ly. Allen et al. (2008) obtient ain$®,,, = 0.27 4 0.06 et

Qa = 0.86 + 0.19. Ces contraintes sont représentés figure 1.1 (dans I'ajppatien d’'une
vraisemblance gaussienne, les contours plus précis sorisentés Figure 6 dans Allen
et al. 2008).

Fonction de masse des amas en X

La fonction de masse des amas a différents redshifts pemmsst de contraindre les
parametres cosmologiques principalement en mesurantitede croissance linéaire des
structures. Ces analyses sont cependant rendues diffieilé@talonnage de la relation en-
tre masses des amas telles que définies dans les simulatiit®@ps (qui calibrent des
fonctions de masse théoriques) et observables (prinaifgaietempératur&” a grandz, ou
combinaison de température et luminosité). Une autre difamportante est la caractéri-
sation de I'efficacité de détection qui nécessite de calilareclation entre luminosit& et
masse (en tenant compte de la dispersion). A titre d’exeMifldinin et al. (2009) obtient
par cette méthod®,,, = 0.28 +0.04 etQ2, = 0.78 +0.25 (voir aussi Mantz et al. 2010 qui
obtiennent un résultat compatible mais avec un jeu de parasnéosmologiques différent).

Mesure de H

La mesure extrémement précise Hg = 73.8 + 2.4 kms ! Mpc~! par Riess et al.
(2011) leve la dégénérescence des contraintes du CMB etpdiabtenir une prédiction
imbattable sur la densité associée a la constante cosmo®die2, = 0.746 + 0.019.

Lensing du CMB

Récemment, la mesure du lensing du CMB (a grand multipold)ex@érience ACT (Sher-
win et al. 2011) (voir aussi le résultat du SPT : van Engeleal.e2012) permet de met-
tre en évidence une constante cosmologique non nule a2, = 0.617) 5 (erreurs a
1o, la vraisemblance n’est pas du tout gaussienne) en acceodles autres sondes citées

précédemment.

Les supernovae de type la

Le diagramme de Hubble des supernovae de type la permet ttaindre le rapport de
distances de luminosité entre supernovae proehes0.01 et distantes. Dans le cadre du
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CHAPITRE 1. COSMOLOGIE

modéleAC DM, cette distance de luminosité s'écrit, pour un univers fanh p
¢ —-1/2 1/2 : n3 -1/2 .,
dr(z) = (1+Z)F|1_Qm—QA| T (|1 — Qp — Q4 [ (14 2")° + Q4] dz
0 0
et plus simplement pour un univers plat

dL(z):(Hz)Hio/o (1 + ) + Qa] Y2 a

Les contraintes dans le pl&r),, 2, tirés de I'ajustement du diagramme de Hubble des
trois premieres années de données de SNLS (combiné avet dm dopernovae proches,
voir Conley et al. 2011) sont représentées figure 1.1 avasdimble des autres contraintes
préalablement citées, mettant en évidence visuellemaetdrd des différentes sondes.

1.3 Interprétations possibles d’une expansion accéléréd&nergie
noire

1.3.1 La constante cosmologique

Le modéle de concordandeC DM peut étre vu en premier abord comme le modéle
minimal effectif décrivant les observations, a savoir li¢ dae les distances adonné ap-
paraissent plus grandes que celles attendues dans unsutiivemé par de la matiere.

Cependant dans I'hypothése ou il décrit effectivementgit@rhent I'expansion, il peut
étre interprété de deux facons. i) il existe bien une comstansmologique dans les équa-
tions d’Einstein, ou ii) le term&, correspond a la densité d'énergie du vide quantique. La
premiére hypothése pose un probléme de coincidence : pmurquve-t-onS2,, etQ, du
méme ordre de grandeur aujourd’hui alors que le modeéle tpyédhn les aurait trouvés a
des valeurs trés différentes dans le passé ou le futur ?

La seconde hypothése, densité d’énergie du vide quanfigit@tervenir des échelles
d’énergie sans commune mesure avec la valeur deui correspond a une échelle d’én-
ergie de(102eV)™. Il est en effet difficile d’invoquer un scénario faisantantenir une
symétrie comme la supersymeétrie protégeant la divergeada densité d’énergie du vide,
et qui serait brisée (parce que non observée) a une échélierdie supérieure a 100 GeV,
tout en conduisant a une densité d’énergie résiduelle faibk.

L'alternative radicale consiste a dire qu’il n'y a pas de stante cosmologique, que
le vide quantique a une densité d’énergie exactement nalieip mécanisme encore in-
connu, et que I'expansion accélérée est due a un autre péé@eorhes possibilités sont
alors trés nombreuses. |l peut s’agir schématiquemenirdi€nce d’une nouvelle source
d’énergie comme I'énergie potentielle d'un champ de guiseace (I'équivalent du champ
d’inflation), ou bien la manifestation de modifications degfavité aux grandes échelles.
De nombreuses possibilités de ce type sont exposées paplexdams la revue Copeland
et al. (2006).
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L'ENERGIE NOIRE
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FIGURE 1.1 — Contours de confiance a 68% dans le ghan 24 pour les supernovae
la (Conley et al. 2011) (contours tiretés : sans les inceltis systématiques), les oscil-
lations de baryon (Eisenstein et al. 2005; Beutler et al12&lake et al. 2011b; Sanchez
et al. 2012), le CMB (Komatsu et al. 2011), et contours appnatfs pour la fraction de
baryon (Allen et al. 2008) et la fonction de masse des amasrads en X (Vikhlinin et al.
2009). Sont aussi représentées les combinaisons de WMAse Taamesure dél par Riess
et al. (2011) et les contraintes qu'apportent la détectintedsing du CMB (Sherwin et al.
2011).



CHAPITRE 1. COSMOLOGIE

1.3.2 Les sondes de I'énergie noire

Du point de vue expérimental, la seule possibilité est detgdus avant le modéle
ACDM. Pour cela, il s’agit de mesurer le plus précisément pas$isl distances en fonc-
tion du redshift, en espérant trouver un écart a la loi d'esjmmn prédite par le modéle. Une
paramétrisation usuelle de cet écart potentiel au modeélgiste a introduire, en remplace-
ment du terme de constante cosmologique, une “énergi€’ m@ingarametre de densitéy
et d’équation d'étatv = p/p de sorte que, pour < 1000,

(H/Hp)? = Q1+ 2)° + Qx (1 + 230+ 4 (1 - Q,,, — Qx)(1 + 2)?

(siw = —1, on retrouve le modéladC D M et I'équation 1.9). Un autre type d'observations,
la mesure du taux de croissance linéaire des structuresaficaussi s'avérer crucial pour

comprendre la nature de I'énergie noire. Je me limiteraendpnt dans ce qui suit a la
mesure des distances.

La mesure dev impose de combiner plusieurs sondes cosmologiques. Darzlte
de 'hypothése d’un univers plat, que nous considéronsdimix sondes suffisent. Sur la
figure 1.2 sont représentées les contours de confiance daf@l@,, w tirés des super-
novae de type la, des BAO, et de la mesurgfgecroisés avec les contraintes de WMAP7
(voir les références dans la Iégende de la figure). Aujouidde sont les supernovae qui
apportent les contraintes les plus importantes. En combifensemble de ces observa-
tions, on obtientv = —1.13 £ 0.07. On inclut ici les derniers résultats de BOSS, Ander-
son et al. (2012), sur la mesure de I'échelle du pic acoustau ~ 0.57. La mesure de
Hy = T73.8+2.4 km.s".Mpc~! par Riess et al. (2011) tire le résultat vers une valeurdaibl
dew. Cette mesure est marginalement compatible avec la messBAD (dans la combi-
naison avec les résultats WMAP). Ceci est visible sur la édu2. Cette tension est aussi
explicitement mise en évidence sur la figure 30 de Andersah €2012). En enlevant la
contrainte suH{, de Riess et al. (2011) de I'ajustement, on obtient —1.09 + 0.08.

La suite de ce manuscrit relate la mesurewdavec les supernovae de type la obtenue
dans le cadre de I'expérience SNLS.
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FIGURE 1.2 — Contours de confiance a 68% dans le planw pour les supernovae la (Con-
ley et al. 2011), les oscillations de baryon (Percival eR@lLO; Beutler et al. 2011; Blake
et al. 2011b; Anderson et al. 2012), le CMB (Komatsu et al.120&t la combinaison de
WMAP7 avec la mesure dB, par Riess et al. (2011). Pour le contour BAO bleu en trait
fin (sans combinaison avec le CMB), les contraintes sur larpatreA(z) (voir Eq. 1.11)

de Eisenstein et al. (2005) et Sanchez et al. (2012) soitéad a la place de la contrainte
surd, = rs/Dy (voir Eg. 1.10) de Percival et al. (2010) et Anderson et &18).
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Chapitre 2

Supernovae la

Je décris dans cette section comment sont utilisées lesnewpe de type la pour
mesurer des distances.

2.1 Propriétés observationnelles

2.1.1 Courbes de lumiére

Une supernova de type la (SN la) est I'explosion d’'une étpileconduit a une émission
lumineuse atteignant en moyentex 10° luminosités solaire (en bandg, pourh = 0.7)
au pic d’émission. Le temps de montée moyen (entre I'ingdenfexplosion et le maxi-
mum de luminosité) est de I'ordre de 17 jotirda courbe de lumiére décroit ensuite, avec
typiqguement une diminution du flux lumineux d’'un facteur xlem 12 jours (toujours en
bandeB) ; la décroissance devient essentiellement exponendellout d’'un mois environ.
Une deuxieme bosse dans la courbe de lumiére est visiblerete Baet I de fagon plus
ou moins prononcée selon les SNe. Un exemple de courbes dkrdusont représentées
figure 2.1.

Les SNe la présentent une variabilité de la forme de leutbesude lumiére qui peut étre
décrite comme un étirement temporel de la courbe de lummeuantifie cette variabilité
par un facteur de dilatation temporelle que I'on appsttetch Ce stretch est corrélé a la
brillance de la supernova.

La couleur des SNe la, qui s’exprime comme une différence dgnitude (le loga-
rithme d’un rapport de flux), évolue en fonction du temps dmffaparticuliere (voir fig-
ure 2.2). Au maximum de luminosité, les SNe la présententdiversité de couleur. Le
coeur de la distribution a une dispersion de I'ordre de 0.gnitade. Cette dispersion est
probablement due a une variabilité intrinseque aux SNeidte par ailleurs une queue de
distribution étalée vers le rouge qui, elle, est trés prtdyabnt due a de I'extinction par

1. les valeurs dépendent d'une publication a I'autre dudiaidlifférences de définition de ce qu’est une SN
moyenne, voir Gonzalez-Gaitan et al. 2012
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FIGURE 2.1 — Courbes de lumiéere dans les bandgsB, V, r et i de la supernova
SN2006X (symboles vides : Hicken et al. 2009a, symbolesipleContreras et al. 2010).
C’est I'opposé de la magnitude qui est représenté en orégranét a une constante pres
2.5 x log;, (flux). La phase, écart de temps au maximum de luminosité dans ¢k Ban
est notée en jours en abscisse.

des poussiéres le long de la ligne de visée (voir la discussiola variation de couleur au
paragraphe 2.3.2).

Les corrélations entre la luminosité de la SN et sa duréd gims sa couleur sont
représentées figure 2.3. La dispersion des magnitudesuabsehut 0.3. En utilisant les
corrélations avec le stretch et la couleur, cette disperssd réduite a 0.14. Cette dispersion
de 0.14 en magnitude équivaut a une dispersion de 13% en ftlonet6.5% en distance.
Chaque supernova de type la pour laquelle on a pu mesurexladlmaximum de lumi-
nosité, la couleur et la durée (dans des bandes spectralegdfinies, nous y reviendrons)
fournit donc une mesure étonnamment précise de distance, sitI'appareil de détection
le permet, jusqu’a des distances de plusieurs milliardsraias lumiére.

2.1.2 Propriétés spectrales

Le spectre d’'une SN la au maximum de luminosité présentergedaaies d’absorption
qui signent une dispersion de vitesse importante du mat&rbant, avec des vitesses
typiques de 10000 km/s. Ces raies ont un profil de type P-Caggt une large bosse en
émission provenant d’'une photosphére en expansion érmdédacon isotrope et une raie
large d’absorption décalée vers le bleu due a I'absorpgdorig de la ligne de visée dans
les couches externes (elles aussi en expansion). Il n'estopgours possible de séparer
ces profils P-Cygni ni d’identifier un continuum car de nomlxréléments interviennent
dans la forme du spectre. Néanmoins, plusieurs élémentsistiament identifiables dans
le spectre d’'une supernova la et permettent d’ailleurs sldiféérencier des autres types de

14
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FIGURE 2.2 — CouleurB — V' en fonction du temps de la supernova SN2006X (Contreras
et al. 2010). Il s’agit d’'une supernova particulierementg®, mais I'évolution temporelle
est typique.
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FIGURE 2.3 — Corrélations entre brillance, stretch et couleur de 8Nirées de I'analyse
des trois premiéres années du SNLS (comprenant des SNeepretldistantes) est le
parametre “stretch” d’étirement (= 1.1 signifie une courbe de lumiere 10% plus étirée
gue la moyenne); est un paramétre de couleur, correspondant (en moyennejoalkur

B — V au maximum de luminosité a une constante piést la magnitude absolue d’une
SN moyenne (aveg = 1 etc = 0) en bandeB pourh = 0.7. Ces magnitudes absolues
sont tirées des résidus a I'ajustement du diagramme de Elubbl
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FIGURE 2.4 — Spectre au maximum de luminosité de SN 1994D comparé apetres
synthétiques (figure tirée de Branch et al. 2006).

SNe. Ces éléments sont indiqués sur la figure 2.4. Les SNatademtifiées par 'absence
de raies d’hydrogéne ou d’hélium, et la présence de siliGuih(ionisé une fois, la raie la
plus caractéristique est & 6355 A, mais d’autres raies 2bplsses longueur d’onde permet-
tent aussi d'identifier une SN |a) et d’autres éléments deseiasermédiaire comme le S I,
Calll, Mg Il, et des raies du Fer. Filippenko (1997) fournieurevue compléete sur la clas-
sification des SNe. L'identification spectroscopique deg &Ndu SNLS a grand redshift
est décrite dans les papiers Howell et al. (2005); Brondat. €2008a); Ellis et al. (2008);
Balland et al. (2009); Walker et al. (2011).

2.1.3 Raffinement de la classification

La richesse des informations spectroscopiques a ameniéykisuteurs a définir des
sous-classes de SNe la, et a chercher des corrélationdeninesité et observables spec-
troscopiques qui pourraient améliorer les estimateurssiargte (voir section 2.3). Branch
et al. (1993) définit des SNe la “normal” et “particulieresdnd les archétypes sont les
SNe 1991T (sur-lumineuse), 1991bg (sous-lumineuses)3&@ 9Benetti et al. (2005) pro-
pose trois sous-classes de SNe suivant leur brillancetdasa d’expansion de leur ejecta,
et I'évolution temporelle de cette vitesse. Plus récemmfaing et al. (2009) note une
corrélation entre vitesses d'ejecta et relation entre hasité et couleur. Foley (2012) réin-
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terpréte ces résultats en trouvant des différences dewdntenséque des SNe en fonction
des sous-classes spectrales. Finalement, ces dernigitateésont mis en doute par la pub-
lication et I'analyse de deux grands échantillons de spedte SNe la, Blondin et al. (2012)
(2603 spectres de 462 SNe @enter for Astrophysics Supernova Proglaet Silverman

et al. (2012a,b) (1298 spectres de 582 SNe tiréBeltkeley Supernova la Programie
débat reste donc ouvert. Les derniéres publications digdetent cependant & montrer qu'il
est difficile d’améliorer significativement les indicatsute distance avec des données spec-
troscopiques, au-dela des corrélations observées avaradameétres tirés des courbes de
lumiere (stretch et couleur, voir §2.3).

Ces études spectrales sont essentielles pour comprenurgsigue de I'explosion des
supernovae de type la. Cependant, les sous-classificagiopssées dans la littérature ne
sont pas prises en compte pour une utilisation cosmolog&jmgplement parce qu’elles ne
permettent pas d’améliorer significativement la mesureistante, et qu’elles nécessitent
des observations spectroscopiques a haut signal surdtrditnc colteuses en temps d’ob-
servation. Les supernovae la sont donc traitées comme assecti’objets majoritairement
homogéne (avec une diversité de forme de courbe de lumiéieeaiuleur), avec quelques
objets particuliers rares. Ces objets ont généralementalebes de lumiére atypiques et
peuvent donc étre identifiés et exclus des analyses de cogimal partir de ces seules
courbes de lumiére, comme le sont les SNe faiblement lursggede type SN-1991bg. En
dernier ressort, les objets visiblement sur- ou sous-lemirpar rapport au reste de la distri-
bution des SNe la sont écartés du diagramme de Hubble powdarsnde cosmologie. La
variabilité résiduelle d’objet a objet est prise en compts tle I'estimation de leur distance,
comme nous le verrons §2.3.

2.2 Interprétation physique

Le scénario le plus plausible pour les SNe la est I'explosf@rmonucléaire d'une
naine blanche composées de carbone et d’oxygéne. Nomato E9@4) établit a ce sujet
un modele de référence. Une naine blanche isolée est uhesitile, ou I'attraction grav-
itationnelle est compensée par la pression de Fermi desaflecCet équilibre est rompu a
I'approche d’une masse critique, la masse de Chandrasekbaviron 1.4M, ou la tem-
pérature des électrons qui sont alors relativistes se meeeggdr avec I'apport de masse
supplémentaire. C’est selon toute vraisemblance ce aufiesse pour une SN la. Schéma-
tiguement la naine blanche, alimentée par une étoile congpagans un systéme binaire
serré, s'approche de la masse de Chandrasekhar et atteinmparature de fusion du Car-
bone, déclenchant ainsi la combustion de 'ensemble dailééen quelques secondes. Les
abondances des noyaux formés dépendent de I'état de dehwté@pérature de la matiere
nucléaire, et donc du temps de propagation de la flamme deustiom au regard de la di-
latation de I'étoile en train d’exploser. Le modéle proppaéNomoto et al. (1984) consiste
en une combustion depuis le coeur de I'étoile vers I'extiriea propagation de la flamme
est subsonique (il s’agit d’une déflagration), de sorte gialnoc précurseur” se développe
en avant repoussant les couches externes de I'étoile quemieen densité. Alors que des
noyaux autour du Fer (principalement ¢uVi) sont produits au coeur, la combustion nu-
cléaire incompléte des couches externes produit des élérdemmasse intermédiairé’y
S, Ca, Mg, Ne). Ceci est qualitativement en accord avec les observatitmsron 0.6M,
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de® Ni est formé (pour le modéle W7). C’est ensuite les temps deéence radioactive
du %N vers 1eCo (demi-vie de 6 jours) puis dtf Co en®® Fe (77 jours) qui gouverne
la durée caractéristique d’une courbe de lumiére de SN lgubatité d€% Ni produite est

en accord qualitatif avec I'énergie lumineuse émise parShéa.

Le modele de Nomoto et al. (1984) n’est cependant qu’un neodgidimensionnel.
Les effets tridimensionnels de turbulence sont pris en ¢terapiquement par une vitesse
effective de propagation de la flamme, environ 30% de la sétedl son ; le modéle ne
dit évidemment rien sur 'asymétrie de I'ejecta. Depuis sienulations tridimensionnelles
beaucoup plus complexes ont été mises en place. Une revudlelerahdt & Niemeyer
(2000) expose a ce titre les difficultés a modéliser la prapag de la flamme, et Ropke
et al. (2007) présente une des simulations les plus abalgies scénario. Il résulte de ces
travaux qu'il semble difficile d’expliquer la gamme de viesd’expansion observée pour
les éléments de masse intermédiaire avec une déflagratiomemnte. Pour cette raison,
Khokhlov (1991) suggére une transition du mode de propagale la flamme, d’'un mode
subsonique porté par la conductivité thermique et la terne vers une détonation super-
sonique portée par une onde de pression (ou onde de chot® .t@esition aurait lieu vers
une densité de I'ordre de)” g.cnm? (quand la densité centrale initiale de la naine blanche
C + O est d’environ3 10° g.cnt3). Elle est aujourd’hui introduite de fagon ad-hoc dans
les simulations d’explosion (voir par exemple Répke & Nigare2007, qui se base sur une
comparaison entre I'épaisseur de la flamme de déflagratit¢chelle caractéristique de la
turbulence).

Dans ce scénario d’explosion d’'une naine blanche a la massghdndrasekhar, I'é-
toile compagnon est non-dégénérée, elle n’intervient lamodéle qu’a travers un apport
continu de masse. |l existe cependant un scénario altertatoalescence de deux naines
blanches (voir Pakmor et al. 2012 pour une simulation ré&eAiors que ces deux mécan-
ismes d’explosion sont fondamentalement différents, bs®ovations et le degré de préci-
sion des simulations actuelles ne permettent pas de |&satiffier de facon ferme. Ropke
et al. (2012) compare par exemple des simulations basééssgigux scénarios aux obser-
vations par SNFactory (Aldering et al. 2002) de SN 2011fe. deux modéles reproduisent
a peu prés la forme des spectres, mais des désaccordsenttsisc les observations pour
les deux modéles, de sorte que I'on ne peut favoriser I'uriautre des mécanismes.

Aucun progéniteur (naine blanche dans un systéme bindmedté observé de fagon
inambiglie dans des images d’archive antérieures a I'explalune SN la. Ce scénario
demeure donc une hypothése, mais il est cependant étaygspdodervations récentes de la
supernova la SN 2011fe, ayant explosé dans la galaxie MitOéesa 6.4 Mpc de la Terre.
Nugent et al. (2011) établit une limite supérieure de 0.1aR rayon de I'étoile progénitrice
a partir des premiéres observations, en se basant sur uiensiale d’'une boule de feu
en expansion. D’autre part, des raies d’absorption asseaé_' et O sont visibles dans les
premiers spectres, avec une vitesse supérieure a 20000 'kpasr I'oxygéne, quand les
éléments de masse intermédiaires sont plutét & 16000 krtes donc plus centraux). Ces
observations sont cohérentes avec une hypothése de mat#ribrdlé dans les couches
externes d’'une naine blanclie + O en explosion. La courbe de lumiere des premieres
heures de la SN permet en outre d’exclure une étoile compadaaype géante rouge
(dont la présence se traduirait par un flash lumineux di a deat&re choquée). Bloom
et al. (2012) va plus loin en utilisant des images de M10lepri{®our d’'autres raisons 4
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heures aprés I'explosion (avant que la SN soit découvettalette donnée). Ces données
lui permettent d’établir une limite supérieure sur le fluker utilisant plusieurs modéles,
une limite supérieure sur la taille du progéniteur de 0.02(8bus I'hypothése que la date
d’explosion est bien déterminée par I'ajustement parghelix ¢> des premiers jours de la
courbe de lumiere, et qu'il y a bien un choc tel que prédit parrhodeles de détonation
retardée), ce qui indique un progéniteur compact de typeertaanche ou étoile a neutron.

2.3 Utilisation des Supernovae la comme chandelle standard

Nous avons vu dans la section 2.1 que la luminosité des SN taeélée a la forme
de leur courbe de lumiére et leur couleur. En tenant compteededeux corrélations, la
dispersion des luminosités corrigées atteint 13% (0.14nmade).

2.3.1 Module de distance

Avant de poursuive la discussion, il est utile de définir grecisément I'estimation de
distance. On appelle module de distance la quantité

1(z,¢) = 5logyo(Dr(2,¢)/(10 pc)) (2.1)

ou¢ symbolise I'ensemble des paramétres d’'un modéle cosnpleghomogéne etisotrope).
La référence de distance a 10 pc est liée a la définition desitndgs absolues en as-
tronomie. En effet un estimategrde ce module de distance, basé sur les observation d’'une
supernova, est la magnitude de la SN observée dans un fitsawgt “redshifté” (afin d'inté-
grer laméme gamme spectrale dans le référentiel de la Si)ebon soustrait la magnitude
absolue moyenne des SNe, avec des corrections éventuelles :

w=mp— Mp+om(X) (2.2)

X étant un jeu de paramétre tirés de la SN (forme, couleur)oica spécifié la bande
spectrale d’intégration des flux : la bande standaydentrée autour d’une longueur d’onde
Ap =~ 430 nm (voir 82.3.3);

Pour étre completp; est défini ainsi :

f ¢SN(A7tmax)T§()‘))‘d)‘ > mref (2.3)
(1 + Z) fﬁbref()‘)TB()‘))‘d)‘ o .

ouTj(N) = Tr(A/(1 + 2)) est la bande glissantegy le spectre de la SN (flux d’én-
ergie par unité de longueur d’onde, i.e. en er§.sm2.A1), ete,.; celui d'une étoile de

référence dans les mémes unités, étoile de référence aymalgnituden;ff.

Le pouvoir statistique d'un estimateprest caractérisé par la dispersion des résidus
au diagramme de Hubble, & savoir la dispersiond&N) — u(zsn, ¢)] établi a partir
d’'un échantillon de SNe. Cette dispersion peut étre étaldies des bins en redshift, en
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remplacaniu(zsy, ¢) par la moyenne des observations dans le bin pour s’affradehia
dépendance apparente &n

2.3.2 Estimateurs de distance

L'estimateur le plus simple de qui tire partie des corrélations observées, consiste a
appliquer des corrections linéaires dépendant du parardéetforme que I'on appellera
(c'est le stretch) et de couleur

p=mp—Mp+axzx—[xc (2.4)

Les paramétred/, o, 5 peuvent étre ajustés pour minimiser les résidus au diageamm
de Hubble. Les données acquises jusqu’a aujourd’hui iriggue des corrections d'ordre
supérieur €2, ¢2, z.c, ...) maméliorent pas significativement la dispersion desidus au
diagramme de Hubble.

Parameétre de forme

Le paramétre de forme de courbe de lumierest présenté de fagcon variée dans la lit-
térature. Pour Phillips (1993) (Pskovskii 1977 présentdr e premiére fois cette corréla-
tion), x = Amy5(B), le décrément de flux 15 jours aprés le maximum de luminosits d
la courbe de lumiére en band® Pour Riess et al. (1996}, = A (le paramétre d’écart a la
luminosité moyenne en bandéde la méthode MLCS), pour Perlmutter et al. (1999); Guy
et al. (2005); Conley et al. (2007, = stretch — 1, un facteur de dilatation temporelle des
courbes de lumiere (facteur qui varie en fonction de la leogu’onde). Enfin dans Guy
et al. (2007) (ci-dessous GQ7), pour le modele SALT2 qui déait en détail plus loin,

x = 71, la coordonnée associée a la principale composante déilisgigapres la couleur).
Ces variations dans la définition du paramétm@ont que peu d'influence sur L'estimateur
de distance, d’'une part parce que ces diverses paramétisabnduisent a des valeurs qui
sont treés corrélées d’'une SN a l'autre ce qui signifient guritlexent la méme propriété des
SNe, et d'autre part parce qu’au premier ordre, cela ne eéhaneg la définition du paramétre
« et pas I'estimateur de distange (z, «) — (2/, /) aveca’ = a x dz/0x’.

Variation de couleur

De la méme fagon la paramétrisation de la variation de co(t¢est abordée de fagcon
différente selon les auteurs, mais Ia, la situation est unghes confuse. La variation de
couleur des SNe la peut en effet avoir plusieurs causesn&tiytiement, un rougissement
des SNe la di a de I'absorption par des poussiéres en avaneplame variation de couleur
intrinséque due aux conditions physique de I'explosionad8N ¢;,,;). C’est une vision
schématique car il existe aussi une extinction par le mdiezumstellaire de la SN, milieu
qui est modifié suite & I'explosion de la SN.
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Pour I'estimation de distance avec la méthode nommée MLG&gRet al. 1996; Jha
et al. 2007), utilisée dans de nombreuses analyses de ammalec les SNe la (une liste
incompléte : Riess et al. 1998; Wood-Vasey et al. 2007; kesgtlal. 2009; Hicken et al.
2009b), le variabilité de couleur, une fois corrigée de saétation avec le paramétre de
forme A, est interprétée comme étant entierement le fait d’'unerptisn par des pous-
siéres, et est en conséquence indexée par le paramgtréextinction en bandé/ ex-
primée en magnitude. L'extinction ne pouvant que diminedtux, une valeurdy, > 0 est
imposée dans les analyses. D’autre part, la dépendanceguelar d'onde de ce change-
ment de couleur suit une loi d’extinction décrite par Cdrétlal. (1989), puis modifiée par
O’Donnell (1994) (ci-apres CCM).

Cette loi empirique CCM a été ajustée sur des observatiefiaists dans la Voie Lac-
tée, elle a un seul parametre pour décrire la variation dépamtdence en longueur d’onde
d’'une ligne de visée a l'autre, le paraméfte, rapport entre I'extinction en bandéet le
rougissementdy = Ry x E(B - V).

Dans ce scénaria; = E(B — V), et = Ry + 1. La valeur deRy choisie varie
selon les analyses. Les travaux initiaux adoptent une valel?;,, = 3.1 correspondant
a la loi d’extinction moyenne pour la Voie Lactée (voir paesmple Fitzpatrick & Massa
2007). Des travaux plus récents redéterminent cette valea des méthodes variées, sans
chercher a minimiser les résidus au diagramme de HubblereAdtiexemple, Kessler et al.
(2009) compare la variation temporelle de couleur des SNeeasimulation ou I'on fait
varier Ry . Folatelli et al. (2010) utilise les relations entre “exdéscouleur” des SNe dans
différentes bandes spectrales visibles et infra-rouge pantraindre la loi CCM.

L'approche alternative consiste a ne pas préjuger de laadeifa variation de couleur
observée, mais de simplement mesurer cette derniéere, jastdiale coefficients dans
'équation 2.4 en minimisant les résidus au diagramme debldutCette approche a été
proposée pour la premiére fois par Tripp (1998). On peut né&f@tte couleur de plusieurs
facon. Dans le cadre de la méthode SALT2 décrite ci-apres,

c= (B - V)mam - <(B - V)ma:v> (2.5)

ou mazx signifie que la couleur est évaluée au maximum de luminositéamdeB. ¢ est

un écart a la couleur moyenfelLe paramétre de couleur est donc une combinaison non
différenciée d’extinction et de variation intrinséque uPeprendre les notations ci-dessus,

¢ = cne + E(B — V). Un avantage de cette méthode par rapport a la précédent’eti g

se base sur moins d’hypotheses, elle est donc a priori m@iseb, notre connaissance des
SNe la n’étant pas encore parfaite. Il y a en revanche un désme statistigue immédiat

a ne pas forcer une gamme de valeur autorisée pour le paeadettouleur. Aussi, la
variation de couleur en fonction de la longueur d’'onde neus nécessairement une loi
d’extinction par des poussiéres, il faut donc I'ajusterleardonnées.

2. La valeur exacte de cette couleur moyenne de référgige- V)n.) N'a pas pas d'importance car
toute variation peut étre absorbée dans la définitioffgedans I'équation 2.4. Avoir une valeur moyennecde
nulle a 'avantage pratique de décorréler les estimatiesspdrameéetred/z et S.
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Améliorations de la mesure de distance

Nous avons déja cité dans la section 2.1.3 plusieurs étuskast\a améliorer la mesure
de distance en tenant compte de propriétés spectraleselBigtudes présentent en ef-
fet un estimateur amélioré, mais elles nécessitent to@e®bservations spectroscopiques
qui rendent ces méthodes non compétitives a grand redshiftre d’exemple, Bailey
et al. (2009) identifient dans les données SNFactory un rapjgoflux en bande étroite
Rga2/443 =F(642 nm)F(443 nm) trés corrélé a la luminosité des SNe la (en bdhdevec
un coefficient de corrélation de 0.95), qui fournit un estenade distance avec des résidus
au diagramme de Hubble de 0.12 (quand combiné avec une tianrde couleur).

Le gain en dispersion par rapport a I'estimateur standartn@+ couleur) est de 15%.
On peut convertir ce gain statistique en un gairsd& sur le nombre de SNe dans le di-
agramme de Hubble nécessaire pour obtenir une méme présisitistique moyenne, et
finalement assimiler cette valeur & un gain en temps d’observ (le temps de surveil-
lance d’un champ pour collecter ces SNe). Le revers de la ilfreédat I'accroissement du
temps d’observation nécessaire par SN pour obtenir unermssiffisamment précise du
rapport Rg40/443- La largeur spectrale de ces mesures de flux (bins de largehf\ =
2000 km.s™!) est environ 3 fois plus étroite que les bandest V' utilisées pour l'indica-
teur standard, ce qui correspond a un temps de pose 3 foisnphastant pour obtenir la
méme précision. Approximativement, aveéec- 3, pour obtenir une précision statistique de
0.1 mag suiz (Eq. 2.4), en considérant des précision identique8 e V, il faut obtenir
op,v =~ 0.03. Avecy = 0ji/0Res2/443 = 3.5 (Bailey et al. 2009, Table 1), il faut aussi
o (Re42/443) == 0.03, et donc un temps d’observation effectivement 3 fois plysartant, ce
qui annihile I'avantage statistique initial, pour les dbj&ibles (ou le temps d’observation
est en effet contraint pas I'acquisition d’un signal sufiigaar SN).

Pour en revenir aux méthodes basées uniquement sur dessaledumiere, il n'y
a pas a ce jour, me semble-t-il, de résultats convainquaimsoudtrant une amélioration
significative de la mesure de distance dans le domaine @ighi-dela de la correction de
stretch et couleur). Nous pouvons cependant mentionnéraesux de Kim & SNFactory
collaboration (2012) qui prédisent, a partir des donnédse8hory intégrées dans des filtres
large-bande, qu’une précision de 0.11 mag pourrait étrenolet La méthode proposée doit
étre validée sur un échantillon indépendant de courbeswieta réelles (non synthétiques).

Un gain significatif sur la précision de mesure de distantemsevanche obtenu avec
des observations dans l'infra-rouge proche dans le ré&fétete la SN. Folatelli et al.
(2010) obtiennent un dispersion des résidus au diagramrhiellele de 0.12 pour des SNe
proches, avec une contribution non-négligeable des ei$gsarticulieres. A plus haut red-
shift, la méme collaboration Carnegie Supernova ProjeSR)Cobtient un diagramme de
Hubble avec une dispersion de 0.13 mag (Freedman et al. . 2B08)récemment, Barone-
Nugent et al. (2012) présentent un diagramme de Hubble atetfdicomprenant 12 SNe la
avec une dispersion de 0.085 mag sans correction de couléanmre. Ce résultat éton-
nant doit étre confirmé avec un échantillon de données plpsrignt. Cependant, comme
pour les mesures de distances avec indicateurs spectettexdispersion n’assure pas un
pouvoir statistique plus important que les observatioms da visible. Les observations en
infra-rouge proches sont trés difficiles depuis le sol (giitsan et brillance du ciel), et les
SNe ne sont pas trés brillantes dans cette gamme spectealeadgramme de Hubble le plus
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profond a ce jour est celui de Freedman et al. (2009), aved\zbdd.1 < z < 0.7 (dis-
tances en bandédans le référentiel de la SN, obtenues a partir d’'obsemnstim bandes
J et K sur le télescope Magellan de 6.5 m de diamétre). Il manque dorfacteur 10 en
statistique pour devenir compétitif avec les relevés de & le visible.

La recherche de méthodes alternatives pour la mesure dachstioit cependant étre
poursuivie, non pas en vue d’'un gain statistique (a I'hari2020, le projet LSST promet la
mesure de distances précises de plus de 10000 SNe), mais péduction des incertitudes
systématiques. Pour les indicateurs de distances utilimpropriétés spectrales, la prise
en compte empirique plus fine de la variabilité des condsitdiexplosion des SNe la rend la
mesure de distance naturellement moins sensible a undiénahon détectée des propriétés
des SNe avec le redshift. Pour les indicateurs de distarasssisur des observations en
infra-rouge, le flux dans cette bande étant moins absorbégpaoussieres, la mesure de
distance est naturellement moins affectée par une évolgibentielle des propriétés des
poussiéres dans les galaxies hotes des supernovae.

2.3.3 S’affranchir du redshift

Filtres passe-bande

Je me concentre dans ce qui suit sur la mesure de distances égeaourbes de lumiere
obtenues a partir de données d’imagerie en bande larg@Q nm), dans le domaine visible
étendu, qui est en fait le domaine de longueur d’'onde addegsdur des télescopes au sol
équipés de CCD. Il est borné entre 320 nm (coupure due a koabmosphérique, voir par
ex. Buton et al. 2012) et Am (coupure d’efficacité quantique des CCD). Les courbes de
lumiere de SNe la sont typiquement dans deux jeux de filtnegjes variantes proches.

Il s’agit du jeu de filtresV BV RI, dit “standard”, et du jeu de filtreggriz utilisé par le
SDSS et la plupart des grands relevés qui lui sont postéri€@iest ce jeu qui est utilisé par
SNLS (voir section 3.1.1). Ces deux jeux de filtres sont isgméé figure 2.5. lls couvrent
'ensemble du domaine visible.
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FIGURE 2.5 — En haut : transmission typique des filtres standard UBB gauche a
droite). En bas, transmission effective des filtres de Mageau CFHT (incluant transmis-
sion de I'optique, atmosphere et efficacité quantique deld Gl centre du plan focal).

Corrections dépendantes du redshift

La difficulté trés souvent éludée pour la mesure de distaecBNE la est d’extraire
des propriétés des SNe la sans introduire de biais dépeddaatishift. C’est évidemment
essentiel pour mesurer des distances.

Il faut aussi bien sdr étre en mesure d'interpoler les masdesflux souvent espacées
de plusieurs jours pour caractériser I'amplitude de laloewe lumiére, et mesurer le ou les
parameétres de forme intervenant dans I'estimation derdistaAu lieu d’'une interpolation,
les SNe la ayant des courbes de lumiére de forme reprodedlibkt nettement plus précis
de réaliser I'ajustement d’'un modéle préalablement exéraiir un échantillon de données.

La plupart des technigues de mesure de distance préseatée$adittérature (par ex-
emple la méthode MLCS préalablement citée) s'appliquentsacdurbes de lumiére “k-
corrigées” de fagon a étre interprétées comme le fruit @plagions a un méme redshift
de référence dans un méme jeu de filtres de référence. C'eétabité cette opération de
k-correction qui est délicate, car elle contient tous lessbpotentiels de dépendance en
redshift. Ces k-corrections consistent schématiquemantégrer deux fois un modele du
spectre de la SN, une fois dans un modeéle d’'instrument éinigisbservations, une fois
dans le jeu de filtre idéal de référence, et tenant compteaement du redshift. Le dé-
faut des méthodes séparant I'étape de k-correction depéélajustement des courbes de
lumiere est qu’elles n'assurent pas la cohérence d’engemibk paramétres décrivant la
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variabilité des courbes de lumiere ne permettent pas réicesent de décrire de la méme
facon la variabilité des spectres intervenant dans le cd&la k-correction.

La méthode qui semble la plus cohérente pour extraire dgsiptés des SNe consiste
a construire un modéle de I'ensemble de la séquence speatigendant des paramétres
de forme et de couleur. L'ajustement de ces paramétresitgmfda comparaison des flux
observés (non k-corrigés) avec des flux tirés du modéle égriamit a chaque étape de
I'ajustement le spectre du modéle multiplié par la réporeskimstrument.

Le modele de séquence spectrale SALT2 développé par I'édsifl.S répond a cet
objectif.

2.3.4 Le modele de séquence spectrale SALT2
SALT1

Une premiére version du modéle SALT (pdgpectral Adaptive Light curve Template
est présenté dans Guy et al. (2005). Elle a été utilisée [amalyse de la premiére année de
données de SNLS (Astier et al. 2006). Le modéle est développéne une correction au
modéle de stretch pour lequel 'ensemble de la variabiktéodme des courbes de lumiére
peut étre décrit par un facteur d'étirement temporel deshesude lumiére. En reprenant
'équation 1 de Guy et al. (2005).

foarmpusT) = ao(1+2) [ 6pe ) 7o TO+2) d
x exp [—0.4 In(10) x K(ps, A1, s, ¢)] (2.6)

avecps = (t — tmaz)/[(1 + 2)s]| la phase définie comme le temps par rapport au maxi-
mum de luminosité en band®, corrigée du parameétre d'étirementle stretch). Les cor-
rections au modéle de stretch sont décrites sous la fornre gblynémex(ps, Ar, s, ¢)
agissant sur les magnitudesy est la longueur d’onde centrale du filtié Les coeffi-
cients de ce polyndme sont ajustées sur les données de crillmaiére de fagon itérative
(en alternant I'ajustement des courbes de lumiéres aveotielm amélioré pour déter-
miner les parametres), t,q., S, ¢ €t I'ajustement du polyndme). Pour limiter le nombre de
parametres d’ajustement, la forme suivante a été considéré

K(ps, A, s,¢) = Ks(ps; A, 8) + ¢ x CL(A) (2.7)

La variation avec le paramétre couleur est explicitememdwe indépendante de la phase.
De méme, seule une correction linéaire avec la couleur ehéisie, ces choix ont évidem-
ment été guidé par les observations. Sous cette forme, lélmpdut émuler une loi d’ex-
tinction par des poussiérésll y a en effet une équivalence exacte entre le tefmer
CL(\)) x cetlextinction Ay, = Ry x E(B — V). Ce modéle de variation de couleur est
cependant plus général au sens ou la loi est ajustée surriagem

3. Des contrainte§' L(Ap) = 0 et CL(Av) = —1 ont été incluses pour quecorresponde bien a une
variation de(B — V) et que la relation entre magnitudget couleur soit entiérement définie par la valeur du
parametres.
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Le modéle de séquence spectrales, \) n'est pas ajusté. Il s’agit d’une version lissée
(continuité en phase) d’'une séquence établie par Petemilagertir de spectres de SNe la.
Le polynébme/C ne permet qu'une modification de la forme des courbes de temsigdes
couleurs des SNe (a une échelle-dd 00 nm), mais pas de l'intensité et position des pics
d’absorption et d’émission des spectres.

Le modéle une fois entrainé peut étre utilisé pour ajustectiment les courbes de
lumiére observées et en tirer les parameies,qz, s, ¢ *.

Cette méthode, basé sur I'ajustement d’'un modéle déciaadiguence spectrale d’'une
SN la dans son reférentiel, permet d’assurer une définibberente des parametres;, s, ¢
d’un redshift & I'autre comme annoncé dans la section pestéd

Il a cependant quelques défauts.

— La séquence spectrajép,, \) est obtenue indépendemment. La méthode ne fournit
pas de moyen de I'améliorer. On ne peut modéliser les ctioBtaéventuelles entre
les parametreny;, s, c et les raies spectrales.

— Les correctiondC(ps, A7, s, ¢) s'appliqguent & une longueur d’onde effective et ne
sont pas explicitement intégrées dans le filtre, de sortd’gue’a pas tout a fait un
modéle spectral.

— On part du modéele de stretch qui n’est qu’une observatiguiraque valable unique-
ment sur une gamme restreinte de phases (temps) et longllendg. Ceci introduit
des limitations dans la capacité d’ajustement des données.

SALT2

La seconde version du modéle vise a corriger les défauts cigessus. La variation
spectrale a la résolution définie par la dispersion de \dtegans I'ejecta des SNe la doit
pouvoir étre prise en compte et corrélée aux paramétresti® courbes de lumiére. Il faut
aussi une méthode générique pour extraire des donnée$danations de variabilité sans
préjuger de la forme qu’elle doit prendre (c.a.d. sans irepesmodéle de stretch).

Analyse en composantes principales avec données manquate

La technique standard pour cette derniére tache est I'smaly composantes principales
dont le principe est le suivant. En représentant chaqueeévént: par une vecteur de
donnéesX ;. On peut construire la matrick! des produits scalaire$/;; = X;.X ;. Les
composantes principales sont les vecteurs propres de fnsavaleur propres de cette
matrice.

Maintenant s'il manque des données pour certains événsnfemtteurX “incom-
plet”), ou si les données sont affectées d'incertitudes dsumes significatives, on ne peut
plus procéder de la méme facon. La méthode consiste a digstezcteurs propres les uns
aprés les autres. Pour détermineki@me vecteur propr&”,, on définit tout d’abord les

4. Au premier ordrepnz = —2.5log,, xo & une constante prés, en pratique on caleuleen intégrant le
modéle dans le filtre glissant, voir Eq. 2.3.
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résidus a l'ajustement des précédents

X=X, — Z ap Y (2.8)
K <k
et puis on ajuste de fagon itérati¥g, ety ;, en partant d’'une valeur au hasardXg or-

thogonale aux précédentes et en itérant jusqu’a convezgemec une contrainte de norme
pourYy):

ari = XY (2.9)

Y, = (Z ak,i5kXi> / (Z O‘%,i) (2.10)

Il est prouvé que I'on obtient ainsi une décomposition enposantes principales. Ces
derniéres étapes peuvent étre présentées sous la formgdaminimiser ce qui permet
d’introduire des incertitudes de mesure :

X* = Z(5sz' — i Y ) Wi (0, X5 — g, Y (2.11)

7
ol W, est la matrice de poids, I'inverse de la matrice de covaesmies mesureX ;.

On peut en pratique effectuer I'ajustement complet :

XQZZ(Xz‘—Mz‘)t Wi(X; — M;) (2.12)
avec
M;=Yy+) apYs (2.13)
k

ol Y, est le modéle “moyen”. Pour ce faire, il ne faut pas oubliercartain nombre de
contraintes d’orthonormalit® Y}, = oy

Le modeéle SALT2

C’est cette approche qui a été implémentée pour la modélisde la séquence spectrale
des SNe la. Ici, un vecteur de données est une séquenceapedatne SN la. Le modéle
prend la forme

fsarra2(p, A) =z x  [Moy(p, A) + 21 M1 (p, \) + ...]
x exp[—0.4In(10) x ¢ x CL(\)] (2.14)

p est la phase, non corrigée du stretch ce coup-ci. Les paesnet ¢ et la loi de
variation de couleu’ L(\) ont les mémes de définitions que pour SALT1. En particulier,
on a bienc = §(B — V)42, €cart de couleur par rapport a celle définie par la séquence
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spectrale moyenn&/,(p, ) (au maximum de luminosité, soita= 0). La modification est
I'introduction de composantes principalgs; (p, A), pourk > 0.

Il'y a plusieurs difficultés techniques a entrainer ce mosiétaine collection de SNe la
contenant des courbes de lumiére et des spectres. Ellestsmaees plus en détail dans les
articles GO7 et Guy et al. (2010) (ci-dessous G10) et listédsssous.

— Le modele devant étre intégré pour chaque point de mesuragiie pas de minimi-
sation, la séquence spectrale est développée sur une bésectlen et I'intégrale
de chaque fonction de la base dans le filtre est pré-calcoléegagner un temps de
calcul considérable.

— Le modéle comprenant environ 4000 paramétres, on utdismdthode de Gaus-
Newton pour minimiser lg?2, avec un calcul explicite de toutes les dérivées.

— Les spectres sont recalibrés en méme temps que le modelgigst Les pertes de
fente rendent en effet non fiable la calibration spectraleegard de la calibration
photométrique.

— Comme la couverture spectrale n’est pas suffisante, demdede régularisation
doivent étre ajoutés pour contraindre le modeéle (prineip&nt dans I'UV aux phases
précoces et tardives).

— Il faut prendre en compte la dispersion des résidus au mboi&l de I'ajustement de
ce dernier.

Modélisation de la gamme UV des spectres des SNe la

Le principal apport du développement de SALT2 a été la msalétin de la partie UV
de la séquence spectrale des SNe la, autorisant ainsishdiin des courbes de lumiére
dans la bande Megacamusqu’'az ~ 1.1, soit dans le référentiel de la SN, pour les bandes
spectrales de longueur d’'onde moyenne> 300 nm, quand la limite était dg- 340 nm
avec SALTL1. L'apport statistique par rapport a la méthodd BlAest saisissant si I'on
compare les diagrammes de Hubble des mémes SNe la de la mami@e de données
SNLS obtenus avec les deux méthodes (Astier et al. 2006 eti@§Fectivement), et qui
sont reproduits figure 2.6. La modélisation de la partie U¥ sfmectres a été rendue possible
par I'ajout de SNe SNLS dans le lot d’entrainement du modakgu'az ~ 0.6. A ce
redshift, la longueur d’'onde centrale de la bagdeut, dans le référentiel de la SNg ~
300 nm. Les observations des mémes SNe en bandea plus grande longueur d’onde
permettent de d’intercalibrer le flux du modéle dans I'UV setui des bandes visibles
BV R (dans le référentiel de la SN).

Discussion sur les biais systématiques potentiels

Le modele spectral ne peut introduire de biais sur la cosgml@ savoir sur le rapport
de distance a deux redshifts différents, que dans deux dégude :
(i) si les SNe sont observées dans des gammes spectralesesiphates différentes dans
leur référentiel.
(i) s'il existe un biais de sélection qui engendre une défice de population aux deux
redshifts.
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de la premiére année de données de SNLS, obtenus avec learpnogs d’ajustement
SALT1 et SALT2.
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Dans tout autre cas, les biais du modéle spectral ne seseadyias par des biais sur la
mesure de distance, ils dégradent simplement la précistatistique de la mesure (ce qui
est un moindre mal), simplement par ce que I'on applique lmeéthode a des données
semblables. Dans le cas de I'expérience SNLS, on est malhsement sensible aux deux
types de biais.

Pour le point (i), I'efficacité quantique des CCD de Megac&am&faible dans la bande
z, les distances sont principalement mesurées a partir e’edisons dans les bandesi,
soit dans un domaine de longueur d’onde dans le référertial N qui passe des longueurs
d’'ondes centrale$07, 522,637 nm az = 0.2 a313,382 nm az = 1 (bandes et unique-
ment, on ignore les données en bapilecomme illustré figure 2.7. Schématiquement, une
erreur de 1% sur le flux en bande large du modéle moyé(, A)) a A = 313 nm affecte
la mesure du paramétre de couleu& - = 1 mais pas & = 0.2. La couleur est affectée
d’'un biais de 0.36% (en tenant compte des valeurs de la loodiewer 4313, 382 nm), et
donc les distanceszA= 1 sont biaisées de 1.1% (en multipliant gar- 3) .

0.8

0.6

0.4

0.2

0 3000 4000 5000 6000 7000 8000 9000 10000
Wavelength ( A)

FIGURE 2.7 — Filtres de Megacam au CFHT et spectre d’'une SN la au mewide lumi-
nosité & = 0.2 etz = 1.

Pour le point (ii), pour SNLS, & = 1, le biais de sélection est tel que la couleur
moyenne des SNe la du diagramme de Hubble est décalée véesi ld'tne valeuwc =
—0.05 par rapport aux SNe a2 = 0.2 (les SNe les plus bleues sont les plus brillantes et
donc les plus facilement détectées, voir figure 8 de Petratt 2010). Ainsi, une erreur sur
la valeur de la loi de couleur ou sur le paramétrimduit un biais sur la distance. Ce biais
est cependant largement compensé par la correction dudaasglection qui se base sur
les méme hypothése de valeurglet CL(\). Il s'agit donc d'un effet de second ordre qui
introduit a une incertitude systématique négligeable (8NLS) devant d’autres sources
d’incertitude. Ceci est mis en évidence a partir de simartetipar Kessler et al. (2012).

Nous revennons sur le bilan d’'incertitudes systématiqeda thesure de distances dans
SNLS dans la section 3.3.4.

Propriétés du modele, loi de couleur

Les propriétés principale du modéle sont exposés dans G@7yersion entrainé sur
plus de données (les trois premiéres années de SNLS) eshf@éslans G10. La loi de

30



2.3. UTILISATION DES SUPERNOVAE IA COMME CHANDELLE STANDAR

04F —— SALT2 (this paper)
B — SALT2(GO07)
0.3 :_ ----- Cardelli Rv=3.1
0.2 A N N Cardelli Rv=1.0
£ C
| C
~< C
< 01
o
-0.1
:IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII ~~~~ ...... IIII

3000 3500 4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000
Wavelenght (A)

FIGURE 2.8 — Loi de couleur SALT2 comparée a la loi CCM pour difféesnvaleurs du
parameétreRy . Figure tirée de G10.

couleur s’écarte d’'une loi CCM, comme cela est clairemesiblg sur la figure 2.8 tirée
de G10. La variation de la coule¢/ — B) relativement & la variation de coule(B —
V') est plus importante que prédite par une loi d’extinction G@Wme pour de faibles
valeurs du parameétrBy, . Un résultat identique a été obtenu avec le modele SiFTOI€gon
et al. 2008). Cette loi de couleur est en revanche en accalitajif avec un modéle de
diffusion multiple dans I'environnement proche de la SNpgmé par Goobar (2008), du
moins pour certain types de grains de poussiére. Cette lgodkeur semble cependant
inapte a reproduire les observations de spectres de SNedhgw sur HST par Maguire
et al. (2012). Les auteurs trouvent au contraire que la IaVIC&t a fortiori la loi de couleur
SALT2 sur-corrige la partie UV du spectre. Il s'agit cepemdd’une petite statistique de
spectres.

Il est difficile d'illustrer I'accord du modéle aux données fdcon convaincante, car le
modele vise a une grande précision sur la modélisation dd la&/enne, mais par contre il
reste une dispersion importante d’'une SN a I'autre (voiepample le modéle de dispersion
résiduel dans G10). Ainsi tester la qualité de I'ajustentéume SN individuelle est un peu
anecdotigue, mais il serait cependant dommage de ne paonremtles ajustements de la
supernova SN 2011fe, tres brillante car trés proche. Vinkb 2012 présente un ajustement
des courbes de lumiére BVRISurtout, Pereira & SNFactory collaboration 2012 montrent
une comparaison trés détaillée des courbes de lumiereatesp&NFactory de SN 2011fe
avec le modéle (voir les figures 2.9 et 2.11 qui reprennenékadtats du papier). A l'autre
extrémité du diagramme de Hubble, la SN la la plus distansemiée a ce jour, sur HST,
az = 1.71, est elle aussi trés bien ajustée par le modele, commedlsst la figure 2.10

5. Les auteurs font en revanche une comparaison qui mangemdavec MLCS en comparant des modules
de distance qui se trouvent étre défini differemment danddag modéles.
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tirée de Rubin et al. (2012).
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FIGURE 2.9 — Comparaison de courbes de lumiére SNFactory de SNR@L&t le modéle
SALT2 (figure tirée de Pereira & SNFactory collaboration 201
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FIGURE 2.10 — A gauche : courbes de lumieres HST d’'une SNia=a1.71 ajustée avec
SALT2. A droite, résidus au diagramme de Hubble. Cette figistetirée de Rubin et al.
(2012).
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FIGURE 2.11 — Comparaison de spectres SNFactory de SN2011fe anemdigle SALT2 a
différentes phases (figure tirée de Pereira & SNFactonaofiation 2012). Le modéle est
trés bruité a -15 jours, tout simplement parce que I'échantspectrale d’entrainement du
modéle n'est pas assez dense a cette phase, voir G10.

Nous avons vu les aspects techniques associés a la mesuistdases de supernovae
de type la a partir de leurs courbes de lumiére, I'accenttadtérmis sur la méthode SALT
développée localement. L'application de cette méthode radaure de cosmologie dans
SNLS est présentée section 3.2.4. Il reste cependant aetigdusieurs points cruciaux
pour la mesure de distance qui ont trait a I'évolution patdietdes SNe avec le redshift, a
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I'extinction dans le milieu inter-galactique, et de facanaard’hui plus anecdotique, a la
magnification gravitationnelle du signal lumineux des Séale |

2.3.5 Evolution des propriétés des SNe la avec le redshift

La mesure des distances de SNe la se base évidemment swthidge fondamentale
suivante : les SNe la sont les mémes a tous les redshifts, moths, la luminosité des SNe
la, aprés correction de stretch et couleur, est la méme ddswedshifts.

Cette hypothése est sérieusement remise en cause par ulestsggcents. Il a été en
effet observé de facon indépendante pour des SNe a basftdtstly et al. 2010), aux
redshifts intermédiaires du SDSS ¢ 0.2, Lampeitl et al. 2010), et pour les SNe SNLS
(z ~ 0.6, Sullivan et al. 2010) que les modules de distance estimésti ¢'observations
de SNe la dans les galaxies massives (en terme de massesytedlant en moyenne biaisés
vers des valeurs plus basse—0.1 mag que les modules de distance de SNe la dans des
galaxies moins massives. Les graphiques démontrant detézvation pour les SNe SNLS
sont reproduits figure 2.12.

Il'y a ici une spécificité qui peut amener a confusion. |l estreodepuis Hamuy et al.
(1995, 1996) que les SNe dans les galaxies passives (ceafdrmant plus d’étoiles, ce
sont majoritairement des galaxies elliptiques massivesjies facteurs de stretch (oy...)
plus petits, et ont une luminosité (avant correction) phislé que dans les galaxies actives.
Ce qui est nouveau, c’est qu'aprés correction de streteméte. = dans I'expression de
1), elles apparaissent sur-lumineusgdgrpp faible), autrement dit la correction de stretch
semble trop importante.

Depuis, d’autres études sont venu confirmer ce résultat.drabord I'estimation de la
masse stellaire est trés indirecte. Elle se base sur la campa des magnitudes des galax-
ies dans plusieurs bandes spectrales avec celles caléufgssr de modeles de synthése
de population stellaire dans les galaxies. Pour I'écHantille données SDSS, Gupta et al.
(2011) revisitent I'analyse initiale de Lampeitl et al. {2) en utilisant un autre code de syn-
these stellaire, et utilisent des données complémentdivest IR de GALEX et UKIDSS
(en plus des observationgyriz du SDSS). lls confirment le résultat initial. lls trouvent
aussi une moindre corrélation a I'age de la populationastel{comme attendu du fait de la
corrélation entre I'age de la population stellaire et la seastellaire dans les galaxies).

La masse stellaire n’est évidemment qu’un proxy qui indexeautre propriété de I'en-
vironnement des SNe la. Il s'agit d'une corrélation de laihwsité (et/ou du stretch) des
SNe la avec I'age de la population stellaire (et donc I'agemrbgéniteur de la SN) ou avec
la métallicité dans I'environnement de la SN (il existe eietefine corrélation entre masse
et métallicité, voir Tremonti et al. 2004). Il est en faitfdifle de distinguer les deux effets
avec des données d'imagerie. D’Andrea et al. (2011) étedispectres des galaxies hotes
des SNe (a bas) du SDSS formant des étoiles pour déterminer a partir disité de raies
la métallicité et le taux de formation spécifique d’étoiIMs(eu/Mste“). lIs trouvent une
corrélation significative des deux quantités avec les vési diagramme de Hubble. Kon-
ishi et al. (2011) effectue le méme type d’analyse sur ung grande gamme enet trouve
aussi une corrélation avec la métallicité. Ces mesuresndigue une corrélation entre lu-
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minosité et métallicité sont cependant assez indirecteeffét le lien entre la mesure tirée
de I'ensemble de la lumiére de la galaxie héte d'une partertironnement proche de la
SN la au moment de la formation du progéniteur d’autre pattdifficile a évaluer. A titre
d’exemple, les observations de Stanishev et al. (2012)emteth évidence des gradients de
métallicité dans les galaxies. Notons cependant les stiontade Bravo & Badenes (2011)
qui concluent a une relation étroite entre la métallicitéaogalaxie et celle de la SN la.

Dans les analyses de cosmologie actuelles (Conley et dl; Bullivan et al. 2011), le
proxy utilisé est la masse stellaire. La distribution dessea des galaxies hote des SNe la
évolue peu avec le redshift de sorte que I'impact de I'effistenvé sur la cosmologie est a
priori modeste. Ce n’est en réalité pas le cas aujourd’hulacenajeure partie des SNe la
a basz sont issues de relevés biaisés dont la stratégie est dalleurue ensemble pré-
défini de galaxies massives afin de maximiser les chancescdedrte de nouvelles SNe.
Ainsi les distributions de masse des SNe abasa plus haut redshift (SDSS,SNLS) sont
aujourd’hui trés différentes. Ceci induit un changemelatifades modules de distance a bas
et hautz de 0.03 mag pour I'analyse des trois ans de données du SNIrfefCst al. 2011).
Cette valeur sera réduite avec les données de relevés arnmsiblant pas des galaxies
spécifiques comme PTF, SNFactory, SkyMapper.

En conclusion de cette partie, une corrélation des résidudisgramme de Hubble
avec la métallicité et/ou I'age de la population stellaigt@mise en évidence récemment.
Cet effet est corrigé au premier ordre avec un proxy tiré seobations photométriques
ou spectroscopiques de la galaxie hote. Il s’agit cepertlane correction approximative,
qui a trés probablement des biais en fonction du redshift §gample on s’attend a une
évolution de la relation masse/métallicité avwewoir Maiolino et al. 2008). Une situation
beaucoup plus confortable serait de pouvoir mesurer cet &fpartir des observations des
SNe la elles-mémes, en détectant par exemple un troisiecrampte de variabilité corrélé
a la luminosité, au-dela du stretch et de la couleur.

2.3.6 Magnification gravitationnelle

La magnification gravitationnelle des SNe la induit une €isfn supplémentaire dans
le diagramme de Hubble (voir par exemple Holz & Linder 20Q%).flux lumineux est
conservé en moyenne, de sorte que la magnification moyetamelaé est nulle. Cependant
trois effets pratiques peuvent induire un biais.

— Si au lieu de moyenner des flux, on moyenne des distancegsomadules de dis-
tance, un biais trivial & corriger est introduit compte teleua dispersion des magni-
fications (og (x) # (log x)).

— Pour les cas trés rares ou il existe une image multiple dd J@Speut ne pas détecter
l'image la plus faible et donc biaiser la moyenne (en toutilaas faut pas considérer
gu’il s’agit de deux supernovae!).

— La distribution de magnification est tres asymétrique. lugpart des SNe sont dé-
magnifiées et quelques rares tres magnifiées (avec une gadalistbution expo-
nentielle). Il faut tenir compte de cela avant d’écarter wvén&ment sur-brillant.

Le biais induit sur la cosmologie est en réalité négligeablar un relevé comme SNLS.

Le signal a été détecté dans les trois premiéres années déafoavec une significance
modeste d&.3c par Kronborg et al. (2010). Cette mesure indique une digpeeidition-
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FIGURE 2.12 — Stretch, couleur et résidus au diagramme de Huhbkn fonction d’'une
estimation de la masse stellaire des galaxies hotes de SRiglmes tirée de Sullivan et al.
(2010).
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nelle dans le diagramme de Hubble @dg:) = (0.05 + 0.022) x z, & comparer avec la
dispersion de 0.14 mag due aux incertitudes de mesure etigprsion intrinseque des
luminosités des SNe la.

C’est donc bien un effet trés faible. Cependant, pour devéslcomme LSST ou une
statistique 100 fois plus importante est attendue, on peeitéméme d'utiliser ces obser-
vations pour contraindre la formation des structures (pairexemple la tentative de con-
trainte des modeles de halos de matiére noire de Jonssor2@i@lsur les données SNLS).
Certains imaginent méme des études de weak lensing a paittirrdagnification des SNe
(voir par exemple |&.SST Science BopK_es images multiples offrent aussi de nouvelles
perspectives pour contraindre les paramétres cosmolkegisioobar et al. 2002b).

2.3.7 Extinction par des poussiéres “grises”

Une extinction par des poussiéres n’induisant pratiquérpas de rougissement a été
invoquée par le passé pour expliquer le fait que les SNe ajgsant plus faibles qu’attendu
pour un modéle d’'univers sans constante cosmologique (AgLP99). Un modele pour
lequel la densité de poussiére suit la densité de mdigse (1 + 2)?) induit une extinction
croissant de facon trop importante avec le redshift pouligexgr les observations (en par-
ticulier les SNe la suivies avec HSTza> 1, Riess et al. 2004). Pour y remédier un modéle
a densité constante pour> 0.5 a été proposé par Goobar et al. (2002a). Il mimique rela-
tivement bien le modelaC DM pour une valeur du paramétre de la loi CGd} ad-hoc.

La densité constante 2> 0.5 (au moins jusqu'a ~ 1.5) signifie qu’il y a une forma-
tion de poussiére a un taux compensant la dilution par l'esioa de I'univers. Ceci est a
peu prés le cas si la formation de poussiére suit le taux degfiton d’étoile, avec un délai
de3 x 10° années d'aprés Robaina & Cepa (2007). Il me semble qu’un lmaud®quant
une densité homogéne de poussiére grise ne peut étre exdhulmse d'observations de
SNe la, mais est cependant trés peu probable. En effet conexgliquer une homogénéi-
sation de la distribution de poussiéres initialement fa@sngans les galaxies ? La poussiére
devrait naturellement rester concentrée dans des halograles galaxies, et dans ce cas,
on devrait observer une corrélation entre les résidus ayatiame de Hubble des SNe et la
distribution des galaxies d’avant-plan. A ma connaissanie telle étude reste a faire.
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Chapitre 3

Le Supernova Legacy Survey

Ce chapitre relate I'analyse de cosmologie du Supernovadye§urvey. Je présente
dans un premier temps les observations, puis la chaineitiriemt, en décrivant d’abord
'analyse en temps réel pour la détection des supernovag'analyse en temps différé
pour la mesure précise des courbes de lumiére et leur dadifora’aborde enfin I'inter-
prétation cosmologique. Il s'agit d'un panorama du trav@dllisé pour I'analyse des trois
premiéres années de données, analyse publiée dans les gReimault et al. (2009); Guy
et al. (2010); Conley et al. (2011); Sullivan et al. (201¥) ndentionne enfin les travaux en
cours pour I'analyse du lot final des données de I'expérience

3.1 Les observations

Le projet SNLS comprend un relevé d’imagerie auprés dudéfis Canada-France-
Hawaii (CFHT) avec la caméra Megacam dans le cadre du CFHadye§urvey pour la
détection et le suivi photométrique des SNe la et d’'une afion de temps important auprés
des plus grands télescopes pour le suivi spectroscopigieatelidats (mesure de redshift
et identification).

3.1.1 Megacam au CFHT

Le CFHT est un télescope de 3.6m de diametre avec une ogmultantrale d’environ
1m de diamétre situé au sommet du Maunea Kea a 4200m d’elt#udla grande ile de
I'archipel d’'Hawaii (avec d'autres grand télescopes con@anini Nord, les télescopes
Keck, le Subaru). Le site se trouve la plupart du temps asedade la couverture nuageuse,
ce qui offre une grande stabilité atmosphérique et donc amge excellent. Le seeing
moyen est d@.8” en bande: (largeur totale a mi-hauteur, FWHM en anglais, de la fomctio
d’étalement du point, PSF pol&oint Spread Functiogi-apres).

1. le seeing, ou qualité d'image, 1Q en anglais, est un terasrdnomie qui se référe a la taille de la PSF
qui est variable en fonction des conditions atmosphériques
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La caméra grand champ MegaCam a vu sa premiére lumiére étéfjaen janvier 2003.
Il sS'agissait a cette époque de la plus grande caméra au naerd86 CCDs d2048 x 4612
pixels (-4 CCDs hors champ de “réserve”, mais en pratique jamaisésjljscouvrant un
champ sur le ciel d’environ un degré caréé@ deg? pour étre précis). Elle est représentée
figure 3.1. La taille d'un pixel est d&3.5um, soit0.185”, ce qui permet un bon échantil-
lonnage de la PSF. Cette caméra, construite par le CEA (Bewaal. 1998, 2000, 2003,
électronique de contréle et lecture, cryostat, systemeéndegement de filtres, obturateur),
avec des CCDs e2v technologies, est montée au foyer primhaitélescope, dans un as-
semblage nommé MegaPrime derriere un correcteur de chango ar I'HIA (Victoria,
Canada) et construit par SAGEM/REOSC composé de 4 lentdtedune lame déip-tilt
(Observatoire de Paris). Les autres éléments mécanigoesésdisé par le CFHT, la divi-
sion technique de I'INSU, I'HIA.

Le jeu de filtresugriz dont est équipée MegaCam est proche de celui du SDSS. Les
filtres ont été réalisés par SAGEM/REOSC. En 2007, le filmedté cassé et remplacé par
un filtre réalisé par I'entreprise BARR. Les CCD de MegaCaamételativement minces,
leur efficacité chute rapidement aux grandes longueur @&obd transmission effective de
I'ensemble du détecteur, en incluant la transmission gth@rgque au-dessus du Mauna
Kea est représenté sur la figure 3.2. Ce modéle d'instruragiiggé pour I'analyse des trois
premiéres années de données de SNLS (ci-aprés SNLS3),ia d&praffiné. Une nouvelle
version de la transmission atmosphérique est publiée datm Rt al. (2012). Une version
améliorée du modele des filtres MegaCam est présentée demdeBet al. (2012).

.

FIGURE 3.1 — La caméra MegaCam.
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FIGURE 3.2 — Transmission effective de Megacam. Figure tirée den&dget al. (2009).
Les différentes contributions sont les suivantés(\) : transmission atmosphérique au
zénith, version préliminaire de Buton et al. (2012}),;() : réflexion du miroir primaire ;
T,(\) : transmission des éléments optiques du correcteur du ceafepétre du cryostat,
e(A) : efficacité quantique moyenne des CCD de MegaCam.

3.1.2 Spécificités instrumentales

Je mentionne dans ce paragraphe quelques spécificitésgieehmui influent sur I'-
analyse des SNe la.

CCD et électronique de lecture

Les CCD de MegaCam ont trés peu de défauts, il y a seulemett @e2pixels qui
doivent étre ignorés dans I'analyse des images. La caméhaeesn environ 40 s sur deux
voies par CCD. Le bruit de lecture de 5 #pixel est négligeable devant la fluctuation de
Poisson du fond de ciel pour les images de science mais rigphsspour la plupart des
images de calibration (avec des temps de pose de quelquasdssy. Un bruit structuré
n'est visible que pour les poses les plus courtes, en bordide;@ n'a pas affecté I'analyse
et a été ignoré dans les étapes de réduction de données. ha loofarité de I'instrument
a été vérifiée avec des observations dédiées, ces mesutaslaties dans Regnault et al.
(2009) (idem pour la précision de I'obturateur, I'écart eonps de pose effectif a la consigne
est contrélé). La gamme dynamique utile est en fait limitgel@ gamme du convertisseur
ADC. Elle est de 65000 ADU (pouknalog Digital Unit, soit des pas d’ADC), pour un gain
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d’environ 1.6 € /ADU.

Il existe une fluctuation des gains des amplificateurs, aaens de 0.1% pour la plu-
part des amplificateurs et des excursions jusqu’a 1% pouquers uns (beaucoup plus de
détails peuvent étre trouvé dans la thése de A. Guyonnet)fl@suations introduisent des
défauts dans les corrections de non-uniformé (voir Beteudd. 2012).

Du fait de la minceur des CCD, des franges d'interférence duges raies d’émission
du ciel sont visibles dans les images en banele. Les orientations des franges sont repro-
ductibles au premier ordre car elles suivent les variatiépaisseur du CCD. Cependant,
plusieurs raies contribuent a ces interférences et leensite relative varient au cours de
la nuit et d’'une nuit a l'autre ce qui induit une modificatiom dessin des franges dans les
images.

Optique

Filtres passe-bande

Les filtres de Megacam présentent des variations spatielésigsmission suivant une
symétrie circulaire autour du centre du champ de vue. Lagdrdes filtres se décalent
vers des longueurs d’onde plus courtes (plus bleues daagglen) en s’écartant du centre
optique. Cet effet a d'abord été détecté a partir d’obsematde champs denses d’étoiles
avec différents pointés (Regnault et al. 2009) ou une Vaniapatiale de la réponse de
I'instrument en fonction de la couleur des étoiles a été miesuCeci a été confirmé a
posteriori par des mesures de transmission a plusieursgosssur les filtres, mesures faites
par le constructeur, mais dont nous n'avions pas connaigsiitialement. La symétrie
circulaire n'a en fait été pleinement confirmée que plusméuent, avec les observations
du dispositif SNDice (Juramy et al. 2008, aussi décrit dassthéses de F. Villa et A.
Guyonnet).

Pour lI'analyse SNLS3, les transmissions de filtres du fesmir (SAGEM/REOSC)
ont été utilisées car elles reproduisent de facon stat@ite les gradients de réponse en
couleur observés sur les étoiles. Cependant, une autraerdesifiltres effectuée au CFHT
a conduit a un résultat différent, avec un désaccord siguiifisur la position en longueur
d’'onde de fronts des filtres et i (cette mesure n'a cependant pas été effectuée a toutes
les positions nécessaires, la résolution en longueur d'était aussi assez faible). Le plus
probable est que les deux jeux de mesures soient correatlst gjt eu une modification
des propriétés de filtres entre leur production et leur llasi@n sur site. Nous n’avons pas
la preuve formelle de cette hypothése (voir la discussiors detoule et al. 2012). Il est
heureusement projeté que les filtres soient remesurés ddntuu proche au CFHT. Nous
aurons donc peut-étre un nouveau modele de filtres poutysaméinale. L'ancien filtré, en
morceaux, se trouve aujourd’hui au LPNHE pour étre remegurénoment de la rédaction
de ce document, la transmission d’'un fragment du filtre a &gunée. Cette mesure tend a
confirmer la mesure réalisée au CFHT, et donc I'hypothésmdatjuelle les transmissions
utilisées pour SNLS3 doivent étre corrigées.

Réflexions internes et corrections de non-uniformité
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L'uniformisation de la réponse de la caméra a été réaliséeex étapes. Tout d’abord,
des images du ciel crépusculaire sstickéegadditionnées) a l'issue de chaquen (une
lunaison) pour construire une premiére correction d'umiiit¢ au niveau du pixel, en di-
visant simplement les images de science par cette imagenmégelu ciel. Cette correction
a trois défauts listés ci-dessous par ordre croissant ditapce.

i) Tout d'abord, du fait du gradient de réponse en couleute arrection ne s’applique
en principe qu’'aux objets ayant la méme couleur que le cégdusculaire, et la couleur du
ciel ne correspond pas a la couleur moyenne des étoiles; aedgit un biais net.

(i) Comme il s’agit de I'image d’une émission isotrope, Eection obtenue est pro-
portionnelle au produit de I'efficacité quantique du pixeldorrection recherchée) par I'an-
gle solide vu par le pixel. Or on ne souhaite pas corrigeeceitiation de taille angulaire
du pixel, car lors de la mesure du flux d’'un objet de taille daige finie (étoile ou galaxie),
la taille du pixel n’intervient pas car 'ensemble du sigeat intégré. Cette variation de
taille angulaire est principalement le fait de la distonsidu champ de vue (déterminant
du Jacobien de la transformation de coordonnées du CCDeeisl), et cette distorsion
astrométrique est évaluée trés précisément a partir dustesment des coordonnées des
étoiles (a partir d'un catalogue externe).

(i) Enfin, et c’est I'effet principal, une partie de la luére collectée subit des réflexions
parasites entre les différents éléments optiques avamedénvertie dans le CCD. Ceci in-
duit dans I'image un signal structuré spatialement quiditahne a I'image formée par la
lumiére directe. Pour une illumination isotrope, on ne s différencier les deux contri-
butions directes et indirectes car les gradients d’inténisduits dans I'image se combinent
avec une variation de réponse instrumentale. Or, lors deekure du flux d’'un objet de
taille angulaire finie, seule la lumiére directe est intégilés réflexions forment des halos
de différentes tailles dont certains sont visibles aut@s @oiles brillantes).

Tous ces effets sont corrigés a partir d'observations désale champ denses d'étoiles,
lors d’'une analyse ou les flux des étoiles et les variatioasalps de réponse de I'instrument
sont évaluées simultanément (la correction est faite ameaésolution spatiale limitée a
une centaine de pixels). Cette analyse est décrite dansaRlieghal. (2009); Betoule et al.
(2012). Il s’agit d'un aspect important de la calibratioroftimétrique, car les observations
d'étoiles de calibration sont principalement réaliséesantre du plan focal, quand les
SNe la sont uniformément réparties, ce qui peut induire ais loie calibration si la réponse
photométrique n’est pas uniforme.

3.1.3 Le CFHT-LS

Le projet Supernova Legacy Survey (SNLS) se base sur leswaliees du CFHT
Legacy Survey (CFHT-LS) qui est un large programme pouvangéficier a I'ensemble
de la communauté des utilisateurs de Megacam. Ce relevérenaiptrois composantes,
le VERY-WIDE pour la surveillance du plan de I'ecliptiqueu(sto0 deg?) pour détecter
des astéroides et déterminer les orbites, le WIDE, compegeathamps pour un total de
154 deg?, principalement pour la mesure du cisaillement gravitat@, la formation des
galaxies, les amas de galaxies, le strong lensing, et enfieldeé DEEP, composé de 4
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| R.A. (J2000) Dec (J2000) E(B — V)
D1| 02:25:59  -04:29:40| 0.027
D2 | 10:00:28 +02:12:30, 0.018
D3| 14:19:27  +52:40:56 0.010
D4 | 22:15:31  -17:43:56| 0.027

TABLE 3.1 — Coordonnées des champs DEEP du CFHT-LS

‘ U g r 1 12 z
D1|28h 38h 68h 110h 23h 73h
D2 | 6h 31h 56h 88h 40h 59h
D3 | 32h 38h 62h 112h 35h 71h
D4 | 34h 37h 65h 96h 18h 67h

TABLE 3.2 — Temps total d’exposition sur les champs DEEP du CFHT-LS

champs dé deg? correspondant & la taille de la caméra, répartis en ascedsiite afin
gque deux champs parmi les quatre soient observables toahgulé I'année.

Les coordonnées des champs DEEP, et les temps d’obsercationlés dans les di-
verses bandes sont listées tables 3.1 et 3.2. Cela cortbspdout a 1287h d’observation.
lls ont été observé de mars 2003 a juin 2008. Les observatiembandegriz étaient ca-
dencées (toutes les 3-4 nuits) pour permettre la détectienseaivi des courbes de lumiere
de SNe la (la bande n'a pas été utilisée pour les SNe). Lors d’'une nuit d’obs@ma
plusieurs expositions par bande étaient réalisées avedédatages pour moyenner les dé-
fauts des pixels. De grands décalages ont été instaurélamtélsut du relevé pour couvrir
les zones vides entre CCD (voir figure 3.1). Plusieurs exipasi par nuit permettent aussi
d’écarter les quelques images polluées par des rayons qossnou satellites a I'emplace-
ment de I'objet d'intérét. Les temps d’exposition par ndibservation pour la majeure
partie du survey étaient dex 225, 5 x 300, 7 x 520, 10 x 360 secondes en, r, i etz
respectivement.

En complément de ces observations de science, des changdibdation ont été réguliére-
ment observés. Il s’agit principalement des champs d&takcondaires de Landolt (voir
Regnault et al. 2009 pour une liste de références). Plusnr@est, des programmes d’ob-
servation complémentaire ont été réalisé afin de lier leeaystde magnitude des champs
DEEP aux étoiles spectro-photométriques HST (base CALJRE@u catalogue d’étoiles
de la bande sud du SDSS (Betoule et al. 2012).

3.2 Lachaine de traitement pour établir un diagramme de Hub-
ble

Je donne dans ce qui suit un apercu de la chaine de traitemeuintées sans entrer
dans les détails techniques, mais en essayant malgré &ire domplet, afin que le lecteur
est une vue d’ensemble des activités d’analyse associé@ttearesure de cosmologie.
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HUBBLE

3.2.1 Lanalyse en temps réel

La chaine de traitement en “temps réel” a pour objectif derfiowles candidats super-
novae pour un suivi spectroscopique. Afin de maximiser lesoés d’obtenir un spectre
a haut rapport signal sur bruit, il faut détecter les SNe e maximum de luminosité.
Ceci impose une analyse des images dans la journée suivanit ld'observation. Cette
opération a été effectuée indépendemment par les deuxesqegmadiennes et francaises.
Les détections ont ensuite été combinées pour définir ueeliisque de suivi pour la spec-
troscopie.

La chaine de traitement c6té canadien est décrite dangtRdrae (2010). Je décris ci-
dessous brievement la chaine de traitement développée garupe francais. Je me limite
aux aspects algorithmiques sans véritablement décrirgalfgsation de la recherche (site
web, visualisation des candidats, suivi spectroscopiquéep représenté un effort humain
important.

Les images de la nuit courante, dans chaque bande, sorgduriéer par la chaine de
traitementElixir (Magnier & Cuillandre 2004) développée et maintenue au CFHT

La pré-réductiorkElixir consiste a :

soustraire le biais (piédestal) a partir des valeunsel'scan

appliquer une correction diat-field pour homogénéiser la réponse de I'instrument.
appliquer une correction de franges en bandes

fournir un premier WCSWorld Coordinate Systentoefficients de transformation
des coordonnées pixét, y) en coordonnées sur le cigl, 0))

— fournir un premier point zero des imagesK = (2.51og;(fluz) + mag) ).

Suit une pré-réduction raffinée a partir de logiciels déwpés au LPNHE. Il s’agit
pour une part d'interface a des logiciels exterrmsx{ractor voir Bertin & Arnouts 1996,
pour la détection des objets et la soustraction du fond dedaephof voir Stetson 1987,
pour la modélisation de la PSF) et d’algorithmes originaaurgde traitement des images.
Cette suite logicielle (initialement appeléeds et maintenanpoloka) est écrite en C++,
et utilise la librairiecfistsio? pour l'interface aux imagegits, et d’autres librairies stan-
dard d’analyse scientifique (la librairie d’algébre limédupack 3, la librairie minuit # du
CERN pour la minimisation dg?).

Les taches suivantes sont réalisées sur les images ineligg fave@oloka) :

— détection des objets, soustraction du fond de ciel, estmdu seeing.

— détection des rayons cosmiques, pixels saturés, aigmdtaliffraction (pour éviter
des fausses détections), traces de satellites (ou avions).

— raffinement de la soustraction de franges

— mesure du gain et établissement d’'une carte de poids & garfond de ciel, de la
variance spatiale (poids nul affecté aux pixels défectpeux

— WCS raffiné (appariement des objets détectés a un catapwgeaefini, calcul de la
transformation)

2. http://heasarc. gsfc.nasa. gov/fitsiol/
3. http://ww. netlib.org/lapack/
4. http://wwasdoc. web. cern. ch/ wwmasdoc/ m nui t/
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Le chaine de détection est alors la suivante. Elle s'appuieise image de référence
profonde pré-établie, laréf”.

— calcul de la tranformation d’'une image courante sur lareéiée a partir d’'ummatch-
ing des catalogues.

— écriture d'une image rééchantillonnée sur la grille delgixle I'image de référence.

— moyenne peseée des images individuelles (surtout pouleétes pixels de poids nul)
pour définir une nouvelle image, laéw'.

— calcul d’'un noyau de convolution entre I'image de meilletide moins bon seeing
entre lanewet laref. L'intégrale de ce noyau assure I'ajustement des rappoiis p
tométriques.

— convolution de la meilleure

— soustraction

— détection des objets

Les catalogues des objets détectés au-dessus d'un seuitipague nuit/bande sont
matchés avec les nuits précédentes pour mettre en évidendétections persistantes. Pen-
dant le relevé, un algorithme d’identification automatigies fausses détections dues a des
défauts d’ajustement des PSFs ou des défauts d’aligneresnimages a été développé. I
est basé sur un réseau de neurones prenant comme parangritesedes coefficients de
shapelets décrivant les vignettes (petites images ceraréd’'objet).

Des courbes de lumiére approximatives des candidats E&@a générées et ajustées
pour effectuer une premiére identification photométrigfie @e classer les candidats les
plus prometteurs pour un suivi spectroscopique (Sullivaal.e2006). Le suivi spectro-
scopique a été principalement réalisé sur les télescop@sGtmini et KECK. Je n'abor-
derai pas ici les méthodes d’identification spectroscapiefide mesures de redshift qui ont
été utilisées. Elles sont décrites dans Howell et al. (2dBnder et al. (2008b); Ellis et al.
(2008); Balland et al. (2009); Walker et al. (2011).

3.2.2 Photométrie de PSF : un ajustement simultané

J'aborde maintenant I'analyse en temps différé. Il s’agiial photométrie des SNe la
préalablement détectées.

La méthode utilisée pour les papiers Astier et al. (2006)141,@t initialement dévelop-
pée par Sébastien Fabbro dans sa these, se base sur un erdemibhettes centrées sur la
SN, vignettes tirées d’images préalablement rééchamtifies sur la méme grille de pixels.
Sont ajustés simultanément, le flux de la SNdans I'équation 3.1) et un résidu de fond
de ciel ¢.5;) pour chaque imagé une position globale de la SN:) et un modéle de la
galaxie hote défini comme une ima@&, ) a la résolution d’une vignette de référence, celle
de meilleur seeing. Ainsi, 'image de la galaxie hdte poumporte quelle autre vignette
s’'obtient en dégradant la résolution du modéle par une datwo de noyau kK,). De la
méme facon, la PSF de chaque image est obtenue par conualetla PSK P,) de I'image
de référence. Lintensité du pixgldans I'image; est ainsi modélisé par :

Iy =Y Ky (fi Pu() + Gy) + 65 (3.1)
k
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L'ajustement de ce modéle est réalisé par minimisation q'tisous I'approximation
gue les pixels adjacents ne sont pas corrélés ce qui est tataitdlu rééchantillonnage.
Les incertitudes de mesure sont donc sous-estimées. BheséRvaluées en mesurant la
dispersion des mesures de flux par nuit (de 5 a 10 poses par nuit

Une nouvelle méthode a été mise en place par la suite. Elisistera appliquer une
transformation de coordonnées sur le modéle de galaxieeaudi rééchantillonner les
données. Cette méthode est présentée et appliguée au SNEdaN& la these de Nicolas
Fourmanoit. Elle a été récemment caractérisée avec dekasiong (voir Astier et al. 2013).
Cette derniére méthode est optimale statistiquement psushjets faibles, I'erreur statis-
tique calculée a partir des premiers principes est en aes@la dispersion empirique des
mesures (pour les objets faibles). Le gain en précisiongpgrart a la méthode originale est
cependant modeste car cette derniére fournissait déjarénisipn trés proche de la borne
de Cramér-Rao (a 10% prés). Un avantage important est g@stiplus aisée a mettre en
place car elle ne requiert pas I'alignement préalable degj@® (ce qui a pour principal
désagrément de doubler I'espace disque nécessaire).

Pour les objets brillants, les deux méthodes permetteriteliir une répétabilité de
la mesure de flux de 0.5%. La raison de cette limite est inoextdl s'agit probablement
de variations spatiales de la PSF a une résolution qui na&stspivie par le modéle (les
paramétres du modéle de PSF varient linéairement avec ikopdsmais il pourrait aussi
s'agir de variations de réponse instrumentale.

L'impact de I'astrométrie sur la mesure des flux est aussidgben détail dans Astier
et al. (2013). Les mouvements propres des étoiles les plbdeasont déterminés en méme
temps que le catalogue astrométrique et les transfornsatidmage a image. Le biais asso-
cié ala réfraction atmosphérique différentielle est aégalué ; il se trouve étre négligeable
pour la photométrie des SNe (inférieur a 1 mmag).

Dans le paragraphe 3.2.3, nous verrons que la calibrat®8Ne se base sur le transfert
de la calibration depuis les étoiles du champ. Il est donc pela important de montrer que
le rapport du flux d’'une SN au flux des étoiles du champ n’esbfaisé. Des simulations
permettent de tester que la méthode n'’introduit pas de &émfsnction de la brillance de la
galaxie hote (ces résultats sont présentés dans Astie2étla). Il existe cependant un biais
naturel et bien défini a bas signal sur bruit lorsque l'intgdte sur la mesure de la position
n'est plus négligeable devant la taille de la PSF. Ce biaidesfiux f peut s’exprimer en
fonction de la variance d¢ commesf/f = —var(f)/f? (voir G10). Ceci nous a amené a
utiliser la position moyenne déterminée a partir des caidadumiére des SNe la en bande
r eti comme position fixée pour les mesures en bagdes.

La production des courbes de lumiére SNLS est réalisée dreancalcul de 'IN2P3,
les données étant stockées sur le systéeme de disque GPF8oRoar quelques ordres de
grandeur, cette production fait intervenir une dizaingapés de traitement pour chacune
des 13000 images du survey DEEP. L'espace disque occup&pserhble de ces images
est de 14 To (image brutes et processées). 15 millions deifickont générés (dont des
images de poids, des images de controle variées, des esalagetc). S’y ajoute environ
1 To d'images de calibration (flat-field, masques, corregtide franges). Les observations
stellaires de calibration représentent aussi un volumeodedkes important. Pour ce type
de traitement de données, le goulot d’étranglement espldité d’accés aux données, ¢a
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n'est pas les ressources en temps de calcul.

3.2.3 Calibration photométrique
Principes

La calibration photométrique joue un rdle fondamental pleumesure de distance,
puisqu’il s’agit essentiellement de déterminer des ragpde flux lumineux entre SNe a
bas et haut redshifts. Une complication importante vienfaitugue ces rapports de flux
sont mesurés dans des bandes spectrales distinctes. Ountriope pas se contenter d’'un
rapport de nombres, il faut d'abord ramener ces nombres iggsude flux physiques (nom-
bre de photons ou énergie dans un intervalle de longueudd,ae@mps, surface) afin de
pouvoir tenir compte de I'effet du redshift lors de la congison des flux.

De fagon plus explicite, un flux mesuré d’'une étoit¢ dans une image est un nombre
de pas d’ADC qui peut étre modélisé comme

Napy = At x A x / ANR(N) A/ (he) 6 () (3.2)

avec la réponse instrumental\) = Ti,:(\).€(A).G modélisée comme le produit
d’une transmission totale de I'ensemble de I'optique (shmension), une efficacité quan-
tigue en € /v, et un gain électronique en ADU7e A est la surface de collection du téle-
scope At le temps d’intégration, et, le spectre de I'objet (son flux d’énergie par unité de
longueur d’onde en erg:$.cm™2.7! par exemplé).

Cette expression 3.2 n'est pas utilisée en pratique (eitpket, on n'a pas besoin de
connaitre la taille du miroir). La calibration consiste ait & se ramener au flux d’'un objet
de référence dont on connait le spectre, en déterminaninwartain nombre d'intermédi-
aires, le rapport du flux de la supernova au flux de cet obje¢fdeence. Ceci est obtenu de
la fagon suivante. A partir des observatidig, pi), on définit des magnitudes

mags = —2.5log,g Napy + ZP (3.3)

et on interpréete la magnitude en utilisant I'objet de réfiése

[ dANRA) A (N)
—2.5logy [ AXNRA) A res(N)

mags. = + magrey (34)

La combinaison des expressions 3.3 et 3.4 est équivaleritaeqdrétation deN4py
de 'équation 3.2.

5. il faut ajouter le terme\/(hc) pour convertir les énergies en nombre de photons
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L'exercice est évidemment de déterminer le point zZ&i® pour que cette derniére in-
terprétation soit valable (&ag,.s fixée arbitrairement). Le point zéro est partagé par tous
les objets de I'image qui ont été, en principe, observés Esnmémes conditions. Ainsi
I'on connait les magnitudes des étoiles du champ, on obtient

ZP = (mag + 2.5logg Napuv) (3.5)

stars

Il faut évidemment que le&V py des étoiles aient été mesurés avec exactement la
méme PSF que pour la SN afin que la fraction de flux mesuré swgiétae pour la SN et
les étoiles. En pratique on utilise le méme logiciel pour unessle flux des étoiles et celui
des SNe afin d'éviter d’'introduire un biais da & des difféemntriviales d'implémentation
(échantillonnage et interpolation de la PSF, bornes djiaton, ...). La seule différence est
gue dans le premier cas le flux de la galaxie est mis a zéro.dlidation de cette méthode
par simulations a été mentionnée précédemment).

Le probleme se raméne alors a déterminer les magnitudesailes éu champ, magni-
tudes définies théoriguement par I'équation 3.4.

Calibration SNLS3

Je décris ci-dessous trés schématiqguement cette proqaalur&NLS3. Beaucoup plus
de détails techniques sont présentés dans Regnault eDal. R0 particulier, je ne parlerai
pas des corrections de non-uniformité et de la variatioiapade la réponse des filtres,
deux effets qui compliquent notablement la procédure dbradibon.

Le systéme de magnitude (c.a.d. le catalogue de magnitsd&taites du champ) SNLS
estdéfinipar rapport a celui de Landolt par I'intermédiaire de transfations linéaires par
morceaux appelées transformations de couleur de la forme

MaGsnis = MAYLandolt + & X couleur Landort (+05) (3.6)

(une couleur est une différence de magnitudes dans difesdrandes). Les pentes (ici
«) sont ajustées sur les données, elles sont la conséquendéfdeences entre les filtres
SNLS et Landolt, I'offset (ici3) est en fait arbitraire. Cet@éfinitiondes magnitudes SNLS
permet de calculer un point zéro pour les observations dasjgh Landolt (Eq. 3.5), puis
d’appliquer ce point zéro aux observations des étoiles dmghpour déterminer leur mag-
nitudes (Eq. 3.3), en tenant compte des variations de tefagpasition et de masse d’air,
mais aussi de corrections plus subtiles comme des comeafiouverture.

L'interprétation en flux consiste a choisir une étoile deéréfhce de spectre connu par
ailleurs, et de déterminer ses magnitudes dans le systerh&.3Mtoile BD +17 4708 a
été choisie pour trois raisons. Elle a été observé par Lagdblomoto (2007) et a donc
des magnitudes dans le systéeme Landolt. D’autre part eliesacduleurs proches de la
moyenne des couleurs des étoiles Landolt utilisées pouallbration de SNLS. Ainsi,
ces magnitudes dépendent peu de la connaissance des filirde (a pente des relations
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de couleura). Elle fait partie de la base de données spectrophotornésiCALSPEC du
HST (Bohlin & Gilliland 2004).

Il reste cependant une incertitude, I'écart relatifi de la différence de magnitudes
(magsnis —magrandorr) €Ntre BD +17 4708 et les étoiles effectivement utilisées fpoaal-
ibration (a la couleur de BD +17 4708 ). Cet écart est estinms &kegnault et al. (2009) en
évaluant I'impact de la métallicité, extinction ... etctrerles étoiles du champ et BD +17 4708.
Lafigure 3.3, tirée de Betoule et al. 2012, permet d'illustepropos. Elle présente la trans-
formation de couleur pour la band€¢SNLS) a partir des banddg et I de Landolt.
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FIGURE 3.3 — Transformation de couleur pour les magnitudes darasrddés de Megacam
(au centre du plan focal) par rapport au magnituftest I dans le systéme Landolt. Les
ronds noirs représentent les mesures de Landolt et avecdsimgd.a droite par morceaux
la transformation de couleur. Le carré rouge représente BII¥08 , dont les magnitudes
R et sont mesurées par Landolt & Uomoto 2007. La magnituldegacam est en revanche
modélisée, elle s’écarte de la droite d'une val&uge 0.002 &+ 0.002 selon Regnault et al.
2009. Les croix rouges correspondent aux autres étoiladatd CALSPEC observées par
Landolt & Uomoto 2007. Leur magnitudésont synthétisées a partir de leur spectre HST,
du spectre HST et de la magnitude de BD +17 4708, et du modéterdponse instrumen-
tale de MegaCam (en utilisant I'équation 3.4). Cette figstetiete de Betoule et al. 2012,
ou la calibration a été raffinée par rapport a I'analyse SNLS3

Calibration SNLS5

La calibration pour I'analyse finale de données SNLS esteptés dans Betoule et al.
(2012). En plus du chemin de calibration passant par leteétde Landolt, deux autres
voies sont utilisées :

— Observation directe de standard CALSPEC avec Megacarointenent avec les
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observations des champs DEEP. Il s'agit de tsakar analogs SNAP-2, P177D et
P330E.

— Observation de champs dans la bande sud du SDSS pour liltexcées relevés

supernovae SNLS et SDSS.

La combinaison de ces trois chemins de calibration perm@itehir une précision
améliorée par rapport a Regnault et al. (2009). Cette comgmn est réalisée en tenant
compte des diverses sources d’incertitudes systématajuksleur corrélations de bande a
bande. Ceci est possible parce que la dispersion des metitessies par les trois chemins
de calibration est en accord avec les incertitudes calsulée figure 3.4 tirée du papier
illustre cet accord.

| | I N L L

SDSSSAL 4y, oy I 1y A §
SDSS BD+17 |- a1 —.— 1 - -
SNLSSA}  —e— 1+ i B I ]
S(’\\/liléSLSr?d+cJ1lt7)‘ a2 TR T
sDss sAl- ,Ml 1 ,zjlwl|--|| L ZMI|—-| o
SDSS BD+17 |- F- + e T e I
SNLSSA} e 1 B I ]
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002002 002 0.02 002 0.2

FIGURE 3.4 — Comparaison des résultats de calibration obtenuslgedifférents chemins
de calibration des champs DEEP du CFHT-LS pour les bawnges r, i, is, et z. Ces
chemins de calibration sont, de haut en bas : 1) via l'intdnegion avec le SDSS et les
observations par le SDSS (et le télescope PT3alar analogsobservés par HST, 2) via
l'intercalibration avec le SDSS et leur observations de BD 4708, 3) via I'observation
directe avec Megacam dmlar analogs 4) via les étoiles de Landolt et les mesures de
BD +17 4708 par Landolt & Uomoto (2007) (comme pour SNLS3Xt€fgure est tirée de
Betoule et al. 2012.

La table 3.3 résume les incertitudes de calibration obtempeair SNLS3, et pour I'-
analyse finale des données (SNLS5). Pour ce dernier rédutizertitude de calibration en
bander est dominée par la méconnaissance de la transmission @u filtr

Transfert de calibration de la photométrie d’ouverture vers la photométrie de PSF

Le catalogue de magnitudes d’'étoiles de champs a été obtepliotométrie d’ouver-
ture (somme des flux des pixels dans un disque centré suet’ebfle rayon prédéfini), car
cette photométrie ne nécessite pas de connaitre la forme BISF dans I'ouverture. Les
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‘ U g T 1 12 z
SNLS3 +0.0051 +0.0066 =+£0.0080 +0.020
SNLS® | £0.0145 =+0.0035 =40.0051 +0.0042 +0.0043 =+0.0069
(@) voir Regnault et al. (2009) tables D.2 et D.3.
(®) voir Betoule et al. (2012) table 23.

TAaBLE 3.3 — Bilan des incertitudes de calibration des champs DEEP

biais potentiels se limitent ainsi a I'évaluation des cctiteis d’ouverture, c.a.d. la fraction
du flux (quelques %) de I'objet qui n’est pas contenu dansylerra’ouverture. Elle est en
revanche non optimale statistiquement, et donc plus lergjte la photométrie de PSF.

Or les flux des SNe sont mesurés en photométrie de PSF. Amisinisfert de calibration
du catalogue d’étoiles de champs vers les SNe consiste aenésphotométrie de PSF de
ces étoiles dans les mémes images que celles utilisées psuren les courbes de lumiére
des SNe afin de déterminer un point zéro (Eq. 3.5). Lors de ogieration qui revient a
comparer photométries d'ouverture et de PSF, deux effetsofih été mis en évidence et
corrigés. Tout d’abord la PSF est chromatique ce qui indué variation de I'estimation
du flux en fonction de la couleur des étoiles, typiquement %bandeg sur I'ensemble
de la gamme en couleur des étoiles. Ceci est pris en compté&fiarsgdant une correction a
la transmission en fonction de la longueur d’onde en ban@eir G10). D'autre part, des
résidus systématiques de soustraction de ciel d’'une dractiADU ont été détectés. Ces
résidus sont expliqués par les queues de PSF des objetmitsritlans les images (voir G10
et Betoule et al. 2012).

Les courbes de lumiére calibrées se présentent sous la fiitme liste de mesures
contenant date d’observation, flux et point Z&rainsi qu'une matrice de covariance des
mesures. Cette matrice de covariance est non diagonalesflux estimés a différentes
dates dépendent de la méme estimation de la position de la @Nfeix de la galaxie hbte
qui sont aussi des données incertaines.

Deux exemples de courbes de lumiére SNLS3 sont représemtés 8.5.

3.2.4 Ajustement des courbes de lumiére

L'ensemble de I'analyse des trois premiéres années de dsm@nété réalisé par les deux
équipes francaise et canadienne. En particulier, deuxigobs d'ajustement des courbes
de lumiéres ont été utilisées SALT2, présenté section , 28ZiFTO (Conley et al. 2008).

En quelques mots, le modéle SiFTO s’approche de celui de S#dif Eq. 2.6). Le
modeéle de courbes de lumiére consiste a intégrer dans fes fifistrumentaux correspon-
dant une version modifiée de la séquence spectrale de Hahd2007) avec un facteur de
dilatation temporel autour du maximum de luminosité (parmestretch) dépendant de la
longueur d’onde. Il n'y a en revanche pas de loi de coulesrataplitudes des courbes de

6. On n'enregistre pas des magnitudes car une valeur de fluxymoobjet faible peut étre négative du fait
de la fluctuation de Poisson du fond de ciel soustrait; ausairmoyenne des flux estimée est un estimateur
non biaisé du flux vrai, la moyenne des magnitudes est elisdaa
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FIGURE 3.5 — Courbes de lumiere SNLS3 des SNe la 05D1hn=a 0.149 et 04D1iv a
z = 0.998 dans les bandeg-iz. Les courbes en trait plein représentent I'ajustementeoar |
modéle SALT2.

lumiere observées sont ajustées (c.a.d. qu’elles ne sergpdraintes les unes par rapport
aux autres avec une loi de couleur). Pour cela, la séquematrale qui est intégrée est
modifiée par une fonction de la longueur d’onfig\) ayant autant de paramétres qu'il y
a de courbes de lumiéeres. La magnitudg et la couleurc sont obtenues en intégrant ce
modeéle adapté dans les filtrBset V' dans le référentiel de la SN (voir §2.3.1).

Les deux modeéles donnent des résultats différents sur leseméourbes de lumiére.
Une partie de la différence est simplement due a une diftérele définition effective des
parameétres (décalage moyendg, c, relation linéaire entre; et le stretch, voir Eq. 6
et Table 6 de G10). Ces changements de définition n'ont auicopertance car ils sont
absorbés par un changement des valeufg/gea et 5 entrant dans I'estimateur de distance
4 qui lui est invariant (Eq. 2.4).

Par contre, il existe des différences systématiques dépéegidu redshift entre les deux
modeéles apres avoir transformé linéairement les paraségéun vers 'autre (voir la fig-
ure 3.6 tirée de G10). Ces différences sont interprétéesneodes différences entre la
séquence spectrale SALT2 et celle de Hsiao et al. (2007) &chedle en longueur d’onde
trop fine pour pouvoir étre rattrapée par la fonction d’adaph f()\). Cette hypothése
penche vers un défaut dans la méthode SiFTO. Cependant| muaiyse SNLS3, la dif-
férence entre les deux modéles est prise en compte commeaangtude systématique.

Plutdt que de choisir I'un ou l'autre des jeux de paramét®sTR2 ou SiFTO, la col-
laboration a décidé de combiner les deux estimations @raritlla moyenne des deux (en
prenant pour SALT?2 les valeurs transformées), tout ensatili la différence comme in-
certitude systématique (voir par exemple les contdiysQ, de I'analyse combinée des
données SNLS3 de G10 reproduite figure 3.7).
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FIGURE 3.6 — Differences de valeurs de}; ajustées sur les courbes de lumiere SNLS3
avec les modeéles SALT2 et SiFTO. Cette figure est tirée de Gil€ourbe rouge représente
I'effet dO aux différences des séquences spectrales desaedeles.
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FIGURE 3.7 — Contours a 68.3% de niveau de confiance (erreurs ispatistseules) dans le
plan$2,, Q, tirés de I'ajustement des SNe SNLS3 seules (sans SNe pjanlesSALT2

(courbe rouge), SIFTO (courbe bleue), et la combinaisorddex (courbe noire). Le con-
tour incliné en pointillés est celui de SNLS1 (pour lequed 8&e proches ont été utilisée).

Cette figure est tirée de G10.
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3.3 Ajustement du diagramme de Hubble

L'ajustement du diagramme de Hubble est réalisé par miaiiois dex? ol sont ajustés
simultanément les paramétres cosmologig@emntrant dans la définition du module de
distanceu (voir §2.3.1) et les parameétres de nuisafités, a, §) entrant dans la définition
son estimatioru. J'expose ci-dessous quelques spécificités techniques.

3.3.1 Traitement des incertitudes systématiques

Pour reprendre les notations de G10, en appejaat{m};, z, ¢} le vecteur des parametres
tirés de I'ajustement des courbes de lumiere d’'une SN, &t {1, «, — 3} le vecteur des
termes de nuisance multiplicatifs, on peut réécrire Feation du module de distance d’'une
SN :

fii = 0'n; — Mp (3.7

Ainsi le terme de variance ge di aux incertitudes de mesure est

vari; = BtCni 0 (3.8)

ouC,, estla covariance des parametngCette covariance est issue de I'ajustement des
courbes de lumiéres (c’est de facon standard I'inverse dealsice des dérivées secondes
du x? d’ajustement, mais voir aussi la discussion §3.3.2). Léauae deji dépend de la
valeur des parametres de nuisance, ce qui rend non-lin&girstement par rapport a ces
parametres.

Cette incertitude statistique de mesure est évidemmea@pantiante d’une SN a l'autre.
Il existe cependant de nombreuses sources d’incertituydsérsatiques. Sil'on s'autorise
a traiter ces incertitudes systématiques comme des vesial#atoires, leur effet se traduit
alors par une source de covariance entre les mesures d’'uad’@Nre.

A titre d’exemple, considérons une source d'incertitudeapegtrée par une variable
(un décalage de calibration dans filtre précis par exemgeyariancear(s). Au premier
ordre, un décalagés de cette variable induit une variation des paramétres ddhén =
§s x On/0s, et donc un décalage du module de distaijce= §s x 8" (On/0s). Il s’en suit
un terme de covariance entre les modules de distance des SNe,

dcov ([, ) = (Btﬁni/as) var(s) (Btanj/as) (3.9

Si on considére maintenant un ensemble de sources d’tockertcaractérisé par un
vecteur de variables dont la covariance €5, et si 'on ajoute le terme diagonal de
variance statistique (Eqg. 3.8), on obtient alors I'expmgssuivante pour la covariance des
modules de distano€',, des SNe du diagramme de Hubble :

Cu(i,j) = COU(IL/J\,Z',,[/J\,]') =0 ((51]0172 + HiC’SySH;) 0 (310)

ou H; est, pour la SN, la matrice des dérivées des termes du vecigyrar rapport
aux éléments du vecteur d’incertitudes systématiques.
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L'ajustement du diagramme de Hubble consiste & minimisgquéantité
X’ =R,C,'R, (3.11)
ou R, estle vecteur des résidus

L'ajustement se fait avec la méthode de Gauss-Newton. Afmidemiser les biais sur
les parameétred, il faut tenir compte de la dérivée de l'inverse @g, par rapport a ces
parameétres (ceci peut étre fait dans un temps de calcuhraabte avec plusieurs astuces,
en commengant par développer la matrice comme un polynési¢éedmes d& dont les
coefficients sont pré-calculés).

3.3.2 Dispersion intrinseque et résidus au modéle de courbele lumiére

La prise en compte de la dispersion résiduelle au diagranenhutible est réalisée dans
I'analyse SNLS3 en ajoutant un terme a la variance des medigdalistance, indépendant
d’'une SN a l'autre, et dont la valeur est ajustée pour obtenigx? par degré de liberté
égal a un (ce terme est en pratique ajouté a l'incertitude eure surmy, ((C,)o0 dans
I'équation 3.8). Ce terme dit de “dispersion intrinséquetmet de garantir une bonne éval-
uation de l'incertitude statistique finale sur les parapgttosmologiques. On obtient une
valeur de dispersion de I'ordre de 0.09 magnitude pour KeeaSNLS3 (voir G10 et Con-
ley et al. 2008). Ce nombre est cependant fonction des inaes de mesure en entrée de
'ajustement (Eq. 3.8), incertitudes qui sont sujettestarprétation. En effet I'incertitude
de “mesure” deu contient un terme da a l'incertitude statistique de mese gbints de
photométrie mais aussi un terme lié a la variabilité rédidudes SNe autour du modéle,
variabilité qui est prise en compte lors de I'ajustementaesbes de lumiere.

Cette variabilité résiduelle ne peut pas étre traitée denfparfaitement rigoureuse. On
peut en effet inclure dans la définition de ce terme tout cen@gsit pas modélisé, et doncy
inclure de fait toute la complexité des SNe la, ce qui nousEnekaNs une impasse.

L'approche pragmatique utilisée pour I'analyse SNLS3 deemodéle SALT2 a con-
sisté a tenir compte approximativement de la covariancedsédus d’ajustement aux courbes
de lumiere. Deux composantes sont considérées. i) uneasiispeéndépendante d'observa-
tion & observatiod des résidus aux courbes de lumiére dont 'amplitude a és¥éajuii)
une dispersion des résidus d’amplitude de courbe de lunméépendante de bande a bande
(il 'y a que deux parameétres libres dans le modelg; (et ¢) pour décrire 'ensemble des
amplitudes des courbes de lumiere d’'une SN). La méthodeégipour évaluer cette dis-
persion des amplitudes se base sur un maximum de vraisesebtantreinte réstricted
likelihood, voir G10). La figure du G10 présentant cette dispersionepsbduite figure 3.8.

Ce modéle d'incertitude joue un rdéle dans I'analyse, parcé g un impact sur les
paramétres du modele, a la fois lors de I'entrainement duetaqdur la loi de couleur),
mais surtout sur la valeur de la pentee la relation couleur-luminosité lors de I'ajustement
du diagramme de Hubble, car l'incertitude sur le paramédtdetir est modifiée.

7. avec en pratique un pas de temps d’au moins un jour
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FIGURE 3.8 — Dispersion des résidus d’amplitudes des courbes de&rdemau modéle
SALT2. Les deux courbes correspondent a deux choix an@grale paramétrisation. Cette
figure est tirée de G10.

L'impact du modéle d’incertitude sur la détermination dasgmeétres: et 5 est discutée
dans Marriner et al. (2011), ou il est proposé une méthodeeajent de ces paramétres basé
sur I'ajout d'une matrice de covariance “intrinseque” a latriceC;,. Plus recemment, dans
Kessler et al. (2012), I'impact de divers choix de modéiisate la dispersion intrinséque
sur I'analyse de cosmologie est présenté. Les modélesshorg le modéle qui vient d’étre
exposé (G10), un modéle proposé par Chotard et al. (20118saé@sidus d’amplitude dans
différentes bandes sont anti-corrélés, et plusieurs auntaéles empiriques. L'effet net est
un biais sur le paramétrg, le biais sur la cosmologie est en fait relativement faibite u
fois la correction de biais de Malmquist appliquée. L'iriitade systématique résultante est
négligeable devant les autres sources d’incertitudesadallyse SNLS3. Le graphique tiré
de Kessler et al. (2012) illustrant ce dernier résultategstaduit figure 3.9.

Alors que limpact sur I'analyse de cosmologie est faibke,fdit que la valeur du
parametres dépende de la modélisation des incertitudes sur le paramétrieur a en-
gendré une certaine confusion dont on trouve trace dan$deature. A titre d’exemple, la
valeur des dans I'analyse SNLS a considérablement changé d’'une ptiblica 'autre :
£ =2.19 + 0.33 dans Guy et al. (2005),.57 + 0.15 dans Astier et al. (2006),.77 + 0.16
dans GO7 et finalemeBt2 + 0.13 sur les données SNLS seules dans G10 (avec SALT?2 et
SIFTO). Ces différences s’expliquent principalement pa modification du modéle d’er-
reurs®. Kessler et al. (2009) trouve une valeur@lqui dépend du redshift. Nous montrons
dans G10 et Conley et al. (2011) que cet effet disparait &/ewbéle d’erreur exposé ici.

Le fait que l'impact sur la cosmologie soit faible n’est pasnéant si I'on note que
la méme distribution de magnitudes absolues et couleurs peut épesentée patlif-
férentesvaleurs du paramétig et de variance “intrinséque” des magnitudes et couleurs. En

8. Lafaible valeur de8 dans Astier et al. (2006) était aussi le fait d’'un estimat®aisé, ou la dérivée des
incertitudes par rapport aux parametrest 8 n'était pas prise en compte
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FIGURE 3.9 — Biais sur les modules de distance d’'une simulationodepsant I'analyse
SNLS3 en considérant divers modéles de dispersion ingqueséG10 est le modéle exposé
ici. C11_0 et C11_1 sont deux fagons d’'implémenter le model€hotard et al. (2011),
FUN_MIX est un autre modeéle décrit dans le papier. Cette digast tirée Kessler et al.
(2012).
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3.3. AJUSTEMENT DU DIAGRAMME DE HUBBLE

représentant en premiére approximation cette distribyt@r une distribution gaussienne
bidimentionnelle caractérisée par une matrice de covegi@if>s des valeurs deup, c, et
en introduisant une covariance intrinséqoéoriqueC™. et une valeur dg, nous avons

mc

Che = PsCi Py

Pi=o 1)

Il'y a de fagon évidente une dégénérescence entre les vale@s!! et 3, alors que
la seule expression qui joue un réle pour 'analyse@g¥. On pourrait donc définir une
nouvelle méthode de mesure de distance qui fait I'éconoesepdramétres et 5 en s’ap-
puyant sur une modélisation explicite de la distributios garameétres s, z, c.

avec

3.3.3 Deépendance en fonction de la galaxie hote

Nous avons présenté au paragraphe 2.3.5 la mise en évidieree d’'un biais de I'es-
timateur du module de distangeen fonction de propriétes des galaxies hotes des SNe.
Dans I'analyse SNLS3, le proxy utilisé pour mettre en évigeet corriger cet effet est la
masse stellaire de la galaxie, tirée d’un ajustement aveot®le PEGASE (Fioc & Rocca-
Volmerange 1997; Le Borgne & Rocca-Volmerange 2002; Sadliet al. 2010). La correc-
tion utilisée pour I'ajustement de cosmologie a consistfuster une différence de magni-
tude absolue\ M selon que I'héte était plus ou moins massif Uy, = 10'°M. Ce
parameétre\ My est ajusté en méme temps que les paramélgs o, ), et les parametres
cosmologiques. Une valeur deMp = 0.073 + 0.015 a été obtenu.

3.3.4 Discussion sur les incertitudes systématiques

Les incertitudes systématiques prises en compte dan$y’&n8NLS3 sont nombreuses
(toutes sont incluses dans la matrCe,,). Elles sont décrites en détail dans Conley et al.
(2011). La plupart de ces sources d'incertitude ont étédisodans ce document, il est
donc inutile de les rappeler toutes dans cette section. \E&mcke, il peut étre intéressant
de rappeler ici quel est I'impact des incertitudes de catibn photométrique qui représen-
tent la principale source d’'incertitude. Parmi I'ensemiiés termes, les principaux sont les
incertitudes sur les points zéro en banges: des champs DEEP du SNLS. Ces incerti-
tudes ont été présentées table 3.3. Il faut aussi prendrenapte une covariance non nulle
entre ces différents termes. En partant des matrices dei@ovagriz des tables D.2 et
D.3 de Regnault et al. (2009) pour SNLS3 et des tables 22 eeXetbule et al. (2012)
(la version électronique) pour SNLS5, on peut générer daksations de décalages de
calibrationdom, et en déduire un ensemble de courbes de décalage de modiiktaee
Su(z) = 0" H (2)dm (voir §3.3.1). H (z) est la moyenne des matric&E de SNe individu-
elles dans des bins en) La dispersion de ces courbes normalisées=a0 est représentée
figure 3.10. Limpact des incertitudes de calibration es0d#%3 mag rms entre = 0 et
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FIGURE 3.10 — Incertitude systématique sur le module de distaneeady incertitudes de
calibration engriz de I'analyse SNLS3 (Regnault et al. 2009) et pour I'analysaldi des
données (Betoule et al. 2012).

z = 1 pour I'analyse SNLS3, elle est réduite a 0.038 pour I'arebys cours du lot final de
donnée$.

3.4 Reésultat de cosmologie, combinaison avec d’autres saxl

L'échantillon de supernovae SNLS3 est présenté par Conlay €011). Il comprend
123 SNe proches de plusieurs relevés, 93 SNe de la premigom sl SDSS, 242 SNe des
trois premiéres années du SNLS et 14 SNe HST.

Le diagramme de Hubble de cette échantillon est représanté figure 3.11 tirée de
Conley et al. (2011). Il s’agit de modules de distance tiredadmoyenne des paramétres
SiFTO et SALT2 transformés (voir §3.2.4).

L'ajustement du diagramme de Hubble est combiné avec @astindes cosmologiques
(CMB et BAO) dans Sullivan et al. (2011). Nous avons déja gmé&s ces résultats en
ajoutant des mesures plus récentes de BAO dans la sectidh A&c les contraintes
CMB (Komatsu et al. 2011) et BAO (Eisenstein et al. 2005; Raftet al. 2010; Beutler
et al. 2011, Blake et al. 2011b), en ajustant un modéle darmiplat contenant matiere
et énergie noire avec pour cette derniére une équationt dtétestante, on obtient =
—1.07+0.076. En ignorant la relation entre brillance des SNe et envieoment, on obtient
w = —1.10 & 0.076, soit un décalage de 0.03 sur sans accroissement notable de I'in-

9. L'impact sera en réalité moindre car un échantillon piuge de SNe sera utilisé pour I'entrainement du
modeéle ce qui réduira I'impact de la calibration SNLS.
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FIGURE 3.11 — Diagramme de Hubble de I'échantillon de SNe utiliséesr I'analyse
SNLS3. Cette figure est tirée de Conley et al. (2011).

certitude (alors que le paramettelM/z est ajusté simultanément). Il s’agit donc d’un effet
relativement faible mais non négligeable.

Les données actuelles n'apportent pratiguement pas deagtrtsur une évolution du
parameétrev, paramétrisée par exemple sous la fornte) = wo+w,(1—a) (Chevallier &
Polarski 2001; Linder 2003). On obtient en efief = —1.5+0.9. Ceci nous indique que le
modéele de cosmologie standard;’ DM, n'est pas encore testé avec une grande précision.

Une facon de visualiser ce résultat consiste a représasteolrbes d’expansion et/ou
de densité d’énergie en fonction du redshift pour les medélgorisés par les donnéés
Ces courbes sont représentées figure 3.12 et 3.13. On vdd figure 3.12 que les SNe
seules permettent de mettre en évidence une accélératiexpnsion (I'expansioda/dt
augmente avee) poura/ag > 0.8 soitz < 0.25, par contre elles apportent peu de con-
traintes a plus haut redshift. C’est la combinaison ave®kS et le CMB qui permet de
mettre en évidence un bon accord avg¢D M sur une gamme étendue de redshifts. No-
tons cependant que cette analyse est fait dans le cadre mhwmamétrisation contraignante
(a partir de I'ajustement du modé{e, w,)), 'ensemble des modéles possibles n’est pas
testé.

10. Les modeles sont obtenus en échantillonnant I'espaceatameétre$(,,, wo, w,) suivant une vrais-
semblance gaussienne tirée de la matrice de Fisher detéajaat. C’est une hypothése trés approximative,
mais il s’agit uniguement de produire une illustration.
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FIGURE 3.12 — Contraintes sur I'expansion de I'univéi,ag)~'da/dt en fonction de la
valeur du facteur d’échelle/ay = (1 + z)~! avec les SNe SNLS3 seules (en haut), ou
SNE+BAO+CMB (en bas). Les surfaces grisées sont les cant@8%, 90% et 95% de
niveau de confiance (obtenus & partir de I'ajustemement dielaéwy, w,)). La courbe
en trait plein foncé est le meilleur fit. La courbe tiretéerésenteACDM, et la courbe en
pointillé le modéle sans constante cosmologique. (La vale®?,,, tirée de I'ajustement,
varie entre la figure du haut et celle du bas.)
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FIGURE 3.13 — Contraintes sur la densité d’énergjgp.) en fonction de la valeur du
facteur d’échellei/a( avec les SNe SNLS3 seules (en haut), ou SNE+BAO+CMB (en bas).
Les surfaces grisées sont les contours a 68%, 90% et 95%eahurde confiance (obtenus a
partir de I'ajustemement du modé&le, w,)). La courbe en trait plein foncé est le meilleur
fit. La courbe tiretée représenteéCDM, et la courbe en pointillé le modeéle sans constante
cosmologique.
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3.5 Lanalyse finale des données SNLS

L'analyse finale des données SNLS (SNLS5) consistera en heméiton de plus de
400 SNe la (pour 242 dans I'échantillon SNLS3). Hormi le gatatistique, les principales
améliorations envisagées sont les suivantes :

— Amélioration de la calibration photométrique (Betouleakt2012), voir §3.2.3 et
surtout la figure 3.10.

— Photométrie sans ré-échantillonnage (voir §3.2.2).dliaption de cette photométrie
a fait I'objet de la thése de N. Fourmanoit. Un papier déatila méthode et les tests
de validation est en préparation (Astier et al. 2013).

— Réentrainement du modéle SALT2 avec un échantillon étéalinées complétes
SDSS intercalibrées avec SNLS, lot trés important de ntessdlbonnées spectrales a
bas redshift, Blondin et al. 2012; Silverman et al. 2012adlennées exceptionnelles
de SN 2011fe, voir Pereira & SNFactory collaboration 20E2)des améliorations
techniques (pas de régularisation pour la composante meyen

— Validation compléte par simulation de la méthode SALT2apier est en cours de
rédaction par une doctorante aux Etats-Unis, Mosher & JL1320

— Mesures améliorées des propriétés des galaxies hotesld® SN

On s’attend donc a un gain significatif sur la précision deureesles parametres cos-
mologiques avec I'analyse finale.
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Chapitre 4

Quel futur pour les SNe la comme
sonde de I'énergie noire

Je discute dans ce chapitre le rble que pourraient joueufEsisovae de type la comme
sonde cosmologique de I'énergie noire dans le futur, avdigea de mire les grands projets
Euclid et LSST, c’est-a-dire a I'horizon 2020. Dans une pegmpartie, je présente brieve-
ment les avantages et les inconvénients des diverses sdad&mergie noire. Il s’agit
principalement d’une revue bibliographique s’appuyamtlesi résultats expérimentaux les
plus récents. Dans une seconde partie sont présentés hels grajets a court et plus long
terme.

Ce chapitre présente un point de vue personnel, et donarfertebiaisé, il est aussi un
peu schématique.

4.1 Revue critiques des sondes de I'énergie noire

Nous avons présenté le theme de recherche de I'énergieanniteapitre 1. Alors que les
pistes de recherche théorique sont trés nombreuses, prpétimentateur, cette recherche
peut étre définie comme la recherche d’'un écart au modéléasthhC D M, pour ce qui a
trait & deux de ses prédictions :

1. L'histoire du taux d’expansion homogene de I'univergst’la mesure de qui car-
actérise le taux de dilution de la densité d’énergie.

2. Le taux de formation des structures gwth rate, qui permet de tester les mod-
eles de gravitation modifiée. Cette mesure est fondamegnaledifférencier certains
modéles d’énergie noire pour lesquels le taux d’expanséor @tre ajusté.

Pour le premier point, les sondes directes de I'expansiohles mesures de distance
en fonction du redshift : distance de luminosité, distammgutaire, mesure directe dé(z).
En principe, la caractérisation de I'élément de volume parmesure de densité numérique
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d’objets devrait étre ajoutée a la liste. Cependant, la matutaux de comptage de grandes
structures virialisées est aussi trés sensible au secant [@taux de formation de ses
structures, il ne s’agit donc pas vraiment d’'une sonde wire&ussi, pour le comptage
des galaxies, ceci fait intervenir une physique trés coxeptpii rend la tache impossible
pour une mesure précise. Pour les amas de galaxies, donainés matiére noire, la dif-
ficulté principale est de relier les objets observés expntalement (richesse, dispersion
de vitesses radiales, lensing, observations X, SZ) auxshjesurés dans les expériences
numeériques (simulations & N-corps, avec diverses méttiiiestification et de mesure de
masse des amasiend of friend sur-densité dans une spheére ...). Je me bornerai donc dans
la suite a comparer assez schématiquement I'estimatiodistesices avec les supernovae
la 84.1.1 a celle obtenues a partir de la fonction de coroélate la distribution angulaires
des galaxies, en me restreignant a la mesure I'échelletéasdicue du pic acoustique des
baryons 84.1.2 (dans la suite BAO, pd&aryon Accoustic Oscillations

Pour le second point, la sonde la plus directe du taux desanoie des structures est
une mesure directe des fluctuations de masse avec le cisallgravitationnel faible §4.1.3
(ouWeak LensingWL). Une autre approche est la mesure des distorsions dapate des
redshift 84.1.4 Redshift Space DistorsionRSD). J'aborde les points forts et difficultés
associées a I'ensemble de ces sondes dans ce qui suit.

4.1.1 Supernovae la

Points forts

— Pouvoir statistique (pour la mesure de distance), jusguial aujourd’hui, avec des
observations au sol. Ce pouvoir statistique par rapportaares sondes est mis en
évidence par les résultats actuels (ce sont les SNe la guaament I'énergie noire).

— Il s’agit d’'une sonde mature, au sens ou beaucoup de sytgéiesmont été identifiées.
Il est donc d’une certaine fagon plus aisé d’extrapolerdssitats d’aujourd’hui pour
définir des programmes futurs (contrairement par exemplejsaillement gravita-
tionnel).

Difficultés observationnelles

— L'identification spectroscopique de toutes les SNe durdiagne de Hubble est im-
possible pour les statistiques envisagées dans le futus g 10000 SNe pour LSST
par exemple). Il faut donc avoir recours a une identificapbotométrique des can-
didats. Des analyses récentes sur I'échantillon SNLS (Beizal. 2011) et surtout
SDSS (Campbell et al. 2012) montrent que l'incertitude &ysitigue de contam-
ination par d'autres types de SNe (SNe Ib/c), suite a une td#éntification pho-
tométrique, est sous-dominante.

— A z > 1, il est nécessaire d'avoir un relevé infra-rouge (pour careples SNe
dans la méme gamme spectrale dans leur référentiel), étatela peut étre obtenu
gu’'avec des observations spatiales. Ceci explique leefaibmbre de SNe a > 1
aujourd’hui (voir Fig. 3.11), SNe qui ont été détectées pfissiavec le satellite HST,
dont le champ de la caméra NICMOS est petit, ce qui interditUdtiplexage opéré
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par exemple dans SNLS (voir 3.1, environ 10 SNe étaienblesisimultanément
par champ). L'espoir se porte sur un relevé SNe dans Euaid §4.2.3).

Incertitudes systématiques expérimentales

— Calibration photométrique. C’est l'incertitude systdiopae dominante aujourd’hui.
La figure 3.10 montre que l'incertitude attendue pour I'gsalfinale de SNLS est
de 0.04 mag pour le module de distance & 1, soit 2% en distance, et ce malgré
une précision de calibratior 0.5%. Cependant, ceci est en partie d0 au fait que
I'on observe avec SNLS les SNe dans I'UV dans leur référeatieautz (voir la
discussion a la fin de la section 2.3.4). En revanche, pouelavé infra-rouge, la
situation est beaucoup plus favorable (voir 84.2.3). Adentonsidérer cette incerti-
tude comme une limite forte pour les relevés futurs, il né f@s non plus écarter les
possibilités d’auto-calibration du diagramme de Hubbla{i& Miquel 2006; Feindt
et al. 2012). Sous I'hypothese que les relations de couparrgxemplgU — B) vs
(B — V)) entre SNe ne doivent pas varier avec le redshift, hypothésest faite
de toute fagon si I'on utilise les SNe comme chandelle stahdm peut contraindre
la calibration relative entre les diverses bandes spestrélette auto-calibration est
a l'oeuvre, que I'on le veuille ou non, de fagon assez cointgtive, dés que I'on
prend en compte la covariance induite entre SNe (comme pdaes I'équation 3.9
pour les modules de distances). Ce point est abordé dameXam de Astier et al.
(2011).

— Connaissance de la fonction de sélection (pour corrigiiaie de sélection, ou biais
de Malmquist). L'étude de Kessler et al. (2012) tend a momjoe I'incertitude sys-
tématique associée au biais de sélection, dont une partieies I'incertitude sur la
correction de couleur (valeur du paramétjea probablement été surestimée dans les
analyses antérieures. Cependant, si seulement une frélstidante) des SNe est ef-
fectivement sélectionnée, il reste bien entendu une itweet systématique associée
a la modélisation des propriétés des SNe perdues. Le niaileyen de lutter contre
cette systématique reste de définir des relevés plus pmfode biais de sélection
est repoussé a plus grand redshift.

Incertitudes systématiques d’interprétation physique

— Contrairement, par exemple au signal d’'oscillations dgdyes (BAO), une explo-
sion de SN la est un phénoméne complexe qui ne peut étretparéit simulé,
et qui n'est pas complétement caractérisé expérimentalefgeel progéniteur, voir
§2.2, asymétrie, milieu circum-stellaire, absorptionladigne de visée voir §2.3.4 et
§2.3.7). Il y a donc peu de guides physiques pour cherchesalgses de biais sys-
tématique avec le redshift. Les tests d’évolution sont eiums (comparaison des
observations a bas et hat

— Il'y a une évolution de la population avec I'environnemégtte évolution est mod-
élisée, mais dans certaines limites (voir §2.3.5). On pensidérer que I'incertitude
sur I'effet résiduel aprés correction est de I'ordre de 5@ celtte derniére. Ceci se
traduit par une incertitude de 0.015 magnitude sur la diffée entre le module de
distance des supernovae proches et distantes (soit 0.75ksatistance). Il s’agit
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aujourd’hui d'un effet qui reste plus faible que I'inceutite de calibration. Il est aussi
amené a diminuer avec I'ajout de SNe a bassues de relevés non biaisés (entre
terme de galaxie hoétes).

4.1.2 Oscillations de baryons
Point fort

L'indubitable point fort de la mesure de distance avec ladllafons de baryons par
rapport aux supernovae la est le faible niveau d'incertisuslystématiques a priori. Il faut
cependant étre prudent et noter qu’il s'agit d’'une sonderi§€ au sens ou les analyses de
données ne sont pas encore trés poussées, car les inesrstatistiques ne le demandent
pas. Les incertitudes systématiques sont discutées spuales

Difficultés observationnelles

La grande difficulté observationnelle est d’obtenir unéistique suffisante. Il faut étre
a méme de mesurer la sur- ou sous-densité d’'un grand nomééendnts de volume de
taille ~ (100 h~! Mpc)3. Ceci apporte des contraintes sur la densité de traceuis, ma
aussi sur la taille du relevé. Les relevés les plus perfotsnaont trés certainement les
relevés spectroscopiques massifs. En effet le signal eStpaur les relevés se basant sur
des redshifts photométriques ce qui nécessite en contieepere trés grande densité de
cibles. Lafigure 4.1 qui montre la dégradation de la mesute distance angulaire avec des
redshifts photométriques illustre ce propos (la distamckatec H(z)~! est inmesurable
avec des phote-d’'une précision de quelgues pourcents). Pour les releagregcopiques
basés sur des spectrographes multi-objets, une diffiaulb@rtante est I'acquisition d’'un
catalogue d’entrée de cibles, catalogue tiré d’obsemsatiiimagerie grand-champ (voir
l'article de référence de I'analyse des premieres donnéeBQ@ISS, Anderson et al. 2012
et les références qui s’y trouvent). Ce n’est en revanchedepaas pour les relevés “en
aveugle” (relevé IR avec grism de Euclid, projet HETDHEXbby-Eberly Telescope Dark
Energy Experimenbu projets a 21 cm, voir par exemple Ansari et al. 2012).

La figure 4.1 illustre aussi I'effet de variance cosmique.ittetd’exemple, pour un
relevé de I'ensemble du ci¢lr), la précision de mesure de distance angulaire moyenne a
z < 0.1 est limitée a 5% simplement du fait du volume (elle est limaéB.8% sur le relevé
de 14000 deg? prévu pour BigBOSS). Cette précision est atteinte ave@ssit 9 SNe la
proches.

Incertitudes systématiques expérimentales

La principale incertitude expérimentale provient des iiticgles sur la modélisation de
la fonction de sélection des traceurs de densité (homagémeia calibration et profondeur
du relevé d’'imagerie d’entrée pour BOSS par exemple, efficde la sélection des cibles a
partir de ce catalogue, efficacité d’acquisition specteatmesure de redshift), qui impactent
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< -
(@) . . .
o 0.1 s BigBoss targets, with  ¢,/(1+2)=0.04
o - 100 x BigBoss targets, with ¢ /(1+2)=0.04
o) IR\ BigBoss (with ¢,=0)
o Cosmic variance (for 14000 deg ?)
0.05

FIGURE 4.1 — Précision relative sur la distance anguldirgz) estimée avec un relevé BAO
de type BigBOSS, par bins de redshiftépendantsle taille Az = 0.1 avec une précision
de redshift infinie, ou une précision typique de redshifttpheétrique de.04 x (1 + z2).
Ce calcul est basé sur la méthode de Fisher proposée par Sisergstein (2007) (Eq. 26 et
27), avec les valeurs du produi, = nP(k = 0.14 hMpc ™!, u = 0.6) en fonction de:
tirées de la table 2.3 de I'article décrivant le projet BigB®)(Schlegel et al. 2011) (galaxies
ELG et LRG combinées). La signification de chaque courbendgjuée dans la légende.
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directement sur la fonction de corrélation. De facon un peprenante, alors que I'effet est
trés important sur le forme de la fonction corrélation awspirandes échelles, I'effet sur la
position du pic BAO est trés faible dans le cas de BOSS. Adigremple une systématique
dominante est liée a un défaut d’efficacité en fonction deetesdé stellaire d’avant-plan (la
cause de cet effet est non comprise au moment de la pubficddi® premiers résultats). La
figure 4.2 tiré de Ross et al. (2012) illustre cet effet. Laestion corrige ou pas de ce biais,
la corrélation a50h~ Mpc varie énormément, mais la position ajustée du pic ne vare
de0.7 0. La mesure apparait ainsi intrinséquement robuste.

Incertitudes systématiques d’interprétation physique

La mesure de distance par ajustement de la position du pic [BA® étre rendue tres
peu sensible aux détails de modélisation de la fonction detletion (au-dela du régime
linéaire) en autorisant simplement I'ajustement de la e la fonction de corrélation
sous le pic et la largeur de ce dernier, par I'intermédiagealrections polynomiales, par
exemple. En jouant sur le nombre de parameétres libres etole®d de I'ajustement, la
position du pic ne varie pas de plus@é% dans I'analyse des premiéres données de BOSS
(en moyenne sur un ensemble de simulations, voir table BAnderson et al. 2012). Ceci
fournit une limite supérieure sur l'incertitude systémag associée.

4.1.3 Cisaillement gravitationnel faible
Points forts

L'effet de lentille gravitationnelle est une fagon direcke mesurer les fluctuations du
champ de gravitation. Plusieurs mesures sont possiblasypitiser cet effet pour carac-
tériser le taux de formation des structures. Il s'agit duwsileg du fond micro-onde cos-
mologique (Sherwin et al. 2011; van Engelen et al. 2012;tReed al. 2010), de la fonction
de corrélation du shear des galaxies dans un grand relavé&gkirie, et de la possibilité
de mettre en évidence le signal de magnification gravitagthe des galaxies. Contraire-
ment au lensing du fond micro-onde, plusieurs plans de ssypeuvent étre considérés
pour le shear, permettant de mesurer le taux de croissamscstrdetures d'un redshift a
l'autre (méthode usuellement appelée tomographie du sHeams le spectre de puissance
du shear en fonction depeut étre identifiée I'échelle de I'égalité matiére-rayement, ce
qui permet, de facon indirecte, de mesurer la distance ainguen fonction du redshift en
méme temps que le taux de formation des structures.

Difficultés observationnelles et incertitudes systématiges de la mesure du shear

La promesse est enthousiasmante mais il s'agit d’'une mesutieulierement difficile.
Il faut en effet étre en mesure de caractériser tres préeiseta PSF pour “soustraire”
I'ellipticité de la PSF lors de la mesure du shear. Cettee&dmble étre difficile pour
des observations au sol. A titre d’exemple, Heymans et 8lApidentifie une mauvaise
soustraction de cette ellipticité de PSF dans 25% des intag€§HT-LS wide (en détectant
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FIGURE 4.2 — Fonction de corrélation des galaxies BOSS (catalogli&%S) en corrigeant
(en bleu) ou en ne corrigeant pas (en rouge) de la perte deiiicdans les régions denses
en étoiles. A gauche le monopéle, a droite le quadrupble aihlas données, en bas I'écart
entre données et simulations (les barres d’erreur noimgslesdRMS des simulations). On
voit sur la figure en haut a gauche que la position du pic BAGtnp&as altérée par la
correction en fonction de la densité d’étoiles. On voit aussdeuxieme pic significatif
dans la fonction de corrélationr2200h~! Mpc. Cette figure est tirée de Ross et al. (2012).
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une corrélation significative entre le shear et les elligticdes étoiles), sans pouvoir en
déterminer la cause.

Dans un situation beaucoup plus favorable en terme de istatié la PSF, Massey
et al. (2007) déterminent la fonction de corrélation du slteas 3 bins de redshifts pho-
tométriques dans le champ COSMOS observé avec la caméraukEs3. Ils obtiennent
une mesure de la combinaison de paramétres suivante.

08 (Q,/0.3)%4 = 0.866 + 0.033 (stat) + 0.027 (shear) T) 027 (photo — z)

Le second terme d’incertitude, du méme ordre que l'inaetétstatistique, provient de I'in-
certitude sur les paramétres de calibration du shear, garesnétalonnés a partir de sim-
ulations. Ce résultat, obtenu sur un champldideg?, montre I'effort & entreprendre en
terme de diminution des incertitudes systématiques pdeindte une précision 100 fois
plus faible sur le champ d5000 deg? envisagé pour Euclid. Il semble cependant que I'on
s’approche de cet objectif, d’apres les derniers résutiatshallenge GREAT10 (Kitching
et al. 2012).

Incertitudes systématiques d’interprétation physique

Semboloni et al. (2011) (voir aussi Semboloni et al. 201@gliént l'influence des pro-
cessus de physique “baryonique” (tout ce qui n'est pas wgamnel) sur le spectre de
puissance de la matiére. lIs utilisent pour cela des simons& N-corps couplées avec de la
physique “baryonique” prenant en compte le refroidissémadiatif du gaz, la formation
stellaire, I'éjection de matiére par les explosions de sup@e, et I'effet des noyaux actifs
de galaxie. L'effet sur le spectre de puissance pour dedléstieférieures a 10 Mpc/h est
important. Un écart de 30% par rapport au spectre de puissdanta matiére noire seule
est atteint & une échelle de 1 Mpc/h pour une modélisatiorifgpée de I'effet des noyaux
actifs de galaxie. La figure 4.3 tirée de ce papier illustreésiltat. L'influence de cette
modification du spectre de puissance (si elle n'est pas prissompte) sur la mesure du
parameétrav dans une expérience comme Euclid est représentée figur€et.éffet induit
une erreur sur la valeur de pouvant atteindre~ 0.3 pour un spectre ajusté jusqu’a une
échelle angulaird,,,;,, = 5, valeur requise pour une mesure @leavec une précision de
o(w) ~ 0.02 qui correspond a I'objectif d’Euclid (on peut lire I'incé@tde statistique sup
sur lafigure 4.4). Pour que le biais induit soit inférieuriadéertitude statistique, il faut donc
pouvoir corriger de tels effets avec une précision meideque 10%, ce qui semble délicat.
Il semble en effet que I'on ne puisse s’affranchir de I'stiiion de simulations complexes,
méme si ces derniéres sont étalonnées sur des jeux d’otisesvimdépendantes.
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FIGURE 4.3 — Rapport entre les spectres de puissance des fluctiagodensité mesurés
dans des simulations avec et sans baryons, pour trois gzgdarphysique non-baryonique
(avec ou sans I'effet des SNe et AGN). Cette figure est tirégeaeboloni et al. (2011), voir

le papier pour plus de détails.
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FIGURE 4.4 — Biais sur la mesure du paramétre d’'état de I'énergieenoien fonction de
I'échelle angulaire minimale d’ajustement de la foncti@cdrrélation pour les mémes trois
scénarios de physigue non-baryonique. Cette figure estde#é&semboloni et al. (2011).
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4.1.4 Distorsions dans I'espace des redshifts
Principe de la mesure

Il s'agit d’'un sous-produit “gratuit” des grands relevésspectroscopie pour la mesure
des BAO. C’est indéniablement un point fort. La fonction derélation en 2D dans I'es-
pace des redshifts (un angle, un redshift) est compressemdegéchelle selon la direction
radiale (enz) & cause du mouvement d’ensemble des galaxies qui tendenagmocher
les unes des autres. En appeléam¢ champ de divergence de ces vitesses particuliéres en
unités de vitesse de Hubble comobite=f V .u, avecu = v/(H.a)), 6(k) la transformée
de Fourier du contraste de surdensité de la matiére dapsteséel, ef*(k) ce contraste
apparent dans I'espace des redshifts, 6nA(&, i) = §(k,p) — p?0(k, ) oUk = |k| etp
le cosinus de I'angle entie et la ligne de visée.

Au premier ordref(k) = —fd(k), ou f est le taux de croissance des structfires
d(In D(a))/d(Ina) (pour les formules de ce paragraphe, voir Kaiser 1987 eteBédlal.
2011a). On en déduit alors la relation suivante entre letspée puissance de la matiére
dans I'espace réeP(k) et dans I'espace des redshift§ (k), P*(k) = P(k) (1+ fuz)z.
En utilisant comme traceur dedes galaxies avec un bidisceci se traduit paP; (k) =

b2P(k) (1+ fu2/b)°.

Mesurer la fonction de corrélation “en 3D” permet donc deumnessla quantitéf /b. En
général, le biais est déterminé a partir de 'amplitude decBp de puissance observé des
galaxies, et de 'amplitude théorique défini par le paraenégtr de sorte que ces observa-
tions contraignent en pratique le prodiits (Guzzo et al. 2008; Blake et al. 2011a; Reid
et al. 2012).

Incertitudes systématiques d’interprétation physique

La principale difficulté de cette mesure est que I'approtiominéaire de Kaiser (1987)
n'est valable qu'aux trés grandes échelles et s’effondue po- 0.1» Mpc~!. Pour les plus
petites échelles il faut tenir compte d’effets non-linéaiqui sont difficiles a calculer. La
figure 4.5 tirée de Blake et al. (2011a) présentant les édantsesure du taux de croissance
des structures selon les modélisations du spectre de poésgaur diverse valeur dg,,...
illustre bien ce propos.

415 Conclusion

Cette comparaison tres rapide des différentes sondesraerdié noire montre que la
mesure du pic acoustique des baryons semble étre une métttodetteuse amenée a con-
currencer voire surpasser les SNe la pouyg, 0.3 si des grands relevés de spectroscopie
comme le projet BigBOSS voient le jour. Les SNe la peuveneodpnt jouer encore un
réle important si un grand relevé IR profond est mis en oeuRmir la mesure précise
du taux de formation des structures, indispensable poférelifcier les modéles d’énergie
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FIGURE 4.5 — Valeurs du taux de croissance des structfitgges de I'ajustement du spec-
tre de puissance 3D des galaxies du relevé WiggleZ poureuitssivaleurs de I'échelle de
coupurek, ..., €t pour plusieurs méthodes de corrections des effetsinéailes. La pré-
cision statistique augmente considérablement &yg¢, mais la dispersion des résultats et
donc l'incertitude systématique aussi. Cette figure tie8lkhke et al. (2011a).

noire, il semble que la voie “royale” soit le cisaillemenagtationnel. Il s’agit cependant
d’'une mesure particulierement délicate.

4.2 Quelle place pour les supernovae la dans les projets futsi

Les deux projets de relevé d'imagerie importants qui egésaiune amélioration de la
mesure de cosmologie avec les supernovae la s@wile Energy SurveyDES), qui a vu
sa premiére lumiére en septembre 2012, ¢alge Synotic Sky SurvéySST) a plus long
terme (observations de science en 2020). Un projet de r@iemfénd cadencé en IR sur
Euclid est proposé pour établir un diagramme de Hubble jasqw 1.5.

42.1 DES

Le volet SNe de DES est présenté dans Bernstein et al. (28Lapres B12). Les
simulations prédisent un temps total alloué-d&300 heures d’observation pour les champs
de SNe. Ceci est équivalent a SNLS (voir 83.1.3). Le seeingemest dev- 1.1” FWHM
(voir Fig. 5 de B12), alors qu'il est de 0.85” en bande au CFHT (voir G10, table 1.). La
caméra est en revanche plus grande que MegaGdm;? au lieu del deg? et surtout, les
CCD (CCD épais du Lawrence Berkeley National Laboratorm}t beaucoup plus sensibles
aux grandes longueurs d’onde comme cela est représenté figurOn s’'attend donc a un
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FIGURE 4.6 — Efficacité quantique et transmission totale des fiBB&S et DES. Cette
figure tirée de Bernstein et al. (2012).

gain substantiel de précision sur la mesure de distanceNieaS> 0.8 par rapport a SNLS
(les miroirs du CTIO et du CFHT sont de taille équivalented. dtratégie d’observations
envisagée aboutit a un diagramme de Hubble de 4000 SNe lapremix fois plus que

SNLS, avec des mesures plus précises (30% d’amélioratiofasmesure de couleur a
z = 0.9 d'aprés la figure 3 de Bernstein et al. 2012).

On s’attend donc a un gain en précision statistigue impbrimrevanche, il est plus
difficile de prévoir quel sera le gain en terme d'incertitsidg/stématiques. L'impact des
incertitudes de calibration en bandgs doit étre réduit par rapport a SNLS a cause du
poids plus important de la bande ceci pourrait étre quantifié plus précisément avec une
simulation.

Une difficulté importante du projet est cependant I'abseseesuivi spectroscopique
pour la majorité des SNe la ce qui impose une identificatiootgrhétrique performante.
Comme nous I'avons déja mentionné, ceci semble réalis8alzrf et al. 2011; Campbell
etal. 2012).

422 LSST

LSST est un projet de télescope de 8.4 m de diamétre avec méaae).6 deg” lue
en 2s, qui permet de couvrir 'ensemble du ciel visible deeisite 20000 deg?) tous les
quelques jours pour obtenir une profondeur finale de madmi26.1,27.4,27.5,26.8,26.1,24.9
en bandesgrizy (AB) au bout de 10 ans. Pour les SNe la, des champs profonoist sy
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servés de facon cadencé pendantl0% du temps; la stratégie d’observation n’est pas
définitive. De nombreuses informations qu’il n’est pasautie répéter ici peuvent étre trou-
vées dans I&€SST Science Booke début des observations du programme scientifique est
prévue pour 2020.

Le gain statistique avec LSST sera fantastique, ce qui amérebablement a des
changements importants dans la méthode d’analyse (papéxéutilisation de sous-classes
d’objets rares mais trés reproductibles ... etc). |l agpdinc difficile aujourd’hui de quan-
tifier quelles seront les incertitudes dans le diagramme dleblé. Naivement, on peut
penser gu'elles seront complétement dominées par leditndes systématiques de cali-
bration. Cependant ce n'est pas si clair. Les efforts adjbur entrepris pour caractériser
l'instrument et la transmission de I'atmosphére peuvenisriaisser espérer que l'incerti-
tude sera a terme dominée par l'incertitude sur les spedag®toiles standard primaires.
Dans cette situation, les supernovae la elles-méme, ouaugctasse plus uniforme de
ces objets, pourraient étre utilisées pour affiner la catiibn (via le mécanisme d’auto-
calibration préalablement cité). L'exercice sera cepandalicat ; le résultat de calibration
SNLS5 de Betoule et al. (2012), ou une précision de 0.5% tshta, a déja représenté un
effort important, mais on peut imaginer que la collaboraticsST, beaucoup plus impor-
tante, pourra relever ce défi.

4.2.3 Programme d'observation joint LSST-Euclid

Le projet de satellite Euclid est la synthése de deux répoasappel d'offreCosmic
Visionde 'ESA, un projet de grand relevé d’imagerie pour la meslureisaillement grav-
itationnel Oark Universe ExplorerDUNE), et un projet de grand relevé spectroscopique
principalement pour la mesure des BASpectroscopic All Sky Cosmic Explor&PACE).
Ces deux sondes restent les sondes de cosmologie prirschajerojet, et la mission (in-
strument et stratégie d’observation) a été concue autaur piojet de relevé simultané
pour ces deux sondes. Dans ce contexte, un relevé d’'imacpencé et profond pour la
détection et le suivi photométrique des supernovae la ngédrpas facilement sa place. Un
groupe de travail supernovae a cependant été mis en plaairnadusconsortium Euclid
pour tirer partie au mieux des capacités de l'instrument.

Dans ce cadre, un projet enthousiasment et réaliste a éetogpe par P. Astier et
adopté comme programme principal du groupe de travail. Gefpconsiste en un relevé
supernovae combinant des observations d'un méme champ duSST ferait trés bien
I'affaire) dans les bandes visibles, et depuis I'espac@fea-rouge, avec le satellite Euclid.

Le programme de référence est le suivant :

— 6 mois d’'observations dédiées au programme SNe (on ne pswmbiner ces ob-
servations a temps de pose long avec les observations deysanmcipal).

— réparti en deux périodes de 6 mois au moins chacune (en sa@ant qu’une frac-
tion du temps a ce programme, il faut 6 mois pour échantitoroorrectement les
courbes de lumiere des SNe:a> 1) séparées d’au moins un an (pour que les SNe
de la premiere période se soient éteintes lors de la seconde)

— sur un champ de0 deg? observé 40 fois tous les 4 jours en bandfesH (on peut
imaginer un champs plus petit observé plus longtemps), dpurfendeur de 25.5
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25.8 et 26.1 mag respectivement par pose (magnitudes A&Gtidt a50).
— avec des observations complémentaires au sol en baetles

Ceci permettrait d’obtenir un diagramme de Hubble de 1708 BN0.75 < z < 1.55
avec une précision de mesure des amplitudes de courbes @grdumeilleure que 3%.
En tenant compte d'incertitudes systématiques de caliloraie 1% par bande (pessimiste)
mais indépendantes de bande a bande, et un biais potegtielution de(£0.01 mag) x z,
on peut obtenir une précision sur la mesure du parameétte 0.022 (en combinaison avec
un relevé a bag qui peut étre aussi obtenu sur LSST). Ces contraintes cogiqakes
sont compétitives avec les prédictions pour les autresesoBdiclid. Ce projet est décrit
en détails dans un document interne au consortium Eucédacy Science Requirements
Document mais une publication (publiqgue donc) est en préparati@ntr&ail s’appuie sur
un papier précurseur (Astier et al. 2011).

Alors que les incertitudes de calibration envisagées ne s particuliérement opti-
mistes, le gain en précision par rapport a SNLS est impofteracteur 4). Ceci est d( aux
observations infra-rouge qui permettent, en augmentargidérablement le bras de levier
de redshift mais aussi en longueur d’onde, de diminuer denfagportante I'impact des
incertitudes de calibration. La mesure de distance estfenrabins sensible aux incerti-
tudes de modélisation des SNe car sur I'ensemble de la garameddhift, les distances
sont mesurées dans la méme gamme de longueur d’onde daféréntiél de la SN, en
excluant la partie UV.

Ce projet est aussi proposé au groupe de travail SNe de Eboddition énergie noire
LSST (collaboration DESC).
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Chapitre 5

Contributions personnelles et
perspectives

Je n'ai pas mis en avant de facon nominative les contribsita®s uns et des autres,
et en particulier mes contributions personnelles danséaqmtation de I'analyse SNLS.
Jimagine cependant que certains lecteurs souhaiteraatda précision, d’ou ce chapitre.
C’est aussi I'occasion de présenter d’autres aspects dectesés. Comme je 'ai dit en
introduction, le travail a été tres collaboratif, ce quinsfiie que beaucoup d’idées des uns se
trouvent implémentées dans le travail d’autres, et quedésdlogiciels) développés sont
le produit de tous. Néanmoins, on peut dégager des “respifitessf dans I'analyse.

Je me suis chargé de la production des courbes de lumiénggusnalyse des trois
ans de données, et de leur calibration sur le systéme de tmagrdéfini par les étoiles
des champs SNLS (voir 83.2.2 et §83.2.3). On trouve trace deawvail dans les papiers
Astier et al. (2006), et Guy et al. (2010). Le relais a été pasNicolas Fourmanoit, doc-
torant ayant soutenu sa these en 2010, puis Patrick El Hagmrent que j'encadre, depuis
septembre 2011, pour I'analyse finale des données. Cettligiton des courbes de lu-
miéres finales est aujourd’hui terminée (les méthodeststpas simulations seront publiées
prochainement, Astier et al. 2013).

J'ai aussi sur cette méme période été en charge d'établifarainme de Hubble
en ajustant ces courbes de lumiére afin d’en tirer les parasmde magnitude, forme et
couleurs (voir 83.2.4) pour la chaine de traitement frasggai

Ma contribution peut-étre la plus visible a été le dévelopeert du modéle de séquence
spectrale des SNe la SALT2 qui est utilisé dans la granderitéafies analyses s’appuyant
sur des courbes de lumiére de SNe la que 'on peut trouver lddittrature. Ce travall
(et le modele précurseur SALT) est décrit dans les papiesseBal. (2005, 2007, 2010).
Depuis fin 2010, une collaboration a été mis en place aveuipégmeéricaine supernovae
du SDSS pour partager le code d’entrainement, 'amélietde, tester avec des simulations
(groupe JLA, poudoint Light curve Analys)s L'objectif principal de ce groupe est une
analyse combinée des données SDSS et SNLS (deux publEation déja issues de ce
groupe, Kessler et al. 2012 et Betoule et al. 2012). Une gafidin relatant les tests de
la méthode dans son ensemble est en préparation Mosher &2018). Cependant mon
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objectif est aussi a plus long terme, il s'agit de diffusdteenéthode dans la communauté
internationale pour qu’elle soit affinée et appliquée dasgplojets DES et a plus long terme
LSST, en rendant I'ensemble du code public aprés une étapalidation par ce groupe
JLA. En 2013, il est prévu que le développement du modélepsuitsuivi au LPNHE par
P. El Hage.

L'analyse de cosmologie SNLS3 a été éminemment collaleraily ai participé ac-
tivement. Alors que I'analyse de premiére année de donnétsaonduite de bout en bout
par I'équipe frangaise, I'analyse des trois premiéres es@eété dupliquée, en France et
au Canada, et la synthése beaucoup discutée. Cette copapaagdermis de mettre en évi-
dence plusieurs subtilités pour ce qui a trait a la photamda calibration et I'ajustement
des courbes de lumiére. Les post-doctorants des groupeasdieas étant partis en 2010,
'analyse finale des données est désormais principalenoetéteppar le groupe du LPNHE,
associé a I'équipe SDSS (collaboration JLA). Je contriboeaidonner cet effort. Comme
je I'ai montré au paragraphe 3.5, nous pouvons nous atténdregain de précision signi-
ficatif avec I'analyse finale. Affiner 'analyse de I'expéra actuelle est aussi une fagon
efficace de préparer les expériences futures.

De 2007 a 2009, j'ai encadré la thése de Taia Kronborg, soatén 2009, dont le sujet
était la détection de la magnification gravitationnelle sigsernovae la des trois premiéeres
années de SNLS. Ce travail s’est conclu par la mise en éwd#na signal .30, publié
dans Kronborg et al. (2010). Pour compléter la liste de mésitgs, depuis mi-2009, je
suis responsable administratif au LPNHE de cette équipeSSdtide I'activité SNFactory.

En guise de perspective, il m'apparait évident que mesterpdnsion de l'univers
est une activité exaltante que je souhaiterais poursul\pees prés de 10 ans consacrés a
I'établissement du diagramme de Hubble des supernovaepdddyje souhaite cependant
diversifier mes activités en cosmologie observationnple curiosité personnelle, et, peut-
étre en écho a la discussion du chapitre 4, pour préparereuxrd démarrage des grands
projets LSST et Euclid. A court terme, dans I'année qui vigahvisage de participer aux
activités en cosmologie du LBNL (BAO, SNe), tout en gardamtian fort avec I'activité
SNe poursuivie au LPNHE. A moyen terme, mes activités dépemndie la forme que
prendront les engagements francais dans les projets deaguapie (BAO) et imagerie
grand champ (SNe, lensing), et en particulier si une ppetmn au projet DES voit le jour.
A long terme, je souhaite contribuer aux projets Euclidet/8ST.
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