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Résumé

Le modèle de concordance de la cosmologie moderne repose entre autre sur l’existence de
matière dite « noire », matière qui n’intéragirait que gravitationnellement et qui ne pourrait
donc pas être observée directement. Les vitesses particulières des galaxies, puisqu’elles tracent
le champ de gravité, sont des sondes non-biaisées de la matière dans l’Univers. Ainsi, l’étude
de ces vitesses particulières permet non seulement de cartographier l’Univers proche (matière
noire comprise), mais aussi de tester le modèle ΛCDM via la vitesse d’expansion de l’Univers
et le taux de formation des structures.

Observationnellement, la mesure de la vitesse particulière d’une galaxie s’obtient à partir
de la mesure de sa distance, mesure très imprécise pour les données extragalactiques. Mal
modélisées, les incertitudes conduisent à des analyses biaisées des vitesses particulières, et
ainsi détériorent la qualité de cette sonde cosmologique.

Dans ce contexte, cette thèse s’intéresse aux erreurs systématiques statistiques des analyses
de vitesses particulières. D’abord en étudiant puis en modélisant ces erreurs systématiques.
Ensuite en proposant de nouveaux modèles pour les prendre en compte. En particulier, y est
développé un modèle permettant, à partir des mesures de la vitesse de rotation des galaxies,
de reconstruire le champ de densité de l’Univers Local. Ce modèle s’appuie sur l’analyse des
corrélations de vitesses données par le modèle de concordance, et la modélisation de la relation
de Tully-Fisher, qui lie la vitesse de rotation des galaxies à leur luminosté. Le modèle développé
est appliqué au catalogue de distances extragalactiques CosmicFlows-3, permettant ainsi une
nouvelle cartographie de l’Univers proche et de sa cinématique.
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Abstract

The cosmological concordance model relies on the existence of a « dark » matter which
hypothetically only interacts through gravity. Hence, the dark matter could not be observed
directly with standard techniques. Since they directly probe gravity, peculiar velocities of
galaxies are an unbiased tool to probe the matter content of the Universe. They can trace the
total matter field and constrain the Local Universe’s expansion rate and growth of structures.

The peculiar velocity of a galaxy can only be measured from its distance, which determi-
nation is very inaccurate for distant objects. If not correctly modeled, these uncertainties can
lead to biaised analyses and poor constraints on the ΛCDM model.

Within this context, this PhD studies the systematic and statistical errors of peculiar
velocity analyses. First by investigating and modeling these errors. Then by building Bayesian
models to include them. In particular, a model of the Local Universe’s velocity field from
the observations of the rotational velocity of galaxies is presented. This model relies on the
ΛCDM’s peculiar velocity correlations and on a Tully-Fisher relation model. The model has
then been applied to the CosmicFlows-3 catalog of distances and provides a new kinematic
map of the Local Universe.
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Introduction générale

L’Univers est en expansion accélérée. Il y a environ 13 milliards d’années, il était homogène
et isotrope, et pourtant on observe aujourd’hui des structures à grande échelle telles que les
amas de galaxies ou les vides cosmiques. Ces structures nous renseignent sur les processus
cosmologiques en jeu : expansion, constante cosmologique et intéraction gravitationnelle. Ces
processus sont dynamiques et sont donc analysables à travers la cinématique des objets extra-
galactiques. Les vitesses particulières des galaxies offrent un outil idéal pour tester à la fois les
lois de la relativité générale et le modèle de concordance de la cosmologie moderne. Cependant,
les mesures de vitesses particulières sont difficiles et peu précises, provoquant biais observa-
tionnels et statistiques dans leur analyse. Pour éviter ces biais, l’association des nouveaux
outils statistiques avec les puissances de calcul actuelles offrent une solution : la modélisation
bayésienne. Cette thèse s’applique à offrir une vision de cette modélisation des mesures de
vitesses particulières dans le projet CosmicFlows.

Le modèle de concordance de la cosmologie moderne suppose que la matière dans l’Univers
est composée d’environ 85% de matière « noire », composante invisible dont la nature n’est
pas connue dans le modèle standard de la physique des particules. La matière noire a été
mise en évidence par l’étude des courbes de rotation des galaxies spirales (Rubin and Ford,
1970; Rubin et al., 1980; Roberts and Rots, 1973), mais aussi par l’étude de la cinématique
des amas de galaxies (Einasto et al., 1974; Hubble and Humason, 1931; Zwicky, 1933) et
l’observation de la collision de l’Amas de la Balle (Bullet Cluster, Brownstein and Moffat
(2007)). Dans le modèle de concordance, la matière noire est dite « froide » et ne semble
interagir que gravitationnellement. Cette propriété fondamentale rend difficile une analyse
directe de ses propriétés, et il faut s’appuyer sur des sondes indirectes comme l’étude de la
distribution des galaxies (Percival et al., 2007), du cisaillement gravitationnel (Mellier, 2010;
Nusser et al., 2013) ou des vitesses particulières de galaxies (Lahav et al., 1990; Lynden-Bell
et al., 1988; Vittorio and Juszkiewicz, 1989).

Du CMB aux grandes structures de l’Univers

Les observations du fond diffus cosmologique (Hinshaw et al., 2013; Ade et al., 2014)
montrent que l’Univers était, il y a 13 milliards d’années, pratiquement homogène et iso-
trope. Depuis, les petites instabilités gravitationnelles présentes au moment de la recombinai-
son ont évolué vers la formation de grandes structures que l’on peut observer aujourd’hui. Ces
structures sont la conséquence d’un compromis entre l’effondrement des surdensités de ma-
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tière (Blumenthal et al., 1984) et l’expansion de l’Univers (Hubble and Humason, 1931). La
présence de matière baryonique au sein de ces surdensités, bien que mal connue, fait qu’aujour-
d’hui les galaxies se trouvent approximativement au centre de ces surdensités. L’observation
de la distribution des galaxies (Gott et al., 2005) dans l’Univers Local montre que les grandes
structures de l’Univers, au-delà de l’échelle galactique, sont réparties en amas, vides cosmiques
et filaments.

Comment, à partir des fluctuations primordiales (Langlois, 2005), ces grandes structures se
sont-elles formées ? Cette question de la formation des structures est centrale dans la cosmo-
logie moderne. D’un point de vue théorique, une réponse parait difficile du fait de la nature
hautement non linéaire des équations décrivant l’évolution des champs cosmiques qui décrivent
la matière dans l’Univers (Doroshkevich et al., 1973). L’évolution non linéaire de la matière
dans l’Univers peut toutefois être modélisable en utilisant des simulations numériques qui per-
mettent d’accéder aux mécanismes de formation des grandes structures. Ces simulations de
matière noire retrouvent avec succès la plupart des propriétés des grandes structures. Elles
échouent toutefois à décrire entièrement les observations et soulèvent des problèmes comme la
sur-estimation du nombre de galaxies satellites d’une galaxie comme la Voie Lactée (Klypin
et al., 1999; Moore et al., 1999), ou la cinématique inéxpliquée de ses satellites (Boylan-Kolchin
et al., 2011).

L’autre grande difficulté dans l’étude du mécanisme de formation des grandes structures
est observationnelle : comment nos observations, lumineuses, nous renseignent-elles sur la dis-
tribution de matière, et donc de matière noire ? L’étude directe de la distribution des galaxies
comme traceurs de la matière dans l’Univers est en effet problématique car elle requiert l’in-
troduction du biais galaxie-matière (Weinberg et al., 2004) qui s’appuie sur une modélisation
empirique (Peacock and Smith, 2000) qui elle-même suppose le modèle ΛCDM.

Les vitesses particulières

La matière, qu’elle soit visible ou non, du fait de la gravité, provoque le mouvement.
Ainsi, c’est en étudiant le mouvement de la matière ordinaire que nous pouvons retracer la
distribution de matière totale dans l’Univers. Les vitesses particulières des galaxies sont de
ce point de vue un traceur non biaisé de la matière et peuvent donc être considérées comme
sondes du modèle ΛCDM.

Les vitesses particulières interviennent dans différents régimes. Au sein d’amas de galaxies,
elles créent des distorsions de l’espace des décalages vers le rouge (Kaiser, 1987) qui sont
utilisées comme sonde du modèle ΛCDM (Percival and White, 2009). Dans le régime li-
néaire ou quasi non-linéaire, elles ont déjà permis la cartographie de l’Univers Local (Courtois
et al., 2012; Tully et al., 2014), mais aussi l’étude statistique des mouvements des galaxies
proches (Tully et al., 2008; Hong et al., 2014; Hoffman et al., 2015; Scrimgeour et al., 2016).
En particulier, elles auraient montré que le dipôle observé dans le fond diffus cosmologique
serait trop important comparé aux prédictions du modèle ΛCDM (Kashlinsky et al., 2008).

Malgré tout, l’étude des vitesses particulières, bien que datant d’il y a quelques dizaines
d’années, n’est toutefois pas encore compétitive en tant que sonde cosmologique. La raison est
strictement observationnelle. La mesure d’une vitesse particulière requiert deux observables :
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la mesure du décalage vers le rouge, qui est un estimateur de la vitesse totale de la galaxie, et
la distance, qui permet d’évaluer la contribution de l’expansion à la vitesse totale. La mesure
de distance extragalactique est cependant imprécise, avec une incertitude relative de près de
20%, ce qui rend les analyses de vitesses particulières difficiles.

La situation n’est cependant pas désespérée ! L’émergence de nouveaux outils statistiques
permet, par une modélisation des erreurs, de maximiser les informations extraites des mesures.
Cette thèse s’intègre dans cette optique. La modélisation précise des observations dans un cadre
bayésien est indispensable pour l’analyse des vitesses particulières.

Plan de la thèse

Le but de cette thèse est de contribuer à l’accession des analyses de vitesses particulières
au rang de sonde cosmologique. Comme nous l’avons vu, cet objectif ambitieux repose sur la
modélisation statistique de toutes les observations liées aux mesures de vitesses particulières
dans un cadre Bayesien. Bien sûr, il est impensable qu’une thèse puisse suffire à achever seule
un tel projet, et celle-ci échoue à remplir totalement son objectif. Cependant, elle propose
une base solide pour les analyses à venir et explore les possibilités qu’offrent les vitesses
particulières. D’abord en étudiant les erreurs systématiques des analyses usuelles, ensuite en
développant des algorithmes qui incluent les observations dans les analyses statistiques.

Cette thèse s’appuie sur un outil nommé le filtre de Wiener (Zaroubi et al., 1995), qui
permet de reconstruire le champ de vitesse linéaire sous-jacent à l’observation de vitesses
particulières (Hoffman and Ribak, 1991). Le filtre de Wiener est le filtre idéal pour des ob-
servations gaussiennes dont on connait le spectre de puissance. Dans le contexte des vitesses
particulières, le spectre de puissance est donné par le modèle ΛCDM.

Le premier chapitre introduit les notions de base nécessaires à la lecture de cette thèse. En
particulier sont détaillées les équations du modèle ΛCDM et de la théorie linéaire de formation
de structures. Les observations utiles à l’étude des vitesses particulières y sont décrites et les
outils statistiques qui seront utilisés dans la suite sont introduits.

Le deuxième chapitre analyse la technique du filtre de Wiener. Il montre comment une
mauvaise modélisation des observations résulte en l’apparition d’erreurs systématiques sur le
champ de vitesse reconstruit. Une description Bayesienne des observations de vitesses parti-
culières qui met naturellement en évidence les biais des analyses existantes y est décrite. Sa
conclusion est sans appel : le modèle doit être revu.

C’est donc dans le troisième chapitre qu’est décrit l’évolution naturelle du modèle. Ce
modèle, qui s’appuie sur les travaux de Lavaux (2016), permet la modélisation de la mesure
des distances ainsi que, bien que partiellement, des effets de sélection. Son implémentation y
est décrite ainsi que les techniques d’échantillonnage du modèle. Le modèle est ensuite testé
sur des catalogues simulés.

Le quatrième chapitre est consacré à l’application de la méthode au catalogue CosmicFlows-
3 contenant la mesure d’environ 17,000 distances et décalages vers le rouge. Une analyse
préliminaire du catalogue y est donnée et les champs de vitesse et surdensités linéaires sous-
jacents sont reconstruits. Il en résulte une cartographie de la matière dans l’Univers Local et
une analyse cosmographique préliminaire est proposée. Le chapitre 4 souligne aussi les limites
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de l’analyse. Ces limites concernent principalement les effets de sélection et la propagation des
erreurs de mesure depuis les observations primaires.

Le chapitre 5 intègre la relation de Tully-Fisher (Tully and Fisher, 1977) dans l’analyse
des vitesses particulières. La relation de Tully-Fisher, qui relie la vitesse de rotation d’une ga-
laxie spirale à sa luminosité, est l’un des deux indicateurs de distance principaux des données
CosmicFlows. Ce chapitre montre comment les vitesses particulières peuvent être modélisées
directement depuis les observations primaires afin d’inclure tous les effets observationnels in-
hérents à l’indicateur de distance utilisé : effets de sélection, biais statistiques, effets de couleur
etc. La méthode est ensuite appliquée avec succès au catalogue SFI++ (Springob et al., 2009).

Enfin, le chapitre 6 résume toutes ces études et proposent celles à venir.
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Chapitre 1

Mesure de vitesses particulières dans
le modèle ΛCDM

Nous abordons dans ce chapitre les notions indispensables à la lecture de ce manuscript.
Cette thèse repose sur le modèle ΛCDM de concordance de la cosmologie ainsi que sur la
théorie linéaire de formation des structures. Dans la section 1.1 nous décrivons comment les
vitesses particulières peuvent être définies comme déviation au flot de Hubble, conséquence
de l’expansion. Nous soulignons notamment le lien entre les vitesses particulières et le champ
de densité de matière sous-jacent. Dans la section 1.2 nous abordons le principe de mesure
d’une vitesse particulière. Cette mesure étant peu précise, on motivera l’usage de statistiques
bayésiennes dans toute cette thèse. Enfin, nous détaillons dans la section 1.3 comment le modèle
ΛCDM décrit les propriétés statistiques des champs de vitesse et de densité de l’Univers.
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1.1 Perturbations d’un Univers homogène en expansion

1.1.1 Expansion

La première révolution observationnelle cosmologique est l’observation de l’expansion de
l’Univers par Hubble en 1929 (Hubble, 1929). Du fait de cette expansion, toutes les distances
physiques entre les galaxies augmentent avec le temps, et on modélise cette dépendance en
introduisant le facteur d’échelle a(t) tel que la distance physique r = ||r|| d’une galaxie par
rapport à la Voie Lactée évolue proportionnellement à une constante χ = ||χ||, sa distance
comobile :

r(t) = a(t)χ (1.1)

Du fait de la gravité, les coordonnées comobiles des galaxies ne sont en fait pas constantes. La
vitesse particulière est définie comme la variation de sa coordonnée comobile χ avec le temps.
La vitesse apparente V d’une galaxie est donc :

V � ṙ

= ȧχ+ aχ̇

= a (H(t)χ+ χ̇) (1.2)

où on a défini le paramètre de Hubble H(t) � ȧ
a comme le taux d’expansion. L’équation (1.2)

comprend deux termes : H(t)χ correspond à la vitesse de récession dûe à l’expansion seule,
χ̇ correspond à la vitesse particulière de la galaxie. En pratique, le deuxième terme est de
l’ordre de ∼ 500 km s−1 alors que H(t) ∼ H0 ∼ 70 km s−1Mpc−1 (Riess et al., 2016; Planck
Collaboration et al., 2016) où H0 = H(t = t0) est la constante de Hubble. La vitesse de
récession est donc dominante pour les galaxies distantes de plus de quelques χ � 10Mpc.

1.1.2 Lien avec le champ de densité

Supposons que nous ayons accès aux vitesses particulières χ̇ des galaxies de l’Univers.
Comment à partir de ces vitesses particulières est-il possible de remonter au champ de densité
ρ de la matière dans l’Univers ?

Pour cela, on suppose d’abord que cette matière se comporte comme un fluide parfait de
pression nulle. Pour alléger les notations, on note v = χ̇ la vitesse particulière de la matière
et on rappelle que V dénote sa vitesse totale. Les équations qui lient la vitesse et la densité
sont les équations couplées de conservation de la masse, d’Euler et de Poisson :

dρ

dt
= 0, (1.3)

dV

dt
= −∇rφ, (1.4)

∇2
rφ = 4πGρ. (1.5)

Le potentiel φ représente ici le potentiel gravitationnel total de l’Univers. Dans cette thèse
nous nous intéressons aux déviations du champ de densité et de vitesse par rapport à un
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Univers homogène où la vitesse des galaxies est expliquée par l’expansion seule. Pour résoudre
les équations (1.3), (1.4) et (1.5), il convient donc de définir quelle est la dynamique d’un
Univers homogène uniquement gouverné par l’expansion.

1.1.3 Univers homogène et modèle ΛCDM

La première supposition de la cosmologie moderne est le principe cosmologique qui stipule
que l’Univers doit être homogène et isotrope à grande échelle. Dans toute cette thèse, on
néglige les effets de courbure en la considérant nulle.

Dans l’Univers homogène et isotrope on peut montrer que la métrique de l’espace-temps
est définie par la métrique Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker (Friedman, 1922; de Sitter,
1917; Lemaître, 1927) :

ds2 = c2dt2 − a2(t)
(
dχ2 + χ2

(
dθ2 + sin2 θdφ2

))
. (1.6)

À partir de cette métrique, les équations d’Einstein appliquées à un Univers homogène de
masse volumique ρtot et de pression p, donnent les équations de Friedmann :

H2 �
(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρtot +

Λc2

3
, (1.7)

Ḣ +H2 =
ä

a
= −4πG

3c2
(ρtotc

2 + 3p) +
Λc2

3
(1.8)

où Λ est la constante cosmologique. Ces équations de Friedmann donnent l’évolution temporelle
du facteur d’échelle en fonction du contenu de l’Univers, ce qui nous sera utile pour la résolution
du système d’équations (1.3), (1.4) et (1.5).

L’énergie dans l’Univers peut être décrite en terme de matière non-relativiste, ρ̄(t) ∝ a−3,
d’énergie de radiation, ρr(t) ∝ a−4 et constante cosmologique, ρΛ = Cte. En définissant les
densités réduites :

ΩX =
8πGρX
3H2

0

, (1.9)

on peut réecrire l’équation (1.7) :

H2(t) = H2
0

(
ΩRa

−4 +Ωma−3 +ΩΛ

)
. (1.10)

Les paramètres cosmologiques ΩΛ et Ωm ont été récemment mesurés par Betoule et al.
(2014); Planck Collaboration et al. (2016) aux valeurs Ωm = 0.295± 0.034 et ΩΛ = 0.6911±
0.0062.

On a donc noté ρ̄(t) la densité de matière de cet Univers homogène à un temps t. Elle est
liée à la densité d’énergie réduite Ωm (définie au temp t = t0) par :

ρ̄(t) = Ωm
3H2

8πG
(1.11)

où le facteur a3 correspond à la dilution géométrique de la matière avec l’expansion. On lui
associe le potentiel gravitationnel φ̄ tel qu’il respecte l’équation de Poisson :

∇2
rφ̄ = 4πGρ̄. (1.12)
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1.1.4 Univers inhomogène

Aujourd’hui l’Univers est inhomogène jusqu’à des échelles de l’orde d’une centaine de Mpc,
et cette thèse s’emploie à caractériser ces inhomogénéités à partir de la mesure des vitesses
particulières. Nous avons déjà introduit les déviations des vitesses par rapport à l’expansion
par l’équation (1.2). Les déviations au champ de densité sont introduites par le champ de
surdensité :

δ(χ, t) =
ρχ (χ, t)− ρ̄χ

ρ̄χ
(1.13)

où la densité comobile est définie par ρχ(χ, t) = a3(t)ρ(r, t). On introduit de même le potentiel
Φ tel que :

φ = Φ+ φ̄ (1.14)

où Φ est le potentiel gravitationnel cosmologique.
On peut finalement écrire les équations liant les vitesses particulières v, la surdensité δ et le

potentiel gravitationnel Φ à partir des équations (1.13), (1.3), (1.4) et (1.5). Plutôt que d’écrire
ces équations dans l’espace des coordonnées physiques r, on souhaite travailler en coordonnées
comobiles. Pour cela on utilise les transformations suivantes :

V = a (H(t)χ+ v) , (1.15)
df

dt
=

∂f

∂t

∣∣∣
χ
+∇χ · (fv), (1.16)

∇χf =
1

a
∇rf. (1.17)

Il vient :
∂ρχ
∂t

+∇χ (ρχv) + 3H(t)ρχ = 0, (1.18)

dv

dt
+ aH(t)v + äχ = −1

a
∇χφ, (1.19)

∇2
χφ = 4πGa2ρ. (1.20)

En injectant l’équation de Friedmann (1.8) et le potentiel moyen défini par l’équation (1.11),
on peut réecrire ces équations en fonction de la surdensité δ et du potentiel gravitationnel
cosmologique Φ :

∂δ

∂t
+∇χ · v = 0, (1.21)

dv

dt
+ aH(t)v = −1

a
∇χΦ, (1.22)

∇2
χΦ = 4πGa2ρ̄δ. (1.23)

Ces équations fournissent donc le lien entre les vitesses particulières v et le champ de densité
ρχ de l’Univers. Cependant, ces équations différentielles couplées sont hautement non linéaires
et n’admettent pas de solutions analytiques dans le cas général. On peut néanmoins développer
δ de façon perturbative afin de le résoudre. La prochaine section s’intéresse à l’approximation
linéaire dans laquelle on considère que δ � 1 à l’ordre 1.
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1.1.5 Approximation linéaire

Dans l’approximation linéaire, on suppose que δ � 1, et on peut ainsi linéariser les équa-
tions (1.21), (1.22), (1.23) :

∂δ

∂t
+∇χ · v = 0 (1.24)

∂v

∂t
+ aH(t)v = −1

a
∇χΦ (1.25)

∇2
χΦ =

3

2
ΩmaH2δ (1.26)

où on a remplacé ρ̄ par son expression (1.11). En prenant la divergence de l’équation (1.25) et
en injectant les équations (1.24) et (1.26), on obtient l’équation différentielle :

δ̈ + 2aHδ̇ =
3

2
Ωma2H2δ (1.27)

Cette équation différentielle peut être résolue en séparant les dépendances temporelle et spa-
tiale :

δ(χ, t) = D(t)δ0(χ) (1.28)

Cette équation signifie que dans l’approximation linéaire, la forme du champ de densité reste
constante à un facteur multiplicatif D(t) près, que l’on nomme le facteur de croissance linéaire.
D(t) est solution de l’équation (1.27) et la solution générale est donnée par une combinaison
linéaire d’un mode croissant et d’un mode décroissant :

D+(a) =
1

D0

ȧ

a

∫ a

0

da

ȧ3
; D−(a) ∝ ȧ

a
(1.29)

On ne retient ici que le mode croissant D+ en considérant que le mode décroissant a eu le
temps de devenir négligeable depuis a = 0. Le préfacteur D0 est conventionnellement pris tel
que :

D0 = H0

∫ 1

0

da

ȧ3
(1.30)

Enfin, l’équation de continuité (1.24) nous permet de lier la vitesse particulière v et le
champ de surdensité δ dans l’approximation linéaire :

∇ · v = −aḊδ0 =
d lnD

d ln a
ȧδ (1.31)

On introduit le taux de croissance des structures f défini par :

f =
d lnD

d ln a
=

1

ȧ2

(
ΩΛa

2 − Ωm

2a

)
+ a

(
ȧ3

∫ a

0

da

ȧ2

)−1

− 1 (1.32)

tel que finalement :
∇ · v = −aHfδ (1.33)

On voit donc ici comment relier le champ des vitesses particulières v au champ de surdensité
δ en théorie linéaire. Il s’agit de savoir maintenant comment accéder à la mesure des vitesses
particulières des galaxies, ce qui fait l’objet de la prochaine section.
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1.2 Mesure de vitesses particulières

Dans cette section, nous nous intéressons à la mesure des vitesses particulières définies par
l’équation (1.2). À ce jour, il n’existe aucune méthode pour mesurer directement la vitesse
particulière d’une galaxie. Cependant, il est possible d’utiliser l’équation (1.2) pour en avoir
une estimation. En effet, en mesurant la vitesse apparente V et la position χ, on peut calculer
la vitesse particulière à t = t0 :

v = V −H0χ. (1.34)

La vitesse apparente V est mesurée à partir du décalage vers le rouge d’un rayonnement, et
la distance χ à partir du flux lumineux et de la luminosité.

1.2.1 Le décalage vers le rouge

Le décalage vers le rouge d’une longueur d’onde est défini par le rapport entre la longueur
d’onde d’émission λ et celle mesurée λ0. Le décalage vers le rouge z est défini par :

1 + z =
λ0

λ
(1.35)

En cosmologie observationnelle, le décalage vers le rouge cosmologique z̄ est celui dû à
l’expansion de l’Univers seulement. Il est déduit de la variation du facteur d’échelle durant le
temps de propagation des photons :

1 + z̄ =
1

a
(1.36)

En plus de l’effet de l’expansion de l’Univers, il faut rajouter l’effet des vitesses particulières
des galaxies qui créent un effet Doppler supplémentaire. En pratique, le décalage vers le rouge
z est mesuré dans le référentiel héliocentrique, on le note zhel (Davis and Scrimgeour, 2014;
Hogg, 1999) :

(1 + zhel) = (1 + z̄)(1 + zp)(1 + z�) (1.37)

où z̄ est le décalage vers le rouge cosmologique défini par l’équation (1.36) ; z� = vr�/c est
le décalage vers le rouge dû à la vitesse du soleil par rapport au CMB le long de la ligne de
visée ; et zp est le décalage vers le rouge dû à la vitesse de la galaxie observée par rapport à
l’observateur. En général on note le décalage vers le rouge dans le référentiel du CMB z tel
que :

1 + z =
1 + zhel
1 + z�

(1.38)

et ainsi
1 + z = (1 + z̄)(1 + zp) (1.39)

Cette équation correspond à la décomposition de l’origine du décalage vers le rouge en un
terme d’expansion et un terme de vitesse particulière. Notons que si l’on interprète le décalage
vers le rouge comme un effet Doppler, on peut identifier cette équation à l’équation (1.2) et
noter V · χ̂ = cz. Mais nous retenons pour la suite de cette thèse l’équation générale (1.39).
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1.2.2 Distances

Le terme « distance » en cosmologie regroupe plusieurs notions différentes que nous dé-
taillons ici. Nous avons déjà introduit la distance comobile χ. Pour exprimer la distance χ en
fonction du décalage vers le rouge cosmologique on utilise :

χ =

∫ t0

t(z̄)
dχ (1.40)

=
c

H0

∫ z̄

0

dz

E(z)
(1.41)

où E(z) peut être déduit de l’équation (1.10) :

E(z) =
H(t)

H0
=

(
ΩR (1 + z)4 +Ωm (1 + z)3 +ΩΛ

) 1

2 (1.42)

La distance lumineuse dL est définie par le lien entre la luminosité d’un objet L et le flux reçu
f :

f =
L

4πd2L
(1.43)

En plus de la dilution en χ−2, l’énergie des photons diminue avec l’expansion de l’Univers, de
même que la fréquence de réception de ces photons. Il vient :

dL = (1 + z)χ =
c(1 + z)

H0

∫ z̄

0

dz

E(z)
(1.44)

Dans la suite on notera d � dL la distance lumineuse. Pour déterminer une distance lumineuse,
il faut donc mesurer le flux d’une source ainsi que sa luminosité.

1.2.2.1 Le flux lumineux

Le flux lumineux est exprimé en magnitude apparente m = −2.5 log10
f
f0

. L’observation du
flux est le résultat de l’emission de lumière par une galaxie dont on note M = −2.5 log10

L
L0

sa magnitude absolue, et de la dilution du flux en r−2 tel que par définition :

m = μ+M (1.45)

où μ le module de distance est lié à la distance lumineuse de la galaxie :

μ = 5 log

(
d

10 pc

)
(1.46)

1.2.3 La magnitude absolue

La magnitude absolue M d’une galaxie n’est pas une observable mais un paramètre dérivé.
Plusieurs méthodes, que l’on appelle des indicateurs de distance, existent pour déterminer la
magnitude absolue, et quelques-uns utiles à cette thèse sont décrit dans le tableauu 1.1. Il est
à noter que la relation de Tully-Fisher sera décrite plus précisémment dans le chapitre 5.
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1.2.4 Les vitesses particulières radiales

La vitesse particulière radiale est également un paramètre dérivé. Elle peut se calculer en
combinant les équations (1.44) et (1.39) :

vr = c
z − z̄(d)

1 + z̄(d)
. (1.47)

Une approximation souvent utilisée à faible décalage vers le rouge est la suivante :

vr ∼ cz −H0dL. (1.48)

L’erreur sur vr défini par l’équation (1.48) est :

σvr = H0σμ
log 10

5
dL (1.49)

qui est proportionnelle à la distance. En pratique l’erreur sur les modules de distance sont
de l’ordre de 0.4 en magnitudes, ce qui donne par exemple une erreur sur la vitesse parti-
culière d’environ 1500 km s−1 à une distance de dL = 100Mpc, bien supérieure aux vitesses
particulières attendues.

Ces grandes erreurs de mesure font partie des spécificités des mesures de vitesses particu-
lières. Que faire d’un ensemble de mesures chacune compatible avec zéro ? En général, devant
un tel problème expérimental, on répète la mesure un nombre suffisant de fois afin d’avoir
accès à la distribution postérieure de cette mesure et en déduire une estimation précise de sa
moyenne à travers la moyenne d’ensemble sur l’échantillon de mesures. Toutefois, la cosmologie
se heurte au problème fondamental suivant : l’Univers n’offre qu’une seule réalisation de cette
mesure. C’est pour cette raison fondamentale que la cosmologie moderne s’appuye toujours
davantage sur les statistiques bayésiennes afin de modéliser les observations extragalactiques.

1.2.5 Cadre bayésien pour l’étude des vitesses particulières

Les mesures de vitesses particulières sont donc peu précises, et leur signal sur bruit est
dans le cas général inférieur à 1. La statistique bayésienne offre une possibilité pour tirer la
plus grande information possible de ces mesures. Elle s’appuye sur le théorème de Bayes, qui
peut s’écrire de façon figurée

P(modèle|données) ∝ P(données|modèle)× P(modèle) (1.50)

Cette équation signifie qu’en modélisant les observations dans le cadre d’un modèle à tra-
vers la fonction de vraisemblance P(données|modèle), et en y ajoutant des informations a
priori connue P(modèle), on peut estimer la probabilité postérieure du modèle. Cette thèse
s’interroge sur la possibilité d’écrire un modèle qui décrirait le champ de vitesse linéaire v
de l’Univers à partir d’un certain nombre d’observations extragalactiques (décalages vers le
rouge, magnitudes, distances, largeur HI, . . . ). Dans cette section, nous introduisons quelques
notions statistiques indispensables à la lecture de cette thèse.
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En théorie des probabilités, X est une variable aléatoire réelle si elle admet une densité de
distribution fX : x → R telle que son intégrale sur R est bornée :∫

fX(X = x)dx = 1 (1.51)

Dans toute cette thèse, on note :

P(x) = fX(X = x), (1.52)

en rendant implicite que P est une notation commune à des fonctions différentes. Par exemple,
(x → P(x)) �= (y → P(y)).

On utilisera aussi les probabilités conditionnelles de deux variables aléatoires continues X
et Y qui sont définies par :

P(x, y) = P(x|y)P(y) (1.53)
= P(y|x)P(x). (1.54)

Et sa conséquence directe, le théorème de Bayes :

P(x|y) = P(y|x)P(x)

P(y)
. (1.55)

L’expression de ces probabilités conditionnelles est généralisable aux probabilités condition-
nelles de N variables aléatoires {Xi}i∈[1,N ] :

∀j ∈ [1, N ] P({xi}i∈[1,N ]) = P(xj |{xi}i �=j)P({xi}i �=j) (1.56)

Enfin, on se servira de l’axiome des probabilités totales :

P(x) =

∫
P(x|y)P(y)dy (1.57)

que l’on nomme aussi « marginalisation » de la variable X par rapport à Y .
La distribution normale joue un rôle central dans cette thèse et on spécifie ici nos notations.

La loi normale de moyenne μ et variance σ2 sera notée N (
μ, σ2

)
. Nous adoptons la même

notation pour une loi normale multi-dimensionnelle, c’est-à-dire que N (μ,C) désigne la loi
normale multivariée de moyenne μ et de matrice de covariance C. De la même façon, la loi log-
normale sera notée log -N (

μ, σ2
)

et la loi normale asymétrique skew-N (
μ, σ2

)
. La troncature

d’une loi sera dénotée par le suffixe T[xmin, xmax]. Par exemple :

N (
μ, σ2

)
T[a, b](x) =

⎧⎨
⎩

(
πσ2

2

)− 1

2 exp
(
− 1

2

(x−μ)2

σ2

)

erf( b−μ√
2σ )−erf( a−μ√

2σ )
si x ∈ [a, b],

0 sinon.
(1.58)

Ces définitions étant posées, on revient sur la question de l’estimation du champ de vitesse
v à partir des mesures de vitesses particulières. Nous l’avons vu, les mesures sont bruitées. Il
nous faut donc un a priori informatif pour modéliser le champ de vitesse. Cet a priori vient
des corrélations du champ de vitesse données par le modèle ΛCDM, comme nous allons le voir
dans la section suivante.
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1.3 La cosmologie et les champs gaussiens

1.3.1 Le champ de surdensité

L’étude des fluctuations quantiques (Langlois, 2005) durant la période d’inflation montre
que les fluctuations primordiales de densité sont pratiquemment gaussiennes (on utilisera le
terme normales de façon équivalente). Ainsi, les observations cosmologiques (CMB, grandes
structures, etc.) sont presque idéalement décrites par des champs dont les statistiques sont
données par une loi gaussienne multivariée (aussi appelée loi normale multivariée) :

P(f |μ,C) = |2πC|− 1

2 exp

(
1

2
(f − μ)TC−1(f − μ)

)
(1.59)

f ∼ N (μ,C) (1.60)

où μ et C sont la moyenne et la covariance du champ :

〈f〉 =

∫
f
fP(f |μ,C)df = μ (1.61)

〈(f − μ)(f − μ)T 〉 =

∫
f
(f − μ)(f − μ)TP(f |μ,C)df = C (1.62)

En général, le vecteur f correspond à un champ échantillonné en différents points de l’espace
physique r, et on note :

f(r) ∼ N (μ(r),C(r)) (1.63)

et
ξ(ri, rj) = Ci,j (1.64)

Le principe cosmologique rajoute en plus l’hypothèse d’homogénéité du champ, et donc μ(r) =
μ, ξ(ri, rj) = ξ(ri − rj). Dans ces conditions, la transformée de Fourier f̂(k) (qui sera parfois
notée simplement f(k)) est aussi un champ gaussien dont la matrice de covariance Ĉ est
donnée par :

Ĉi,j = (2π)3δD(ki − kj)P (k) (1.65)

et
P (k) = |ξ̂(k)| (1.66)

Après cette brève introduction, nous revenons sur la cosmologie en supposant que f est le
champ de surdensité δ de matière dans l’Univers. Le modèle ΛCDM décrit dans la section 1.1.3
associé à la théorie linéaire des structures décrite dans la section 1.1.4 prédit que le champ
de surdensité est gaussien et que sa statistique est donc donnée par une fonction unique, son
spectre de puissance 1. Celui-ci est déduit à la fois du CMB et de l’observation de la distribution
des galaxies dans l’Univers Local (Percival et al., 2007; Planck Collaboration et al., 2016) et
on le trace sur le panneau en haut à droite de la figure 1.1.

Le spectre de puissance P (k) est défini par sa forme T (k) et son amplitude As :

P (k) = Ask
nsT 2(k) (1.67)

1. Par définition, la moyenne du champ de surdensité est nulle, et donc μ = 0
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Les paramètres As et ns sont déduit du CMB, et la fonction de transfert de la résolution
d’équations de Boltzmann pour les différents composants énergétiques de l’Univers (Eisenstein
and Hu, 1999). Historiquement, un autre paramètre équivalent à la normalisation As est la
variance du champ de surdensité σ2

8 dans une sphère de 8 Mpc de rayon :

σ2
8 =

1

2π2

∫
Wsth(kR)P (k)dk (1.68)

où R = 8 Mpc et Wsth est le filtre défini par :

Wsth(x) =
3j1(x)

x
(1.69)

=
3
(
sinx
x2 − cosx

x

)
x

(1.70)

La mesure de σ8 par la mission Planck (Planck Collaboration et al., 2016) donne σ8 = 0.8158±
0.0086.

1.3.2 Corrélations des vitesses particulières

L’équation 1.33 montre la relation linéaire entre le champ de vitesse linéaire, que l’on notera
vlin, et le champ de surdensité. Corrélairement, vlin est également un champ gaussien dont les
caractéristiques peuvent être écrites dans l’espace de Fourier. La transformée de Fourier de
l’équation 1.33 est

vlin(k) = i
k

k2
Hfδ(k) (1.71)

et donc le tenseur (3,3) donnant les corrélations du champ de vitesse est donné par

〈vlin(k′ + k)vlin(k′)〉 = (Hf)2
kkT

k4
P (k) (1.72)

Dans l’espace réel, on note ce tenseur Ψ :

Ψ(r) =
(Hf)2

(2π)3

∫
kkT

k4
P (k)e−ik·rdk (1.73)

On peut aussi calculer la corrélation ζ entre le champ δ et le champ de vitesse linéaire vlin :

ζ(r) =
Hf

(2π)3

∫
ik

k2
P (k)e−ik·rdk (1.74)

Notons que la variance du champ de vitesse ΛCDM est facilement calculable à partir de
l’équation (1.73) :

σ2
v =

(Hf)2

2π2

∫
P (k)dk (1.75)

= Ψ(0) (1.76)
∼ (300 km/s)2 (1.77)
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Figure 1.1 – En haut à droite : Spectre de puissance pour un Univers plat et ΩΛ = 0.7. En
haut à gauche : fonction de corrélation associée. On peut noter le pic BAO à r ∼ 100Mpc/h.
Bas : fonctions de corrélations ΨR,T radiale et transverse calculées à partir de l’équation (1.73).

On trace sur la figure 1.1 les fonctions P (k), ξ et ΨR,T , ces dernières étant définies par :

ΨR =
1

2π2

∫ (
j0(kx)− 2j1(kx)

kx

)
P (k) dk (1.78)

ΨT =
1

2π2

∫
j1(kx)

kx
P (k) dk (1.79)

Ψα,β = (Hf)2
(
ΨT δ

K
α,β + (ΨR −ΨT )x̂αx̂β

)
(1.80)

Dans cette thèse, les corrélations Ψ et ζ sont calculées par intégration numérique directe des
équations (1.73) et (1.74). Les corrélations sont ensuite évaluées en n’importe quelle position
r en interpolant linéairement la fonction ainsi intégrée.

L’utilisation de ces corrélations de vitesse pour estimer le champ de vitesse sous-jacent
n’est pas une idée nouvelle. Parmi les techniques existantes on peut noter les techniques
VELMOD (Willick and Strauss, 1998) et POTENT (Dekel et al., 1999), les analyses de
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2MTF (Springob et al., 2016) ou encore la technique du filtre de Wiener (Zaroubi et al.,
1995). Ces méthodes partagent de nombreux points communs et nous choisissons d’axer notre
analyse des biais statistiques et observationnels sur le filtre de Wiener, outil principal de la
collaboration CosmicFlows. Le prochain chapitre tente de démontrer la nécessité d’évoluer
vers un modèle complètement bayésien pour prendre en compte les erreurs sur les mesures de
vitesses particulières sans introduire d’erreurs systématiques dans l’analyse.



Chapitre 2

Filtre de Wiener et réalisations
contraintes

Cette thèse s’inscrit dans le cadre des collaborations CosmicFlows (Tully et al., 2008;
Courtois et al., 2011) et CLUES (Yepes et al., 2009; Gottloeber et al., 2010; Courtois and
Tully, 2012; Sorce et al., 2016) (Simulations contraintes de l’Univers Local) dont les objectifs
sont d’étudier la structure de l’Univers Local à travers l’étude des vitesses particulières des
galaxies. CosmicFlows d’abord, en observamt, compilant et analysant les données de vitesses
apparentes et de modules de distance ; CLUES ensuite qui, à partir de cette analyse, simule
l’Univers Local et étudie son histoire de formation. Notre analyse des vitesses particulières
se base sur le catalogue CosmicFlows-3 (CF3 ci-après) qui est un regroupement cohérent
d’environ 18,000 distances et décalages vers le rouge. Nous avons vu dans le chapitre précédent
comment, à partir de ces mesures, on peut en déduire les vitesses particulières radiales des
galaxies. Nous détaillons dans ce chapitre la méthode d’analyse utilisée dans la collaboration
au commencement de cette thèse, à savoir la technique du filtre de Wiener et réalisations
contraintes (WF/CR), dans la section 2.1. Si cette technique a permis des avancées en termes de
cosmographie, comme par exemple la découverte du superamas Laniakea (Tully et al., 2014), la
taille et la profondeur du catalogue CF3 ont fait échoué toutes les tentatives d’analyse utilisant
cette méthode. Dans la section 2.2 nous construisons un catalogue simulé afin d’analyser les
systématiques de l’analyse via le filtre de Wiener et souligner les limites de la méthode dans la
section 2.3. On y montre en particulier le rôle central des distances mesurées dans l’analyse. De
ces distances dépend en effet l’estimation des vitesses particulières, des fonctions de corrélation
et de la position des galaxies dans le volume de reconstruction. L’incertitude sur ces distances,
qui n’est pas prise en compte dans la méthode du filtre de Wiener, biaise ainsi le champ
de vitesse reconstruit. Cette étude préliminaire motive le développement d’un modèle plus
complet qui sera décrit dans le chapitre 3 et appliqué au catalogue CosmicFlows-3 dans le
chapitre 4.
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2.1 Technique des réalisations contraintes

Les données CosmicFlows ont systématiquement été analysées via la technique dite des
réalisations contraintes développée par Hoffman and Ribak (1991, 1992). Dans cette section,
nous présentons les aspects théoriques de la méthode dans le cas d’une reconstruction du champ
de vitesse sur un nombre fini de points. Le formalisme généralisé aux espaces de dimensions
infinies peut être trouvé dans van de Weygaert and Bertschinger (1996).

2.1.1 Approche fréquentiste

Afin d’analyser les observations de vitesses particulières radiales dans le cadre du modèle
ΛCDM, la technique des réalisations contraintes a été développée et utilisée par Hoffman and
Ribak (1991, 1992). Nous dérivons ici les principales équations de la technique dans un cadre
de traitement du signal. Soit c le résultat de l’addition d’un signal s et d’un bruit gaussien n :

c = s+ n. (2.1)

On suppose en plus que le signal s est une fonctionnelle du champ recherché, champ que l’on
note δ en anticipant le fait qu’il s’agira du champ de surdensité :

s = Rδ (2.2)

où R est la matrice de réponse. Par exemple, si s est la vitesse particulière radiale, on peut
utiliser l’équation (1.71) pour exprimer R comme :

R = DFT× R̂, [R̂]i,j = iH0f
ki · k̂r

j

k2i
(2.3)

où DFT est la transformée de Fourier discrète. On cherche à filtrer linéairement les données
avec un filtre F tel que :

δF = Fc. (2.4)
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Le résidu entre le champ estimé et le champ réel est noté D :

D = δ − δF (2.5)

et sa variance :
〈DDT 〉ij = 〈(δ − δF )(δ − δF )T 〉ij . (2.6)

On peut montrer (Hoffman and Ribak (1991)) que le filtre minimisant la variance des résidus
ci-dessus est le filtre de Wiener WF :

WF = CδcC
−1
cc (2.7)

où Cδc est la matrice de corrélation entre le champ et les contraintes, et Ccc est la matrice
d’autocorrélation des contraintes. Elles dérivent de la matrice R est de la matrice de covariance
du champ :

Cδc = < δδT > R (2.8)
Ccc = R < δδT > RT +N (2.9)

où N =< nnT >, et où on a supposé que le champ et les erreurs ne sont pas corrélés.
S’ensuit l’estimation :

δWF = CδcC
−1
cc c. (2.10)

En réinjectant dans l’équation 2.6, on obtient les résidus :

〈DDT 〉ij = Cδδ − CδcC
−1
cc Cδc. (2.11)

Hoffman and Ribak (1992) remarquent alors que ce résidu ne dépend pas explicitement de la
valeur des contraintes c 1. En particulier, il est tout à fait possible de générer un champ δCR (on
notera CR pour constrained realization) dont le résidu D respecte l’équation 2.11, de la façon
suivante : à partir d’une réalisation aléatoire δRR (on notera RR pour Random Realization)
du champ générée à partir de sa matrice de covariance Cδδ, on génère des contraintes cRR (par
exemple, les vitesses radiales du champ) en tirant la contrainte du champ aléatoire aux mêmes
positions que les contraintes observées c. La réalisation contrainte définie par

δCR = δRR + CδcC
−1
cc (c− cRR) (2.12)

produit donc une réalisation du champ δ sous les contraintes c. En particulier, puisque
〈δRR〉 = 0, 〈δCR〉 = δWF ; et la variance des D = δCR − δWF est bien donnée par l’équa-
tion 2.11. L’équation (2.12) permet ainsi d’échantillonner le champ δ. En effet, en construisant
un ensemble de réalisations contraintes δCR, on aura accès à la distribution postérieure du
champ δ, de moyenne δWF . Cet algorithme est connu sous le nom d’algorithme d’Hoffman-
Ribak.

Incarnons notre propos en considérant que l’on veuille reconstruire le champ de surden-
sité δ à partir de l’observation des vitesses particulières radiales des galaxies. Dans ce cas là,

1. Nous verrons cependant plus tard que dans le cas où les constraintes sont les vitesses particulières radiales,
la matrice Cδc dépend de la distance entre les traceurs, qui est corrélée avec ces mêmes vitesses.
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c = vδ(r) · r̂ où vδ est le champ de vitesse associé au champ de surdensité et défini par l’équa-
tion (1.33), et r est le vecteur position des galaxies. La variance du champ Cδδ est donnée par
la transformée de Fourier du spectre de puissance P (k) (équation (1.65)) ; la covariance entre
les contraintes et le champ Cδc est donnée par l’équation (1.74) ; et la matrice de covariance
des données Ccc est donnée par la fonction de corrélation Ψ définie par l’équation (1.73) à
laquelle on ajoute la matrice d’erreur, ici diagonale :

[Ccc]ij = 〈vri vrj 〉+ 〈εiεj〉δij (2.13)

où ε est l’erreur sur la vitesse particulière. En général, les vitesses particulières sont mesurées à
z = 0 où le champ de vitesse n’est plus linéaire. Pour modéliser l’écart à la non linéarité (nous
tentons ici de reconstruire le champ de vitesse linéaire uniquement), on introduit le paramètre
σNL qu’on ajoute à la diagonale de la matrice de covariance :

[Ccc]ij = 〈vri vrj 〉+ 〈εiεj〉δij + σ2
NLδij (2.14)

Notons dès à présent que toutes ces corrélations dépendent de la position des traceurs. Ainsi,
la position des traceurs joue à la fois sur l’estimation de la vitesse radiale vr mais aussi sur
l’estimation des corrélations Ccc et Cδc.

On peut également directement échantillonner le champ de vitesse vlin plutôt que le champ
de surdensité. L’équation (2.12) devient alors :

vlin,CR
α = vlin,RR

α + CvαcC
−1
cc (c− cRR) (2.15)

pour chaque composante cartésienne α du champ de vitesse. La corrélation Cvαc est alors don-
née par la fonction ζ définie par l’équation (1.74) appliquée à toutes les paires de contraintes.
L’avantage d’échantillonner directement le champ de vitesse plutôt que le champ de surdensité
permet d’avoir une estimation de celui-ci sans l’utilisation de la transformée de Fourier pour
intégrer l’équation (1.71).

2.1.2 Approche probabiliste

L’autre approche pour dériver la technique WF/CR est probabiliste. Elle est en tout point
équivalente à la dérivation faite ci-dessus, cependant elle est plus aisément généralisable à un
champ de dimension infinie (voir van de Weygaert and Bertschinger (1996)). Formellement,
les contraintes c définies ci-dessus (les vitesses particulières radiales dans notre cas, mais elles
peuvent être définies comme n’importe quelle fonctionnelle du champ δ) sont tirées d’une
distribution de moyenne nulle et dont la covariance est notée Ccc et qui sont corrélées au
champ de densité via la corrélation Cδc. Le champ δ est aussi un champ gaussien de moyenne
nulle et de covariance Cδδ (correspondant à la transformée de Fourier du spectre de puissance).
Si ce champ est de dimension finie, on peut formellement décrire le modèle de la façon suivante :

x ∼ N (0,C) (2.16)
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où x =

(
δ
c

)
et C =

(
Cδδ Cδc

Cδc Ccc

)
. Il est possible de montrer qu’il s’ensuit que la probabilité

conditionnelle de δ|c est une loi normale multivariée de moyenne et d’écart-type :

μδ|c = CδcC
−1
cc c, (2.17)

Cδ|c = Cδδ − CδcC
−1
cc Cδc. (2.18)

On reconnaît la moyenne donnée par le filtre de Wiener de l’équation (2.10) et la variance
donnée par l’équation (2.11). Notons au passage que la probabilité marginale de c est :

c ∼ N (0,Ccc) . (2.19)

Cette équation nous servira par la suite.
Afin d’analyser l’efficacité de la méthode WF/CR présentée ci-dessus pour reconstruire

les champs de vitesse, nous construisons dans la prochaine section un catalogue de données
simulées et appliquons l’équation 2.15 au catalogue dans diverses configurations.

2.2 Données simulées

2.2.1 Génération d’un catalogue simulé

Afin de tester la méthode WF/CR, nous construisons un catalogue de données simulées
comprenant des décalages vers le rouge et modules de distance comme il est nécessaire d’avoir
pour étudier les vitesses particulières. Le catalogue sera une observation de N = 3000 points
dans une réalisation aléatoire générée à partir de son spectre de puissance P (k) défini dans
la section 1.3.1. La RR (Random Realization) est générée sur une grille de taille (512)3 re-
présentant une boîte de taille (1000Mpc)3. Cette taille est suffisante pour limiter les effets
des conditions aux limites périodiques dans la zone centrale (sphère de 200Mpc de rayon)
de la boîte. La taille de la grille de 5123 est quant à elle suffisante pour décrire le champ de
vitesse à une échelle linéaire d’environ 4Mpc. Elle est également générée avec un spectre de
puissance tronqué à kmax = 0.07Mpc−1 afin de s’affranchir de tout effet non linéaire dû aux
modes d’orde supérieur. La Figure 2.1 montre les champs de vitesse et de surdensité utilisés
pour générer les données simulées. À partir de cette RR, on génère le catalogue de la façon
suivante :

— des positions angulaires sont générées uniformément à partir de la distribution de co-
ordonnées supergalactiques suivante :

cos
(π
2
− SGB

)
∼ Uniform(0, 1), (2.20)

SGL ∼ Uniform(0, 2π); (2.21)

— des distances lumineuses sont générées à partir de la distribution :

r ∼
(

r

1 Mpc

)3

exp−
(

r

80Mpc

)2

(2.22)

qui permet de simuler l’effet de volume localement, et les effets de sélection à plus
grande distance ;
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— les vitesses particulières de chaque point du catalogue sont calculées en interpolant
trilinéairement le champ de vitesse généré aux points de données. On ajoute également
une dispersion gaussienne de déviation standard σNL aux vitesses particulières pour
simuler l’effet des non-linéarités ;

— les décalages vers le rouge sont calculés à partir des vitesses particulières et des distances
lumineuses en utilisant l’équation (1.47).

Il résulte un catalogue de 3000 points dans lequel on a les positions et décalages vers le rouge
de chacun des points. À partir de ce catalogue, on teste la méthode WF/CR afin d’évaluer si
le champ initial est correctement retrouvé.

2.2.2 Application de la méthode WF/CR

Dans cette section, nous appliquons la méthode WF/CR au catalogue simulé. Ces données
simulées sont idéales dans le sens où elles reflètent exactement le champ de vitesse sous-jacent
puisqu’aucune erreur observationnelle n’a été introduite. Dans la suite, nous introduisons des
erreurs observationnelles et étudions comment elles affectent la reconstruction. Le volume de
reconstruction est pris de taille L = 500 Mpc afin que toutes les données soient incluses
dans ce volume, et la taille de la grille M = 643, ce qui correspond à une résolution de
8Mpc < l = 14Mpc où l est la distance moyenne entre deux traceurs. La reconstruction est
faite en calculant 100 réalisations contraintes à partir de l’équation 2.12, et le champ moyen
est calculé à partir de la moyenne d’ensemble de ces 100 réalisations.

La Figure 2.2 montre une reconstruction idéale (i.e. sans aucune erreur observationnelle)
via l’algorithme des réalisations contraintes. Le panneau à gauche correspond à la tranche
z = 0 Mpc de la valeur moyenne des réalisations contraintes. La comparaison des Figures 2.2
et 2.1 permet d’évaluer qualitativement la qualité de la reconstruction. On peut remarquer
que la plupart des structures sont retrouvées, même au delà de la limite des données figurée
par le cercle pointillé noir 2. Si l’on retrouve du signal au delà de la zone de données, c’est dû
au fait que les vitesses corrèlent à grande distance, et que la vitesse radiale des traceurs au
centre est encore influencée par le champ de surdensité lointain. Puisque la technique WF/CR
permet d’échantillonner la probabilité postérieure du champ de vitesse, la déviation standard
de l’ensemble des réalisations contraintes permet d’avoir une estimation de la précision de
la reconstruction. On peut ainsi estimer l’erreur sur les trois composantes cartésiennes du
champ de vitesse (tridimensionnel, rappelons-le) reconstruit. Cependant, nous représenterons
souvent l’erreur σvr sur la composante radiale vr = v · r de ce champ puisque d’une part, la
représentation d’une quantité scalaire est plus aisée, et d’autre part parce que les contraintes
de la reconstruction sont les vitesses radiales et c’est donc cette composante qui est la plus
contrainte et donc la moins bruitée. Il est ainsi plus aisé de mettre en évidence un biais
statistique en étudiant la distribution des vitesses radiales reconstruites.

Précision Le panneau de droite de la figure 2.2 montre donc la déviation standard des vi-
tesses radiales reconstruites dans la tranche z = 0. On peut remarquer que la dispersion est
d’environ 75 km s−1 sur le volume contenant des données, et que cette dispersion tend vers

2. Attention, l’échelle des couleurs pour montrer la surdensité n’est pas la même entre la figure 2.2 et 2.1
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Figure 2.2 – À gauche : tranche en z = 0 du champ de surdensité reconstruit (dans le cadre
du catalogue simulé) à partir de la moyenne de 100 réalisations contraintes dans le cas idéal,
c’est-à-dire sans erreurs observationnelles. À droite : déviation standard des vitesses radiales
reconstruites. La déviation standard montre la précision des vitesses radiales reconstruites. La
valeur σvr = 300 km s−1 correspond à la déviation standard prédite par le modèle ΛCDM. Les
valeurs moindres au centre montrent que le champ a bien été contraint par les vitesses radiales
observationnelles. Le cercle pointillé noir montre la limite des données simulées r = 200Mpc.

300 km s−1 à grande distance, déviation standard prédite par le modèle ΛCDM comme décrit
par les équations (1.68) et (1.75). On peut également comparer la précision de la reconstruc-
tion du champ des vitesses radiales à celle du champ de surdensité. La Figure 2.3 montre la
tranche z = 0 de la déviation standard pour les deux champs. Les limites de couleur (surden-
sité 0.6 et vitesses 300 km s−1) sont données par la déviation standard du modèle ΛCDM. On
peut remarquer que le champ de vitesse radiale (puisque c’est lui qui est le plus contraint)
tend moins vite vers cette variance que le champ de surdensité, confirmant notre remarque
précédente sur les composantes radiales du champ de vitesse. En général, le champ de sur-
densité est reconstruit avec plus de bruit que le champ de vitesse radiale, et nous montrerons
pour les prochaines reconstructions les déviations standards sur le champ de vitesses radiales
uniquement, comme dans la Figure 2.2.

Justesse Les deux Figures précédentes donnent une représentation du champ moyen recons-
truit ainsi que la précision sur celui-ci. Cependant, ce qui nous intéresse dans ce chapitre est la
justesse, ou fidélité, de la reconstruction par rapport à la simulation initiale, indépendamment
de sa précision. Nous introduisons ici des outils et des représentations pour estimer cette jus-
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Figure 2.3 – À gauche : déviation standard du champ de surdensité σδ reconstruit dans le
cadre de la reconstruction de la réalisation aléatoire et le catalogue simulé associé idéal (sans
l’introduction d’erreurs observationnelles). À droite : identique au panneau de gauche mais
pour le champ de vitesse radiale σvr . Le cercle noir montre la limite des données simulées
à R = 200Mpc. Ces deux panneaux montrent la précision de la reconstruction. Les valeurs
extrêmes σδ = 0.6 et σvr = 300 km s−1 correspondent aux déviations standards prédites par le
modèle ΛCDM.

tesse. On introduit d’abord les résidus normalisés (aussi appelés « pull ») p du champ f défini
comme

p =
f̄ − f simulation

σf
. (2.23)

Cette quantité donne l’écart entre la reconstruction moyenne et la simulation initiale, en
normalisant par les erreurs de la reconstruction. Ainsi, si en un point de la grille le résidu
vaut par exemple p = 3, alors la valeur reconstruite sera compatible avec le champ initial
à 3σ. La Figure 2.4 montre la valeur de ces résidus pour le champ de surdensité δ dans la
tranche z = 0Mpc (à gauche) et l’histogramme de ces résidus sur l’ensemble du volume de
reconstruction (à droite). On peut observer que la reconstruction n’exhibe aucune structure à
±3σ et que la distribution des résidus est très proche d’une loi gaussienne centrée et unitaire
(notée N (0, 1) sur la figure). En effet, la moyenne de la distribution est de m = −0.01 et la
déviation standard s = 0.98. Le fait que la distribution du pull coïncide avec la loi normale
est une estimation de la justesse de la reconstruction. En effet, cela signifie qu’en moyenne les
surdensités reconstruites sont les mêmes que dans la simulation de départ (c’est le caractère
centré de la distribution des résidus) et que les écarts à cette moyenne sont bien modélisés par
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Figure 2.4 – Gauche : tranche en z = 0Mpc des résidus δ̄−δRR
σδ

du champ de densité reconstruit
par rapport au champ initial simulé δRR, dans le cas du catalogue simulé optimal, c’est-à-dire
sans avoir introduit d’erreurs observationnelles. Le cercle blanc symbolise la limite des données
à R = 200Mpc. Droite : Histogramme des résidus normalisés pour tous les points de la grille
à une distance inférieure à R = 200Mpc. La courbe noire montre la distribution normale
unitaire N (0, 1).

les erreurs sur la reconstruction (c’est la largeur de la distribution). La Figure 2.5 est identique
à la Figure 2.4 pour les vitesses radiales reconstruites, i.e. f = vr. Là encore la distribution
du pull est très proche de la loi normale, ce qui suggère une reconstruction juste et des erreurs
correctement estimées.

Si les résidus donnent une bonne idée de la justesse de la reconstruction, l’ensemble des réali-
sations contraintes calculées permet en fait de remonter à un bon échantillonnage de la distribu-
tion de probabilité postérieure du champ. Par exemple, au point (x, y, z) = (250, 250, 250) Mpc,
la distribution des vitesses radiales reconstruites est montrée sur la Figure 2.6 sur laquelle la
valeur dans la simulation initiale vr = −98 km s−1 est figurée par le trait noir. Graphiquement,
il est difficile de tracer l’ensemble des distributions postérieures pour chaque point de la grille
de reconstruction. Cependant, on peut sélectionner certaines régions et montrer la somme des
distributions de probabilité correspondantes comme proposé par Lavaux (2016). Par exemple,
la figure 2.7 montre les distributions postérieures des vitesses radiales reconstruites pour tous
les points de la grille où la vitesse radiale de la simulation initiale est comprise entre 200 et
250 km s−1. En procédant ainsi pour toutes les tranches de vitesses radiales originales entre
−1000 et 1000 km s−1 par pas de 40 km s−1, on obtient la figure 2.8, sur laquelle la couleur
code l’intensité de la somme des distributions de probabilité et les tranches de vitesses radiales
de la simulation initiale sont données par l’axe des ordonnées. Si la reconstruction est non
biaisée et si les vitesses reconstruites ne sont pas corrélées, les densités de probabilité doivent
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Figure 2.5 – Identique à la figure 2.4 pour les résidus normalisés des vitesses radiales recons-
truites vr dans le cas de la reconstruction optimale du catalogue simulé.

Figure 2.6 – Distribution postérieure des vitesses radiales reconstruites en (x, y, z) =
(250, 250, 250)Mpc dans le cas de la reconstruction optimale du catalogue simulé pour la-
quelle aucune erreur n’a été introduite. Le trait en pointillés correspond à la vitesse radiale de
la simulation de départ.
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Figure 2.7 – Distributions postérieures des vitesses radiales reconstruites pour les points dont
les vitesses radiales de la simulation originale sont comprises dans l’intervalle [200, 250]km s−1,
intervalle figuré par les traits en pointillés. Pour plus de clarté, seules cinq distributions tirées
au hasard sont représentées. Le courbe noire figure la somme normalisée de toutes les distri-
butions de probabilité. C’est cette somme qui est représentée horizontalement en couleur sur
la Figure 2.8.

théoriquement être centrées sur la droite x = y et leur largeur donne une estimation de l’er-
reur sur la reconstruction. Puisqu’en pratique les vitesses reconstruites sont (très) corrélées,
un décalage systématique est possible 3. Le panneau de gauche correspond à la comparaison
sur l’intégralité du volume de reconstruction tandis que le panneau de droite correspond à la
comparaison sur un cube de côté L/2 (et donc un volume de L3/8) au centre du volume. On
constate que toutes les distributions sont compatibles avec les valeurs initiales, ce qui signifie
que la reconstruction est juste. On peut voir sur le panneau de droite que la quantité d’in-
formation retrouvée est moindre quand on considère tout le volume, puisque les données sont
confinées au centre. À elles trois, les Figures 2.8, 2.4 et 2.5 permettent de jauger la justesse
d’une reconstruction.

3. Est-il possible d’imaginer une comparaison complète entre la reconstruction et la simulation initiale qui
prend en compte cette covariance ?
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Figure 2.8 – Histogramme de la somme des densités de probabilité des vitesses radiales recons-
truites par intervalle de vitesses radiales de la simulation. L’ordonnée représente des tranches
de vitesses radiales dans la simulation originale. L’abscisse montre les vitesses reconstruites
aux point correspondants. La couleur représente pour la somme des densités de probabilité,
calculée comme expliquée par les figures 2.6 et 2.8. Cette représentation permet de jauger la
justesse de la reconstruction. Toutes les distributions devraient être compatibles avec la droite
x = y. La largeur des distributions permet d’estimer la précision de la reconstruction.

2.2.3 Cas des vitesses particulières mesurées

La reconstruction précédente est idéale donc irréaliste. Pour simuler l’effet des erreurs sur les
vitesses particulières, nous ajoutons des erreurs dans le catalogue simulé. On suppose que l’on
mesure en pratique un ensemble de modules de distance μ mesurés avec une erreur σμ = 0.3,
comme c’est typiquement le cas pour une mesure de distance extragalactique. Les modules de
distance μ sont donc générés par :

μ ∼ N
(
5 log

r

10 pc
, σ2

μ

)
(2.24)

De ces modules de distances peuvent être déduites les distances d observées des galaxies :

d(Mpc) = 10
μ

5
−5 (2.25)

Pour le moment, nous n’utilisons pas ces valeurs en tant qu’indicateurs de la position des
galaxies (i.e. on suppose toujours que l’on connaît les véritables distances r des traceurs
pour les positionner dans le volume de reconstruction), mais dispersons néanmoins les vitesses
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Figure 2.9 – Identique à la Figure 2.2 dans le cas où les vitesses particulières simulées ont
été dispersées normalement via l’équation (2.26). Les structures reconstruites (panneau de
gauche) sont moins contrastées que sur la figure 2.2 qui montre le cas de la reconstruction sans
erreurs. On remarque aussi que la dispersion des vitesses radiales augmente avec la distance.

radiales simulées autour de leur vraie valeur selon la densité de probabilité :

P (vr) = N
(
vr,

(
log 10

5
σμH0r

)2
)

(2.26)

comme suggéré par l’équation (1.49). Le terme d’erreur log 10
5 σμH0r provient du fait que les

vitesses radiales ont été mesurées à partir des modules de distance μ plutôt qu’à partir des
vraies distances r.

Les Figures 2.9 et 2.10 sont identiques aux Figures 2.2 et 2.5 et montrent le résultat
sur les données normalement dispersées. L’effet des erreurs proportionnelles à la distance est
spectaculaire. Le champ reconstruit révèle beaucoup moins de structures. La distance joue
comme un paramètre doublement dégradant : d’abord à cause de la diminution de la densité
de données ; ensuite à cause de la proportionnalité de l’erreur sur les vitesses particulières avec
la distance. La dispersion des vitesses radiales reconstruites est passée d’environ 50 km s−1 à
une distance de 100Mpc, à 200 km s−1. Les Figures 2.10 et 2.11 montrent toujours l’aspect
non biaisé de la reconstruction. En particulier, la plus grande dispersion autour de la droite
x = y sur la Figure 2.11 montre que l’information retrouvée est plus faible à cause des erreurs
observationnelles, mais que toutes les vitesses reconstruites sont compatibles avec leurs valeurs
originales.
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Figure 2.10 – Identique à la figure 2.5 dans le cas où les vitesses particulières simulées ont
été dispersées normalement via l’équation (2.26).

Figure 2.11 – Histogramme de la somme des densités de probabilité des vitesses radiales
reconstruites par intervalle de vitesse radiale de la simulation dans le cas où les vitesses par-
ticulières simulés ont été dispersées normalement via l’équation (2.26).
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Nous avons vu ici comment, à partir de la mesure de vitesses radiales, le champ des vi-
tesses particulières (et de façon équivalente le champ de surdensité) pouvait être reconstruit
avec l’algorithme de Hoffman-Ribak. Cependant, le test précédent (et la méthode WF/CR en
général) repose sur deux suppositions fondamentales :

— la distance r des traceurs est connue,
— la distribution de chaque vitesse particulière observée est distribuée selon une loi nor-

male.
La première supposition n’est en pratique jamais valable, puisque la distance des galaxies est
mesurée et non connue. Cette distance intervient à trois niveaux : l’évaluation de la vitesse
particulière radiale des galaxies, le positionnement de la galaxie dans le volume de reconstruc-
tion et l’évaluation des fonctions de corrélation entre les galaxies. Nous allons voir dans la
suite quel sera l’impact de l’erreur sur la position des galaxies dans le cadre de la technique
WF/CR.

2.3 Biais statistiques

Nous avons vu dans la section précédente comment la méthode WF/CR pouvait recons-
truire le champ tridimensionnel de vitesse linéaire sous-jacent aux contraintes de vitesses ra-
diales mesurées. Nous nous sommes cependant appuyés sur une analyse naïve dans laquelle les
erreurs sur les vitesses particulières étaient gaussiennes et où nous connaissions la distance r
des traceurs. Nous nous tournons maintenant vers une étude des biais statistiques du filtre de
Wiener. Dans cette section nous notons r la position réelle d’une galaxie, μ la mesure de son
module de distance, et d la mesure de distance qui découle de μ.

Pour comprendre comment l’erreur sur la position des traceurs rentre en compte dans l’ana-
lyse, considérons le fait que les modules de distance sont mesurés avec des erreurs gaussiennes
autour du logarithme de la distance réelle r :

P(μ|r) = N
(
5 log

r

10 pc
, σ2

μ

)
. (2.27)

Pour le moment nous limitons la question à l’inférence de la distance réelle des galaxies r à
partir de la mesure du module de distance μ. En toute généralité, le théorème de Bayes nous
dit que la probabilité postérieure de r est :

P(r|μ) = P (μ|r)P(r)

P(μ)
. (2.28)

En général la distribution P(r) n’est pas constante et dépend de la densité numérique moyenne
des galaxies en fonction de la distance r, n(r). Dans un univers isotrope :

P(r) ∝ r2n(r). (2.29)

En plus de la distribution intrinsèque des galaxies en fonction de la distance, il faut prendre en
compte les effets de sélection sur la mesure de μ. En particulier, il faut prendre en compte la
probabilité d’avoir effectivement observé la galaxie, événement que l’on note O. Ainsi, on veut
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déterminer la probabilité P(r|μ,O) que la galaxie soit effectivement à une distance r sachant
qu’on l’a observée à un module de distance μ. Cette probabilité peut être déduite de la façon
suivante :

P(r|μ,O) =
P(O, μ, r)

P(μ,O)

=
P(O|μ, r)P(μ, r)

P(μ,O)

=
P(O|μ, r)P(μ|r)P(r)

P(O|μ)P(μ)

∝ P(O|μ, r)P(μ|r)P(r) (2.30)

où on appellera P(O|μ, r) la fonction de sélection et où les termes indépendants de r ont été
omis. La signification de l’équation (2.30) est qu’on ne peut pas déduire la distance r de la
mesure μ seule. Considérer que P(r|μ) = P(μ|r) implique l’apparition de deux biais différents :
le biais de sélection, correspondant à l’omission du terme P(O|μ, r) ; et le biais de Malmquist,
correspondant à l’omission du terme P(r).

Notons que l’équation (2.30) n’est pas tout à fait juste, puisqu’on a considéré ici l’obser-
vation d’une galaxie O comme une variable aléatoire. Une dérivation rigoureuse de cette dis-
tribution postérieure est donnée dans Hinton et al. (2017). Bien qu’inéxacte, l’équation (2.30)
est néanmoins très utile pour illustrer 4 les effets de sélection : elle montre que le lien entre la
probabilité postérieure de la distance, les effets de sélection et l’a priori sur d.

Historiquement l’appellation biais de Malmquist (Strauss and Willick, 1995) recouvrait
originellement les effets de sélection dans des observations à flux limité, puis a progressivement
pris le sens des effets de la distribution des distances réelles r dans l’estimation de celles-ci.
Pour éviter toute confusion concernant le terme biais de Malmquist nous nommons le premier
effet biais de selection, et le deuxième biais de densité. On suppose aussi que la vitesse radiale
s’estime à partir de la distance inférée r via l’équation

vr(r) = cz −H0r (2.31)

qui est approximative mais suffisante pour l’étude du mécanisme des biais que nous présentons
dans cette section.

Il y a enfin un troisième biais, aussi appelé biais de Malmquist, mais qui est propre cette
fois à l’analyse des vitesses particulières. Supposons qu’on a la mesure non biaisée d’une
vitesse particulière vr à la distance mesurée d = 10μ/5−5 Mpc. Le but ultime est de trouver
le champ tridimensionnel vlin(r) tel qu’il est contraint par l’observation d’un ensemble de
vitesses radiales vr(d). Ne connaissant pas les positions réelles des galaxies, la question est de
savoir comment projeter les vitesses observées vr(d) dans l’espace des distances réelles (mais
inconnues) vr(r) = vlin(r) · r̂. Nous verrons que supposer vlin(d) · r̂ = vr(d) est sujet à un biais
que nous appelerons biais de positionnement.

Nous verrons également l’effet de la distribution log-normale des vitesses particulières ra-
diales dans la section 2.3.4.

4. En particulier, cette probabilité postérieure n’est pas utilisée directement dans le modèle développé dans
le chapitre 3.
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2.3.1 Biais de densité

Oublions pour le moment les effets de sélection en considérant que P(O|μ, r) = 1, c’est-à-
dire que toutes les galaxies peuvent être observées indépendamment de leur distance et de leur
module de distance mesuré. On veut quantifier l’impact du terme P(r) sur l’estimation des
distances r, puis sur les vitesses et enfin sur la technique WF/CR. Anticipons un peu et sup-
posons que l’on connaisse le profil de surdensité δ(r) dans la direction du superamas Coma 5.
On suppose aussi que n(r) = n0(δ(r) + 1) (la constante de proportionnalité est sans impor-
tance puisqu’on étudie les distributions de probabilité normalisées) ce qui est évidemment
une approximation mais reste suffisant pour illustrer le biais de densité. On considère qu’on
observe une galaxie à module de distance μ = 5 log d

10 pc , d = 80Mpc, avec erreur σμ = 0.4 et
on trace alors sur la Figure 2.12 les probabilités P(μ|r) et P(r|μ) en prenant en compte les
inhomogénéités dans l’équation (2.30). Le terme P(μ|r) représente la probabilité d’observer la
valeur μ = 5 log d

10 pc en fonction de la distance réelle de la galaxie et est donnée par l’équa-
tion (2.27). Elle est naturellement maximale (courbe bleue) quand r = d = 80Mpc. Le terme
P(r|μ) représente quant à lui la probabilité que la galaxie soit à la distance r sachant qu’elle
est mesurée avec un module de distance μ et est donnée par l’équation générale (2.28). On voit
que dans un univers homogène n(r) = n0 la mesure seule à tendance à sous-estimer la valeur
de la distance r à cause de l’effet de volume P ∝ r2, c’est le biais de Malmquist homogène.
On peut montrer (Strauss and Willick, 1995) que l’effet du biais de Malmquist homogène
est proportionnel à la distance mesurée d et r̄ = d × 10

7σμ

10 . Dans un univers inhomogène,
l’effet est encore plus fort puisque la distribution de la vraie distance se recentre dans les
régions surdenses, c’est le biais de Malmquist inhomogène. Ce biais de densité est directement
transposable dans l’espace des vitesses particulières inférées puisqu’il y a une bijection entre
l’espace des distances r et des vitesses vr(r) via l’équation (2.31). On aura ainsi tendance à, en
général, surestimer les vitesses particulières radiales à cause de l’effet de volume. Les vitesses
particulières seront surestimées devant un amas, et sous-estimées derrière, ce qui provoque un
effondrement apparent trop grand autour de cet amas.

2.3.2 Biais de sélection

On a supposé dans la sous-section précédente que P(O|μ, r) = 1 et qu’il n’y avait aucun
effet de sélection en jeu. On veut voir ici quel est l’impact de ce terme. Pour modéliser le
terme P(O|μ, r), on peut d’abord supposer que les effets de selection ne dépendent que de
la distance réelle r de la galaxie. Ceci est tout à fait plausible puisque l’effet principal est la
sélection en magnitude apparente, et cette magnitude apparente croît avec la distance r. La
distance peut ainsi être décomposée en une magnitude apparente m et une magnitude absolue

5. Ce profil vient de la reconstruction du champ de surdensité avec CosmicFlows-3 qui sera faite dans le
chapitre 4
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Figure 2.12 – Distributions de probabilité de la distance réelle r d’une galaxie si l’on a
mesuré son module de distance μ = 5 log10 80/10 pc. P(r|μ) correspond à la probabilité réelle
tandis que P(μ|r) correspond à la probabilité de r si on ne prend en compte que la mesure.
On voit que même dans un univers homogène, la distance des galaxies est en général sous-
estimée : la courbe orange est décalée par rapport à la courbe bleue, c’est le biais de Malmquist
homogène. L’inhomogénéité du super-amas Coma (en rouge à r ∼ 100Mpc) affecte encore plus
la distribution de r (courbe verte) en la décalant vers la surdensité et la resserrant autour d’elle,
c’est le biais de Malmquist inhomogène.

M de la galaxie, telles que 5 log r
10 pc = m−M . On aura alors :

P(O|μ, r) =

∫
P(O|m, r)P (m|r) dm

=

∫
P(O|m, r)

(∫
P(m|r,M)P(M) dM

)
dm

=

∫
P(O|m, r)

(∫
δD

(
5 log

r

10 pc
−m+M

)
P(M) dM

)
dm

=

∫
P(O|m, r)P

(
M = m− 5 log

r

10 pc

)
dm. (2.32)

La deuxième égalité vient de la somme sur toutes les magnitudes potentiellement observables,
et la troisième vient du fait que le module de distance 5 log r

10 pc et la magnitude m de la
galaxie sont liées par 5 log r

10 pc = m−M . Les observations sont en général à flux limité et on
peut par exemple écrire :

P(O|m, r) = P(O|m) =
1

m0

{
1 si 0 ≤ m ≤ m0,
0 sinon, (2.33)

où m0 est la magnitude limite et on a considéré que les galaxies n’étaient selectionnées que
sur leur magnitude apparente m. La magnitude absolue mesurée dépend quant à elle des effets
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de sélection des indicateurs de distances définis en section 1.2.3 qui eux-mêmes dépendent
considérablement de l’indicateur de distance utilisé. Il y a en plus l’effet naturel de la dis-
tribution intrinsèque des luminosités des galaxies, qui peut être décrite par une fonction de
Schechter (Schechter, 1976) :

P(M) ∝ 100.4(α+1)(M0−M) exp
(
−100.4(M−M0)

)
(2.34)

où α et M0 sont évalués expérimentalement. On peut ainsi déterminer (numériquement, car
le résultat n’est pas analytique) la fonction de sélection P(O|r, μ). On peut alors calculer la
probabilité P(r|μ,O) grâce à l’équation (2.30). On trace alors sur la Figure 2.3.2 les proba-
bilités P(O|r, μ), P(r|μ,O) et P(r|μ) pour un module de distance fixé à μ = 5 log d/10 pc,
d = 150Mpc, qui représentent respectivement la fonction de sélection en fonction de la dis-
tance r, la distribution de probabilité de la distance r sachant qu’on a observé cette galaxie et
que son module de distance est mesuré à μ, et cette même probabilité si l’on pense naïvement
qu’il n’y a pas d’effets de selection. Notons que pour calculer P(r|μ) on a negligé les effets
précédents de volume et d’inhomogénéités. On voit que les effets de sélection, s’ils ne sont pas
pris en compte, tendent à faire surestimer les distances. Il s’agit donc d’un effet inverse au biais
de Malmquist homogène et qui apparaît cette fois lorsqu’on écrit la probabilité P(r|μ), c’est à
dire la vraisemblance (le biais de Malmquist étant un problème d’a priori sur les distances).
Il est difficile d’estimer numériquement l’impact de ce biais, puisqu’il dépend par exemple des
valeurs choisies pour la magnitude limite m0 et pour les paramètres α, M0 de la fonction de
Schechter. Dans notre cas raisonnable, on trouve un effet d’environ 10%. Ce biais de sélection
est directement transposable dans l’espace des vitesses particulières inférées puisqu’il y a une
bijection entre l’espace des distances r et des vitesses vr(r) via l’équation (2.31). On aura en
général tendance à sous-estimer les vitesses particulières radiales à grande distance.

2.3.3 Biais de positionnement

Le but final est de contraindre le champ de vitesse v(r) · r̂ à partir de mesures de vitesses
radiales vr à des distances mesurées d. La question est de savoir quelle région du champ v(r) · r̂
est contrainte par de telles observations. On pourrait a priori penser que les contraintes se font
aux positions données par r = dr̂, cependant nous avons vu que les mesures d étaient biaisées,
et qu’en moyenne ces positions sont décalées par rapport aux positions réelles r auxquelles
sont mesurées les vitesses. L’effet est double puisqu’en plus de contraindre le champ de vitesse
aux mauvaises positions, il est contraint par des vitesses radiales biaisées elles aussi. Le biais
de positionnement que nous présentons ici est difficile à formaliser puisqu’il est la conséquence
des biais de densité et de sélection associés à la projection des vitesses radiales mesurées dans
l’espace des distances réelles. On peut néanmoins avoir une idée de son ordre de grandeur de
la façon suivante. Supposons qu’on ait une continuité d’observations vr(d) aux distances d.
L’estimation du champ v(r) · r̂ à la position r peut être déterminée par la moyenne sur les
observations :

v(r) · r̂ =

∫
vr(d)P(r|d) dd. (2.35)

Ici, P(r|d) peut être interpreté comme le poids de la contribution vr(d) au champ de vitesse
à la distance r. Dans le cas du filtre de Wiener, la contrainte sur le champ v est discrète et
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Figure 2.13 – Quelques distributions de probabilité montrant l’effet de sélection. En orange,
la probabilité P(O|μ, r) qui représente la probabilité d’observer une galaxie à distance r. Cette
probabilité a été calculée numériquement à partir de l’équation (2.32). La probabilité P(r|μ) en
vert montre la distribution des distances inférées sans prendre en compte les effets de sélection.
La probabilité P(r|μ,O) en bleu montre la distribution réelle des distances. En pratique on
observe une réalisation de la courbe bleue, et on la modélise comme la courbe verte, c’est-à-dire
que les distances sont généralement surestimées.

est donnée par une série de vitesses {vr(di)}i=1...n à des distances {di)}i=1...n. La supposition
sous-jacente est que P(r|di) = δD(r− di). Cependant, nous avons vu que la distance observée
d était en général un estimateur biaisé de la position, et que la vitesse vr(d) était aussi un
estimateur biaisé de la vitesse radiale. Là où l’effet de volume domine, les distances mesurées
sous-estiment les distances réelles et les vitesses sont surestimées, il y aura ainsi apparition
d’un flot sortant radialement par rapport à l’observateur. Au contraire, dans la région où
les effets de sélection dominent, il y aura apparition d’un flot entrant radial. Ces effets sont
schématisés dans la figure 2.3.3.

2.3.4 Distribution log-normale des vitesses particulières

Indépendamment de la connaissance parfaite de la position des galaxies, le modèle sta-
tistique sur lequel repose la méthode des réalisations contraintes suppose que la distribution
statistique des vitesses particulières radiales déduites des observations est gaussienne autour
de celle donnée par le champ sous-jacent. C’est évidemment une approximation : puisque ce
sont les modules de distance qui ont une statistique gaussienne, les vitesses particulières dé-
duites de l’Eq. 1.47 ont, au premier ordre en z, une distribution Log-normale. En effet, soit le
module de distance μ′ distribué normalement autour d’une vraie valeur μ avec dispersion σμ :

P (
μ′|μ, σμ

)
= N (

μ, σ2
μ

)
(2.36)
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En effectuant le changement de variable x = cz−vr

H0
= 10μ

′/5−5 (on a approximé ici la valeur
de vr par cz − H0d) :

P (
x|μ, σ2

μ

)
=

5

x log 10

1√
2πσ2

μ

exp

⎛
⎜⎝−1

2

(
log x− log 10

5 (μ− 25)
)2

(
log 10

5 σμ

)2

⎞
⎟⎠ (2.37)

qui est bien une loi log-normale. L’espérance de cette loi est donnée par :

E(x) = exp

⎛
⎜⎝ log 10

5
(μ− 25) +

(
log 10

5 σμ

)2

2

⎞
⎟⎠ (2.38)

= 10
μ

5
−5 exp

⎛
⎜⎝
(
log 10

5 σμ

)2

2

⎞
⎟⎠ (2.39)

�= 10
μ

5
−5. (2.40)

Ainsi :

〈vr′〉 = 〈cz − H010
μ′
5
−5〉 (2.41)

�= vr (2.42)

ce qui montre bien que l’estimateur est biaisé 6.
Un autre effet dû à la distribution log-normale des vitesses particulières est l’estimation

des erreurs sur les vitesses particulières. À partir de l’équation (2.31), on peut en effet penser
que l’erreur sur vr(d) est naïvement :

σvr(d) =
log 10

5
σμH0d (2.43)

Cependant, cette équation repose sur la propagation d’erreur qui provient d’un développement
en série de Taylor. En effet, pour toute fonction f continue et dérivable :

f(x+ a) = f(a) + f ′(a)(x− a) +
1

2
f ′′(a)(x− a)2 + . . . (2.44)

La subtilité réside dans le fait que la fonction f ′ doit être évaluée en a, et non en x, correction
négligeable quand l’erreur sur x est faible. Mais dans le cas des vitesses particulières, la valeur
de σvr(d) peut être significativement différente de sa valeur réelle σvr(r). Pour se figurer cet
effet, imaginons un univers sans mouvement où v = 0. On mesure la distance d d’une galaxie

6. Un estimateur non biaisé pourrait être, par exemple :

vr,′ � cz − H010
μ′
5

−5 exp

(
−
(
log 10

5
σμ

)2
2

)
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située à une distance r. La vitesse particulière mesurée sera vr = H0(r − d) et son erreur
log 10

5 σμH0d. On aura alors :

d > r ⇒ vr < 0 (2.45)
⇒ σvr(d) > σvr(r) (2.46)

d < r ⇒ vr > 0 (2.47)
⇒ σvr(d) < σvr(r) (2.48)

et donc :
σvr(vr < 0) > σvr(vr > 0). (2.49)

Et par conséquent, les vitesses radiales sont biaisées vers les valeurs positives.

2.4 Reconstructions

Nous avons souligné dans la section précédente les biais statistiques susceptibles d’appa-
raître lors d’une reconstruction via la technique WF/CR. Nous testons ici diverses reconstruc-
tions à partir du catalogue défini en section 2.2 pour tester la technique WF/CR face aux
biais mentionnés ci-dessus. À chaque fois, nous traçons la tranche z = 0 de la reconstruction,
la distribution du pull des vitesses radiales reconstruites et leur comparaison bayésienne. Ces
représentations sont décrites et expliquées dans la section 2.2.2. Cinq reconstructions sont
faites, et leurs caractéristiques sont les suivantes :

1. La position réelle r des galaxies est connue, les vitesses radiales sont déduites des
positions mesurées et les erreurs sont estimées à partir de la distance réelle r. Cette
reconstruction est sujette au biais de densité et de sélection.

2. La position des galaxies est inconnue, les vitesses radiales sont déduites des positions
mesurées d et les erreurs sont estimées à partir de la distance réelle r. Cette recons-
truction est sujette au biais de densité, de sélection et de positionnement.

3. La position des galaxies est connue, les vitesses radiales sont déduites des positions
réelles r avec un bruit gaussien et les erreurs sont estimées à partir de la distance
mesurée d. Cette reconstruction est sujette au biais des erreurs lognormales.

4. La position des galaxies est inconnue, les vitesses radiales sont déduites des distances
mesurées d et les erreurs sont estimées à partir de la distance mesurée d. Cette recons-
truction est sujette au biais de densité, de sélection, de positionnement et des erreurs
lognormales. C’est le cas usuel en pratique.

Les différents cas sont rappelés dans la Table 2.4 et les reconstructions sont montrées sur la
Figure 2.15. Le cas référence est montré tout à gauche. Dans le cas des vitesses particulières
radiales estimées à partir de la distance mesurée (cas # 1), la reconstruction est biaisée vers
les vitesses radiales négatives, provoquant un flot entrant sur le volume de reconstruction.
C’est la conséquence du biais de sélection expliqué section 2.3.2. Le biais de densité, qui est
principalement dû à l’effet de volume, n’est pas visible sur cette reconstruction. En effet, les
erreurs sur les vitesses particulières radiales étant proportionnelles à la distance, elles sont trop
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Table 2.1 – Récapitulatif des reconstructions étudiées dans la section 2.4. r représente la
distance réelle de la galaxie et d sa distance observée.

# Position Vitesses radiales Erreurs Biais
Référence r cz −H0r H0

log 10
5 σμr Aucun

1 r cz −H0d H0
log 10

5 σμr Densité, sélection
2 d cz −H0d H0

log 10
5 σμr Densité, sélection, positionnement

3 r N (cz −H0r, σv) H0
log 10

5 σμd Erreurs log-normales
4 d cz −H0d H0

log 10
5 σμd Tous

faibles là où l’effet de volume domine pour que le biais dû à l’effet de volume soit dominant. Le
biais de sélection est amplifié par le biais de positionnement lorsque l’on place incorrectement
les galaxies dans le volume de reconstruction, comme le montre le panneau du milieu (cas #
2). La situation est dégradée et on décèle même la présence d’un flot sortant au centre de
la boîte, manifestation de l’effet de volume et du biais de densité. Le cas # 4 montre l’effet
de la mésestimation des erreurs sur les vitesses particulères radiales. Comme attendu après
la description faite en section 2.3.4, les vitesses reconstruites sont biaisées positivement et on
observe un flot sortant radial. Finalement, le panneau de droite montre l’analyse du catalogue
simulé par la technique WF/CR si l’on procède naïvement en ne prenant aucun de ces biais
en compte. Il est important de noter que le biais des erreurs lognormales semble compenser
partiellement les biais de sélection et de positionnement, en tout cas si l’on ne regarde que la
moyenne des vitesses radiales reconstruites.

2.4.1 Solutions partielles

Plusieurs solutions apparaissent dans la littérature pour pallier ces biais dans le cadre des
reconstructions de champ de vitesse. Nous passons ici en revue qualitativement ces « corrections
du biais de Malmquist ».

Le biais de positionnement Le biais de positionnement est d’apparence le plus simple à
corriger. En effet, ce biais provient du mauvais positionnement de la galaxie dans le volume
de reconstruction. Cependant, nous avons aussi accès à un autre indicateur de distance que la
mesure de distance, celle du décalage vers le rouge. En effet, si la vitesse particulière est faible
devant le décalage vers le rouge, vr � cz, alors cz ∼ H0d et ainsi :

d ∼ cz

H0
� dz. (2.50)

Le modèle ΛCDM suppose en plus que la distribution des vitesses est gaussienne avec une
déviation standard σv = 300 km s−1. Ainsi l’erreur (gaussienne) sur l’estimateur dz est :

σ2
dz

=
(cσz)

2 + σ2
v

H2
0

(2.51)

∼ (4 Mpc)2 (2.52)
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ce qui est plus précis que tous les indicateurs de distance à partir de quelques dizaines de Mpc.
En plaçant les galaxies à leur position dérivée de dz, on réduit le biais de positionnement cité
ci-dessus 7. Cependant, trois problèmes subsistent. Le premier est la non-correction des biais
de densité et de sélection. Le deuxième provient des non-linéarités. En effet, si une galaxie
se trouve proche d’un groupe ou un amas, sa vitesse particulière peut être bien au-dessus de
300 km s−1. Ainsi, l’erreur sur sa position sera potentiellement d’une dizaine de Mpc. Si l’on
envisage le cas de deux galaxies, l’une devant un amas ayant une vitesse radiale positive, et
l’autre derrière l’amas ayant une vitesse négative, alors leur positionnement avec dz provoquera
la situation suivante : la galaxie apparemment devant l’amas aura une vitesse radiale négative,
tandis que celle derrière l’amas aura une vitesse positive. S’ensuit ainsi une reconstruction
erronée des structures denses. Enfin, quand les distances sont faibles, en dessous de la dizaine
de Mpc, l’estimateur dz est très imprécis et peut amener à une mauvaise reconstruction du
champ de vitesse local, particulièrement utile pour les simulations contraintes du groupe local.

Distribution log-normale des vitesses particulières Watkins and Feldman (2015) pro-
posent de traiter ce biais en utilisant l’estimateur (à statistique gaussienne) des vitesses sui-
vant :

vrwf =
cz

1 + z̄
ln

cz

H0d
(2.53)

avec erreur :
σvr =

cz

1 + z̄

log 10

5
σμ. (2.54)

On peut facilement se convaincre que vrwf → vr quand z → ∞, et que sa distribution est
bien gaussienne. Cependant, cet estimateur revêt les mêmes problèmes que précédemment :
il est incorrect localement et ne permet pas de modéliser les biais de sélection, densité et
positionnement.

Corrections du biais de Malmquist Deux autres méthodes ont été proposées pour mini-
miser l’effet du « biais de Malmquist » (qui regroupe en fait les trois biais dont nous avons parlé
précedemment) dans l’étude des vitesses particulières. Citons Tully et al. (2014) qui propose
de replacer les galaxies en utilisant le champ de vitesse reconstruit et le décalage vers le rouge
des traceurs :

d̂ =
cz − αvrWF

H0
(2.55)

où vrWF est la composante radiale du champ de vitesse reconstruit par le filtre de Wiener, et α
est un paramètre ad-hoc qui est fixé en minimisant le monopole du champ de vitesse. Si cette
méthode règle partiellement le biais de positionnement, elle néglige les autres effets décrits
ci-dessus.

Un autre méthode est proposée par Sorce (2015). Elle suppose que la distribution des
vitesses particulières radiales doit être gaussienne avec une déviation standard de 300 km s−1

comme prédit par le modèle ΛCDM. Il est alors d’estimer les vraies distances sous-jacentes
en « gaussianisant » la distribution des vitesses observées. Cette méthode propose donc une
correction globale sans prendre en compte les différents phénomènes physiques sous-jacents

7. Cette méthode est historiquement appelée Methode II (Strauss and Willick (1995)).
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à la présence d’erreurs systématiques. Il est de plus à noter que supposer que la distribution
des vitesses radiales est une gaussienne unidimensionnelle, c’est négliger toutes les covariances
entre les points de données, qui sont précisemment celles que l’on utilise pour estimer le champ
de vitesse.

2.5 Conclusion sur la méthode WF/CR

Cette étude préliminaire sur la technique du filtre de Wiener et réalisations contraintes
pose les bases de cette thèse. Nous avons vu dans les sections 2.3 et 2.3.4 que l’incertitude sur
la position des galaxies joue un rôle déterminant dans la reconstruction du champ de vitesse.
En particulier, le mauvais placement des galaxies provoque un flot entrant conséquent dans la
région (éloignée) où les effets de sélection jouent un rôle non négligeable. L’équation principale
pour décrire ces effets est l’équation (2.30) :

P(r|μ,O) ∝ P(O|μ, r)P(μ|r)P(r).

Pour prendre en compte les biais dûs aux termes P(O|μ, r) et P(r), il faut échantillonner cette
distribution de probabilité, ou une distribution approchée. Il est donc naturel de construire un
modèle qui introduit la distance r comme paramètre libre plutôt que la vitesse radiale observée
directement. Échantillonner sur la distance r permettra de prendre en compte l’a priori sur
r, et d’échantillonner en même temps la vitesse radiale puisqu’elle est déduite directement de
r, et donc d’éviter le biais de distribution log-normale. Le modèle qui découle naturellement
de la technique WF/CR et de ces études sur les biais sera décrit dans le Chapitre 3.

Une autre limite de la méthode WF/CR que nous n’avons pas soulignée précédemment
est l’inclusion des autres paramètres libres du modèle. Le premier de ces paramètres, σNL, a
été introduit dans la section 2.1.1. Il modélise l’écart à la non-linéarité par une distribution
d’erreur gaussienne supplémentaire sur les vitesses. Il a été fixé à sa valeur nominale dans tous
les cas d’étude précédents. En général, il est ajusté itérativement pour que :

χ2 = vr,TCccv
r ∼ 1/d.o.f. (2.56)

où d.o.f. correspond au nombre de degrés de liberté du modèle. L’autre paramètre est la
constante de Hubble H0, qui permet de lier les distances aux vitesses. Ce paramètre est très
corrélé avec le champ de vitesse puisqu’il est dégénéré (à z � 0) avec un monopole ∇ · v
du champ de vitesse. Il dépend en plus de la calibration absolue des indicateurs de distance
utilisés. En général, ce paramètre est fixé de telle sorte que le monopole global à une distance
fixée soit nulle. Cette méthode souffre d’un défaut majeur : les biais de Malmquist provoquent
aussi un monopole sur le champ de vitesse, et la valeur de H0 est donc corrélée à ces biais, sans
pour autant pouvoir les corriger de façon ad hoc. Il est donc nécessaire d’inclure l’estimation
de ce paramètre, avec σNL, en tant que partie intégrante de l’analyse du champ de vitesse.
Le modèle présenté dans le Chapitre 3 offre également une solution à ce problème. Le modèle
sera ensuite appliqué aux données de CosmicFlows-3 dans le Chapitre 4.

Enfin, l’analyse des biais faite ici a supposé que les modules de distances étaient mesurés
directement avec une erreur gaussienne. C’est cependant une approximation. En règle générale
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le module de distance vient d’un indicateur de distance qui donne la magnitude absolue d’un
objet M en fonction d’un paramètre η indépendant, comme la vitesse de rotation pour la
relation de Tully-Fisher. La relation de calibration s’écrit en général :

M = ZP + sη (2.57)

où ZP et s sont le point zéro et la pente de la relation. Les mesures sont donc en pratique
l’ensemble (M,η) en plus des calibrateurs qui permettent de définir la valeur de ZP et s. La
distribution des modules de distances déduits de :

μ = m−M (2.58)

n’est donc pas nécessairement gaussienne. En effet, elle dépend de l’erreur sur les paramètres
de calibration, de la dispersion intrinsèque de la relation, de l’erreur sur le(s) paramètre(s)
indépendant(s) η, des calibrateurs, etc. Il en va de même pour les effets de sélection qui
dépendent des mêmes paramètres. Il reste que cette thèse s’emploie aussi à essayer d’inclure
la relation de calibration des indicateurs de distance dans le modèle de vitesses particulières.
Le cas de la relation de Tully-Fisher sera présenté dans le Chapitre 5.
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Incomplete: Selection effectComplete: Volume effect

Real space, real velocities

Observed space, 
Observed velocities

Real space,  
observed velocities

Figure 2.14 – Illustration du biais de positionnement dans le cas où l’effet de volume domine
(à gauche), et dans le cas où les effets de sélection dominent (à droite). Dans cet exemple, les
galaxies n’ont aucune vitesse particulière réelle (schéma du haut), mais les incertitudes sur les
distances créent des vitesses particulières observées. En rouge (resp. bleu) les vitesses appa-
rentes positives (resp. négatives) (distances sous-estimées (resp. surestimées)). En regardant
la moyenne des vitesses radiales observées (milieu) au centre du volume d’observation, on voit
que les vitesses particulières sont surestimées où l’effet de volume domine, et sous-estimées
quand les effets de sélection dominent.
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Chapitre 3

Modèle statistique

À partir des données du catalogue CosmicFlows-3 (CF3) qui regroupe les distances lumi-
neuses et décalages vers le rouge de quelques 18,000 galaxies, notre objectif est de reconstruire
les champs de vitesse et de surdensité linéaires sous-jacents. nous avons vu dans le chapitre 2
quels biais pouvaient apparaître suite à une mauvaise modélisation de la mesure des modules
de distance. La méthode des réalisations contraintes appliquée à un catalogue tel CF3 résulte
en une reconstruction irréaliste avec notamment un flot entrant radialement de plusieurs mil-
liers de km s−1. Afin de prévenir les différents biais de Malmquist, l’incertitude sur la mesure
du module de distance doit être propagée à la fois à la mesure de la vitesse particulière radiale
et à la position d’une galaxie. L’idée de base pour modéliser les vitesses particulières est de
laisser la distance des galaxies comme un paramètre libre. En parallèle de l’étude préliminaire
faite dans le chapitre 2, Lavaux (2016) a developpé un tel modèle bayésien dont nous pré-
sentons une adaptation et implémentation dans les sections 3.1 et 3.2. Dans la section 3.3, le
modèle est finalement testé sur le catalogue simulé défini dans le chapitre précédent.
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3.1 Le modèle

Dans cette section est présenté le modèle utilisé pour analyser le champ de vitesse linéaire
de l’Univers Local à partir de l’observation de décalages vers le rouge et de modules de distance.

3.1.1 Introduction

Le modèle est motivé par le traitement des différents biais de Malmquist ainsi que la
distribution log-normale des vitesses particulières. La clef du modèle réside dans le fait que
la position des galaxies intervient à trois niveaux : l’estimation des vitesses particulères avec
l’équation (1.47), l’estimation des fonctions de corrélations Ψ et ζ (équations (1.73), (1.74))
et l’emplacement des galaxies dans le volume de reconstruction. Au bruit de mesure près,
ces trois niveaux doivent être cohérents : il faut trouver les distances pour lesquelles l’écart
entre les vitesses reconstruites et observées soit minimal, sous la contrainte que les statistiques
du champ reconstruit soient données par les fonctions de corrélations Ψ et ζ. L’idée est la
suivante :

— À partir de l’estimation initiale du champ de vitesse sur une grille, on tire une estimation
des vitesses aux positions estimées des galaxies ;

— on replace ainsi les galaxies à partir de ces vitesses particulières et de leur décalage vers
le rouge avec l’Équation (1.47) ;

— on reconstruit le nouveau champ de vitesse ;
— on boucle jusqu’à convergence.

Statistiquement, cette façon de faire est un échantillonnage dit de Gibbs. Cet échantillonnage
consiste à tirer au hasard chacun des paramètres du problème à partir de leur probabilité
conditionnelle, en fixant tous les autres paramètres. Notre problème contient 2N + 2 + M3

paramètres : les décalages vers le rouge (N), les mesures de modules de distance (N), la
dispersion due aux non-linéarités (1), la constante de Hubble (1) et le champ reconstruit sur
une grille (M3). Le modèle bayésien qui s’ensuit et que nous allons décrire ici a été developpé
par Lavaux (2016) en parallèle de notre étude préliminaire décrite section 2.1. Ce modèle
rejoint nos attentes puisqu’il permet d’estimer les paramètres sus-mentionnés dans un contexte
bayésien. Nous choisissons donc d’adapter cette méthode à notre cas particulier, l’étude des
données de CosmicFlows.

3.1.2 Vraisemblance

Pour construire la fonction de vraisemblance il est nécessaire de modéliser les observations
(modules de distance et décalages vers le rouge) à partir des paramètres du problème. Les
paramètres sont les suivants :

— les distances lumineuses des galaxies d (Attention, contrairement au chapitre précédent,
d ne dénote plus la distance dérivée du module de distance, mais est un paramètre
ajusté) ;

— le champ de vitesse (linéaire et tridimensionnel) reconstruit sur une grille vg ;
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— la constante de Hubble H0, ou la constante de Hubble effective réduite heff qui sera
introduite dans la section 3.1.2.1 ;

— et la dispersion σNL due aux non-linéarités.
Tandis que les observations sont :

— les modules de distances μ avec erreur σμ ;
— les décalages vers le rouge z avec erreur σz.

Les paramètres et données du modèle sont résumés dans la Table 3.1. Nous décrivons ci-après
la construction de la fonction de vraisemblance L. À chaque fois, les limites de la modélisation
sont décrites dans un paragraphe séparé.

3.1.2.1 Modules de distance

Le module de distance d’une galaxie est directement lié à la distance lumineuse via l’Équa-
tion (1.46). En considérant que l’erreur sur la mesure du module de distance μ est gaussienne
avec une déviation standard notée σμ, la probabilité conditionnelle de μ, P (μ|d), s’écrit :

P (μ|d) = N
(
5 log

d

10 pc
, σ2

μ

)
. (3.1)

Cependant, le lien entre le module de distance et la distance lumineuse n’est connu qu’à une
constante près : le point zéro de la calibration de l’indicateur de distance considéré. Si celui-ci
peut être connu, il est néanmoins notable qu’il est fortement corrélé à la valeur de la constante
de Hubble qui est également inconnue. Ainsi doit-on supposer la valeur de l’un ou de l’autre
mais pas des deux. Nous choisissons ici de fixer la valeur de H0 et de laisser le point zéro
varier. Nous introduisons une constante de Hubble effective réduite heff telle que :

μ̄ = 5 log
d

10 pc
− 5 log heff. (3.2)

Ce paramètre permet de modéliser la non-compatibilité potentielle du point zéro de l’indicateur
de distance avec la valeur choisie de la constante de Hubble. En effet, si on définit Heff par
heff = Heff

H0
, on a, au premier ordre :

H0d = H010
μ̄+5 log heff

5
−5 (3.3)

= H0heff10
μ̄

5
−5 (3.4)

= Heff10
μ̄

5
−5. (3.5)

La valeur de heff permet donc de fixer la valeur de la constante de Hubble compatible avec les
données.

En pratique, nous n’introduisons pas le paramètre heff directement dans la vraisemblance
définie par l’équation 3.2. Nous ajoutons plutôt le facteur multiplicatif heff à chaque fois qu’il
est nécessaire d’évaluer une quantité dépendante de la distance. Par exemple, à partir de la
valeur d de la distance d’une galaxie, la vitesse particulière reconstruite pour cette galaxie
vg(dheff) sera évaluée sur la grille à la distance dheff.

À partir de la vraie distance lumineuse d et des positions angulaires des galaxies, que nous
supposons mesurées parfaitement, on peut déduire la position spatiale des galaxies, notée r.



60 CHAPITRE 3. MODÈLE STATISTIQUE

T
a
b
l
e

3.1
–

D
onnées

et
param

ètres
utilisés

dans
le

m
odèle

développé
dans

le
chapitre

3.
D

onnées
D

escription
N

om
bre

V
aleurs

pour
C

F
3

et
a

priori
N

N
om

bre
de

galaxies
et

groupes
1

N
=

11483
L

C
ôté

du
volum

e
de

reconstruction
1

L
=

800
M

pc/h
7
5

M
T
aille

de
la

grille
de

reconstruction
1

M
=

128
μ

M
odules

de
distance

N
D

istribués
norm

alem
ent

avec
erreur

σ
μ .

σ
μ

E
rreurs

sur
le

m
odule

de
distance

N
z

D
écalages

vers
le

rouge
N

D
istribués

norm
alem

ent
avec

erreur
σ
z

σ
z

E
rreurs

sur
les

décalages
vers

le
rouge

1
σ
z
=

σ
c
z
c

=
1.7×

10 −
4

P
aram

ètres
ajustés

v
g

C
ham

p
de

vitesse
linéaire

échantillonné
sur

une
grille

M
3

a
priori

Λ
C

D
M

définiparl’équation
(3.14)

d
D

istances
lum

ineuses
N

a
priori

em
piriques

définis
par

les
équa-

tions
3.17

et
3.16

et/ou
uniform

es
h

eff
C

onstante
de

H
ubble

effective
réduite

1
A

priori
uniform

e
sur

[0.5
,1.5]

σ
N

L
D

ispersion
gaussienne

m
odélisant

l’écart
des

observations
à

la
linéarité

1
A

priori
uniform

e
sur

[5
0,1500]km

/s

(a
,b,c)

H
yperparam

ètres
définissant

la
form

e
des

fonctions
d’a

priori
sur

les
distances

3
A

priori
uniform

es



3.1. LE MODÈLE 61

Ceci permet de modéliser l’observation du module de distance en connaissant la vraie distance
sous-jacente. Nous discutons ci-dessous les limites de cette modélisation.

Limite : indicateur de distance et calibration Le modèle de mesure de module de dis-
tance défini par l’Équation 3.1 est en réalité très simplifié. En effet, il repose sur le fait que les er-
reurs sur les modules de distance sont gaussiennes, ce qui est probablement faux pour au moins
deux raisons. La principale provient des erreurs sur la calibration de l’indicateur de distance
utilisé. Par exemple, pour la relation de Tully-Fisher, les modules de distances sont déduits
des vitesses de rotation des galaxies selon la loi linéaire calibrée M = a+b(log W

km.s−1 −2.5) où
W est la vitesse de rotation de la galaxie déduite du spectre HI. Si dans notre modèle l’erreur
sur le point zéro a est modélisée avec l’introduction du paramètre heff, l’erreur sur la pente b
ne l’est pas. Cette erreur étant systématique dans le catalogue, elle n’est pas modélisable par
une erreur statistique. Par exemple, dans Sorce et al. (2013), la pente mesurée pour la relation
de Tully-Fisher (TFR) des données Spitzer est b = 9.13±0.22. L’erreur (supposée gaussienne)
qui s’ensuit sur le module de distance est :

σb
μ = 0.22|(log W

km.s−1 − 2.5)| (3.6)

En supposant une valeur raisonnable comme : log W
km.s−1 − 2.5 = 0.5, on obtient σb

μ = 0.11.
Cette erreur dépend également de la vitesse de rotation de la galaxie.

La deuxième raison de la non-gaussianité du module de distance est que l’erreur sur la
mesure de la vitesse de rotation V n’est pas propagée individuellement. Cette erreur (supposée
gaussienne) est :

σW
μ =

9.13

ln 10

σW
W

(3.7)

Typiquement, σW
μ ∼ 0.37. Cette erreur dépend aussi de la vitesse de rotation de la galaxie, et

décroît avec celle-ci. Enfin, l’erreur sur la mesure de l’inclinaison de la galaxie n’est pas prise
en compte, et celle-ci dépend aussi de la valeur de la vitesse de rotation. Au final, l’erreur
sur la mesure d’un module de distance dépend de plusieurs paramètres : vitesse de rotation,
couleur, etc. Ces paramètres étant corrélés au champ de surdensité (les grosses galaxies rouges
se trouvant préférentiellement dans les surdensités), il est probable qu’attribuer une erreur
gaussienne identique à tous les modules de distance mésestime l’erreur sur les galaxies en
fonction de leur environnement. Nous tenterons dans le Chapitre 5 d’inclure la calibration
de la TFR dans le modèle présenté ici. En outre, chaque indicateur de distance dépend de
propriétés spécifiques, et l’analyse devrait être faite en tenant en compte ces spécificités.

3.1.2.2 Décalages vers le rouge

Le décalage vers le rouge z d’une galaxie résulte de la combinaison du décalage vers le
rouge cosmologique et de l’effet Doppler dû à la vitesse particulière, combinaison décrite par
l’équation 1.47. Si l’on suppose que l’erreur sur le décalage vers le rouge est gaussienne de
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déviation standard notée σz, la probabilité P (z|vg, d, σNL, H0, r) est définie par 1

P (z|vg, d, σNL, H0, r) =
(1 + z̄)−1√

2π
(
σ2

NL + σ2
cz(1 + z̄)−2

) exp
(
−1

2

(vr (z, d)− vg (r) · r̂)2
σ2

NL + σ2
cz(1 + z̄)−2

)
(3.9)

Dans l’Équation 3.9 certaines dépendances sont implicites : la fonction vr dépend de la cos-
mologie (et donc de H0) et le décalage vers le rouge cosmologique z̄ dépend de H0 et de la
distance lumineuse d. La probabilité conditionnelle écrite ci-dessus repose sur une modélisa-
tion des écarts à la linéarité des vitesses observées comme distribution gaussienne de valeur
moyenne nulle et de déviation standard σNL.

Limite : le modèle de non-linéarité Les vitesses particulières observées à faible décalage
vers le rouge ne tracent pas uniquement le champ de vitesse linéaire. Comme la formation des
structures devient une théorie non linéaire à partir d’une valeur de la surdensité |δ| � 1, le
modèle linéaire est une approximation. Pour modéliser cet écart, il est d’usage d’ajouter une
dispersion gaussienne autour du champ linéaire, telle que la probabilité d’observer une vitesse
particulière vr(de fait non linéaire) à la position r de ce champ v (linéaire) soit :

P (vr|v) = N (
v(r) · r̂, σ2

NL
)

(3.10)

L’avantage de cette modélisation est la possibilité d’estimer le champ de vitesse via l’algorithme
de Hoffman-Ribak (voir 2.1). Cependant, il faut garder à l’esprit que cette modélisation est une
bonne approximation pour les galaxies de champ, pour lesquelles la non-linéarité est homogène
et isotrope, mais devient mauvaise au fur et à mesure que l’on sonde les galaxies localisées près
des fortes non-linéarités (les amas notamment). En effet, dans ces régions, les non-linéarités
deviennent dépendantes d’au moins l’échelle et la taille de l’amas, ce qui rend donc obsolète
l’utilisation d’une unique dispersion. Le spectre de puissance non linéaire n’est plus isotrope,
et donc non diagonal dans l’espace de Fourier, ce qui complique drastiquement l’analyse.

Dans le cadre de CosmicFlows, la stratégie est de ”grouper” les données, comme il sera
expliqué dans la section 4.1.4. Ceci a l’avantage de s’affranchir des non-linéarités dans les
amas ou groupes de galaxies. Cependant, utiliser des données groupées risquent de biaiser le
champ reconstruit. En effet, prendre la moyenne sur un groupe des décalages vers le rouge
pour estimer la vitesse particulière dudit groupe, comme décrit par l’Équation (4.9), revient à
négliger les covariances d’ordre supérieur à zéro entre ces vitesses. Il est de ce fait probable que
des corrélations linéaires soient négligées en procédant ainsi. De plus, le degré d’approximation
fait en groupant les galaxies dépend de la technique de construction des groupes. En prenant
par exemple une limite de groupe défini par nRvir, n étant un entier et Rvir le rayon du Viriel
de l’amas, les corrélations linéaires négligées dépendront de n 2. Peu de modèles sont proposés

1. Le facteur (1 + z̄)−2 provient de :

∂z

(
z − z̄

1 + z̄

)
= (1 + z̄)−1 . (3.8)

2. Pour tester cette hypothèse, il conviendrait de fabriquer des catalogues simulés réalistes et appliquer
une technique pour grouper les données en faisant varier le n ci-dessus. Malheureusement, dans le cadre de la
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alternativement. Lavaux (2016) propose par exemple de modéliser le champ par un typage des
galaxies et un modèle de k mélanges gaussiens :

P (vr|v, t) = N (
v(r) · r̂, σ2

NL,t
)

(3.11)

où t ∈ [0, k] est le type de la galaxie. Nous n’utiliserons toutefois pas ce modèle ici.

3.1.2.3 Vraisemblance

En combinant les équations (3.9) et (3.1), et en factorisant sur toutes les galaxies, indéxées
par la lettre i, nous obtenons la fonction de vraisemblance suivante :

L (M,Z|D, heff, σNL,v) =
∏
i

(1 + z̄i(diheff))
−1

2πσμ,i

(
σ2

NL + cσ2
z,i(1 + z̄i(diheff))−2

)

exp

⎛
⎜⎝−1

2

⎛
⎜⎝
(
μi − 5 log10

di

10 pc

)2

σ2
μ,i

⎞
⎟⎠− 1

2

(
(vr(z, z̄i(diheff))− vg(diheffr̂i) · r̂i)2

σ2
NL + cσ2

z,i(1 + z̄i(diheff))−2

)⎞
⎟⎠

(3.12)

où M = {μi}i∈[1,N ], Z = {zi}i∈[1,N ] et D = {di}i∈[1,N ]. Le premier terme donne le lien entre les
distances ajustées et les modules de distance mesurés tandis que le deuxième terme donne le lien
entre les vitesses particulières calculées à partir des distances et le champ de vitesse reconstruit.
Afin d’estimer la probabilité postérieure des paramètres du modèle P (D, heff, σNL,v|M,Z) en
utilisant le théorème de Bayes, nous devons attribuer des a priori à ces paramètres.

3.1.2.4 Graphe orienté acyclique (directed acyclic graph ou DAG)

Une méthode pour calculer la vraisemblance (3.12) est l’utilisation de graphes orientés
acycliques, ou DAG. Un DAG peut représenter un modèle hiérarchique Bayésien en traçant
les liens statistiques entre les différents paramètres du modèle. Le DAG pour le modèle de
ce chapitre est présenté dans la figure 3.1. Dans cette figure, chaque noeud représente une
distribution de probabilité.

1. P (d′|d, heff) = δD(d
′heffd),

2. see (1.44),

3. P (
vl|v, d′) = δD

(
vl − v(d′r̂)

)
,

4. vNL ∼ N (
vl, σ2

NL
)
,

5. P (
z′|z̄, vNL) = δD

(
vNL − c z

′−z̄
1+z̄

)
,

6. z ∼ N (
z′, σ2

z

)
.

collaboration CosmicFlows, les techniques pour grouper les données ne sont pas systématisées ni répétables.
On note cependant qu’il existe d’autres algorithmes qui ont comme paramètre libre la longueur de lien (”linking
length”, en anglais).
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Figure 3.1 – Graphe orienté acyclique du modèle. Les numéros correspondent aux distribu-
tions de probabilités définies dans le texte.

La fonction de vraisemblance est définie par :

L =
∏
i

∫
dd′i dz

′
i dv

NL
i dvli dz̄i P(zi|z′i)P

(
z′|z̄i, vNL

i

)P (
vNL
i |vli, σNL

)
P
(
vli|v, d′i

)
P (

d′i|di, heff
)

(3.13)
qui donne par intégration directe l’équation (3.12).

3.1.3 A priori bayésiens

3.1.3.1 Sur le champ de vitesse

Du fait de la reconstruction du champ de vitesse sur une grille, le nombre de paramètres
ajustés (environ 1283) est bien supérieur à la quantité de données disponibles (environ 2 ×
11000). Il y a donc a priori un manque d’information au problème. L’autre source d’information
qui est utilisée dans ce modèle provient du modèle ΛCDM décrit Section 1.3.1. En effet, le
modèle prédit précisémment la corrélation entre les vitesses particulières de deux galaxies
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en fonction de leur position. Mathématiquement, cette supposition s’exprime sous la forme
d’un a priori (voir Section 1.3.1) sur la transformée de Fourier δ̂(k) du champ de surdensité
reconstruit :

P
(
δ̂(k)|ΛCDM

)
= π (δ) =

∏
k

N (0, P (k)) ; (3.14)

où P (k) est le spectre de puissance des fluctuations de matière. On rappelle que cet a priori
est valide dans le domaine linéaire, ce qui n’est pas le cas à z = 0. Le prolongement du modèle
pour prendre en compte le spectre de puissance non linéaire est un projet complexe et est
discuté dans la section 6.1 du dernier chapitre.

Cet a priori sur le champ de surdensité est directement transposable en a priori sur le
champ de vitesse en utilisant les corrélations Ψ définies par l’équation (1.73).

3.1.3.2 Sur les distances lumineuses

Comme décrit dans la Section 2.3, les effets de sélection en distance provoquent l’apparition
de biais tels les biais de Malmquist homogène et inhomogène. Il y a en général deux régimes
de sélection différents dans un catalogue de distances extragalactiques. Le premier, proche, est
l’effet de volume. Puisque la répartition des galaxies est en première approximation homogène,
la probabilité d’observer une galaxie à une distance d croît comme le carré de la distance d :

P (d) ∝ d2 (3.15)

Si aucun a priori n’est appliqué aux distances ajustées (ce qui revient à dire qu’un a priori
uniforme est appliqué), l’effet de volume sera négligé et la distance moyenne (resp. la vitesse
particulière) des galaxies sera sous-estimée (resp. surestimée), biaisant le champ reconstruit.
Il en va de même à grande distance : à cause des effets de sélection, la probabilité d’observer
une galaxie croît avec la luminosité apparente de celle-ci, et donc décroît avec la distance.
Idéalement, cet effet est modélisable si l’on connaît la magnitude apparente de chacune des
galaxies ainsi que la façon dont elles ont été selectionnées en fonction de celle-ci. En pratique il
est cependant très difficile d’avoir une expression simple (et analytique) des effets de sélection.
Dans le cas de la relation de Tully-Fisher par exemple, la sélection est généralement faite dans
différentes bandes et s’appuie sur des données extérieures au sondage (dans la majorité des
cas, les sondages pour la relation TFR se font par pointage et ne sont pas systématiques). Il y
a aussi une sélection sur l’inclinaison des galaxies et la masse d’hydrogène neutre HI. S’ajoute
à cela la répartition intrinsèque des luminosités absolues des galaxies qui n’est pas uniforme
et est généralement modélisée par une fonction de Schechter (Schechter, 1976).

La modélisation précise de la fonction de sélection d’un échantillon de distances extra-
galactiques est donc une tâche ardue, et nous nous appuyons donc ici sur une modélisation
empirique de ces effets. On considère que la fonction de sélection est une fonction analytique
qui remplit les quatres critères suivants :

— la fonction doit être normalisable ;
— croissante à petite distance (effet de volume) ;
— décroissante à grande distance (effet de sélection) ;
— asymétrique.
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Figure 3.2 – Ajustements des fonctions d’a priori sur les distances mesurées de CF3 (haut),
et sur les distances mesurées à partir du décalage vers le rouge des données de 6dF seulement
(bas).

Ainsi considère-t-on trois fonctions ayant ces propriétés et dépendantes de trois paramètres
libres a, b et c.

— Une fonction empirique proposé par Lavaux (2016) :

P(1) (d|a, b, c) = 1

N(a, b, c)
(d)a exp (− (d/b)c) (3.16)

où N(a, b, c) est un facteur de normalisation ;
— une double gaussienne définie par morceaux :

P(2) (d|a, b, c) = 1√
2π(b+ c)

⎧⎨
⎩

exp
(
−1

2
(d−a)2

b2

)
si di ≤ a

exp
(
−1

2
(d−a)2

c2

)
sinon.

(3.17)

— et une loi gaussienne asymétrique :

P(3) (d|a, b, c) = 1√
2πb2

exp

(
−1

2

(d− a)2

b2

)(
1 + erf

(
c

(
d− a

b
√
2

)))
(3.18)

où erf est la fonction d’erreur.
La figure 3.2 montre l’ajustement de ces trois fonctions empiriques sur les distances mesu-

rées de CF3 (panneau du haut) et sur les distances inférées par les décalages vers le rouge de
l’échantillon 6dF. Cette figure montre la flexibilité des fonctions d’a priori proposées.
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3.1.3.3 Sur les autres paramètres

Aux autres paramètres, nommément la dispersion des vitesses due aux non-linéarités σNL, la
constante de Hubble effective réduite heff et les paramètres des a priori sur les distances (a, b, c),
sont attribués des a priori uniformes. Ce choix, le plus simple et direct, n’est pas forcément
optimal. On pourrait par exemple analyser indépendamment la fonction de sélection et imposer
des a priori plus informatifs sur les coefficients (a, b, c). On pourrait également imposer que
la dispersion due aux effets non linéaires soit proche d’une certaine valeur (typiquement 150
km/s) afin de maximiser le poids des données, etc. L’échantillonnage de Gibbs étant très
flexible, il n’est pas exclu de modifier ces a priori dans le futur.

3.2 Algorithme

Nous décrivons ici comment le modèle précédent est échantillonné. Le but est de maximiser
la probabilité :

P(vg,D, σNL, heff|M,Z) = L × P(D)P(vg) (3.19)

L’algorithme qui est proposé par Lavaux (2016) est l’échantillonnage de Gibbs par bloc.
L’échantillonnage de Gibbs est une méthode Monte Carlo Markov Chain (MCMC) qui per-
met d’échantillonner une distribution de probabilité. Soient n paramètres {xki } que l’on veut
échantillonner m fois (k ∈ [0,m]), l’échantillonnage se fait de la façon suivante :

— on initialise les paramètres {x0i } ;
— chaque paramètre xki pour le pas k est généré à partir de la probabilité conditionnelle

P(xki |xk0, . . . xki−1, x
k−1
i+1 , . . . , x

k−1
n ) ;

— et ce jusqu’à k = m.
Au final nous avons accès à m réalisations des n paramètres {xki }i∈[0,n],k∈[0,m].

Dans le modèle présenté ici, l’espace des paramètres est :

θ = {heff, {vg,j}, σNL,D, {a, b, c}}, (3.20)

les indices j et i faisant référence aux points de la grille (j ∈ [0,M3]) et aux traceurs du
catalogue (i ∈ [0, N ]). Puisqu’on veut tirer successivement, à chaque pas de Markov, cha-
cun des paramètres de sa probabilité conditionnelle, nous détaillons ci-après ces probabilités
conditionnelles.

3.2.1 Probabilités conditionnelles

Nous donnons dans cette section l’expression des probabilités conditionnelles utilisées pour
échantillonner les paramètres de l’ensemble θ.
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3.2.1.1 Constante de Hubble effective heff

P (heff|D, σNL,vg) =
L × P(D)P(vg)∫ L × P(D)P(v)dDdvgdheffdσNL

(3.21)

∝
∏
i

1(
σ2

NL + cσ2
z,i(1 + z̄i)−2

) exp

(
−1

2

(
(vr(z, z̄i)− vg(diheffr̂i) · r̂i)2

σ2
NL + cσ2

z,i(1 + z̄i)−2

))

3.2.1.2 Vitesses vg échantillonnées sur la grille de reconstruction

P (vg|D, σNL, heff) =
L × P(D)P(vg)∫ L × P(D)P(v)dDdvgdheffdσNL

(3.22)

∝ P(vg)
∏
i

1(
σ2

NL + cσ2
z,i(1 + z̄i)−2

) exp

(
−1

2

(
(vr − vg(diheffr̂i) · r̂i)2
σ2

NL + cσ2
z,i(1 + z̄i)−2

))

Échantillonner cette distribution revient à calculer une réalisation contrainte du champ vg sous
la contrainte donnée par les vitesses particulières radiales. On utilise l’algorithme de Hoffman-
Ribak décrit dans la Section 2.1. Notons qu’il est possible d’échantillonner à la fois le champ
de vitesse vg et le champ de surdensité δg. En pratique, nous échantillonnons les deux à partir
d’une réalisation aléatoire commune δRR.

3.2.1.3 Dispersion gaussienne σNL dûe aux non-linéarités

La probabilité conditionnelle pour σNL est donnée par l’Équation (3.21) où cette fois heff
est fixé et σNL est laissé libre.

3.2.1.4 Distances ajustées D
Dans ce modèle, les probabilités conditionnelles pour les distances D = {di} sont toutes

indépendantes. Les corrélations entre ces distances se font via les paramètres de vitesse de la
grille vg. La probabilité conditionnelle pour une distance s’écrit :

P (di|D, σNL,vg) =
L × P(D)P(vg)∫ L × P(D)P(v)dDdvgdheffdσNL

(3.23)

∝ P(p)(di)× L (3.24)

où p = (1, 2, 3) correspond à la fonction d’a priori sur les distances définie par les Équa-
tions (3.16), (3.17) et (3.18).
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3.2.2 Marginalisation et algorithme de Gibbs effondré

On note que les paramètres heff et σNL sont très corrélés avec le champ reconstruit, ce qui
peut mener à des temps de convergence très longs. Ainsi, plutôt que de tirer ces paramètres
de leurs probabilités conditionnelles complètes, il est plus judicieux de marginaliser sur les
valeurs du champ de vitesse sur la grille. Les probabilités conditionnelles s’écrivent alors :

P (heff|D, σNL) =

∫
dvgP (heff|D, σNL,vg)

∝
∫

dvgP (D|heff, σNL,vg)
P(D)

P(heff)

∝ N (vr(heff);0,Cvrvr(heff)) (3.25)

où Cvrvr est la matrice d’autocorrélation des vitesses particulières radiales et est définie par :

Cvrvr = r̂ ·Ψ(heffdr̂) · r̂ + σ2
NL1+

(
cσz
1 + z̄

)2

1. (3.26)

La dernière égalité dans l’équation (3.25) provient de la probabilité marginale du système
décrit par l’Équation (2.16). De la même façon, on a :

P (σNL|D, heff) =

∫
dvgP (σNL|D, heff,vg)

∝ N (vr;0,Cvrvr(σNL)) . (3.27)

Cette méthode d’échantillonnage est l’échantillonnage de Gibbs effondré (collapsed en anglais)
et se fait par bloc :

— On tire d’abord tous les paramètres marginalisés de leurs probabilités conditionnelles
(ici, heff et σNL),

— on tire le paramètre sur lequel on a marginalisé (ici, vg),
— on tire le reste des paramètres de leurs probabilités conditionnelles.

Toutefois, il faut prendre garde à la cohérence du modèle. Dans le cas d’un champ de vitesse
reconstruit sur une grille comme c’est le cas ici, l’écart entre les vitesses radiales déduites des
distances d et le champ de vitesse reconstruit vg dépend d’une part de l’écart des données à
la non-linéarité mais aussi d’effets de discrétisation. Si la grille n’est pas assez fine certaines
corrélations à petites échelles seront négligées dans l’estimation de la vitesse particulière en
certains points (par interpolation linéaire par exemple). Ces approximations ne seront pas
propagées dans le terme σNL si celui-ci est tiré de sa distribution marginalisée. Il y aura ainsi
une incohérence entre le modèle d’estimation des distances via l’équation (3.23) et l’estimation
de σNL via l’équation (3.27). En pratique, les tailles de grille raisonnables considérées dans la
suite sont de l’ordre de 1283 pour une largeur de L = 1 Gpc.

3.2.3 Implémentation en Python

L’algorithme décrit ci-dessus nécessite l’inversion de grandes matrices pour l’évaluation
des matrices Cvrvr dans les équations (3.25) et (3.27) (typiquement de dimension N2) et
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l’évaluation des fonctions de corrélation pour chaque paire entre les traçeurs et les points
de la grille. Il a été implémenté en Python et sera rendu public. Les principales librairies
utilisées sont numpy, scipy, matplotlib et pandas. Nous détaillons ici quelques spécificités
d’implémentation.

3.2.3.1 Inversion de matrices

Pour échantillonner les densités de probabilité (3.27) et (3.25) ainsi que pour l’algorithme
de Hoffman-Ribak, il est nécessaire d’inverser la matrice Cvrvr . La matrice Cvrvr est par
construction symétrique, définie positive et à valeurs réelles. De plus, du fait de la forme des
fonctions de corrélation de vitesse, la diagonale est numériquement dominante devant les autres
termes. Par conséquent, la matrice est toujours inversible. L’algorithme optimal pour inverser
une telle matrice est la décomposition de Cholesky, qui décompose une matrice en un produit
matriciel de matrices triangulaires :

C = LLT (3.28)

où L est la matrice triangulaire inférieure de la décomposition. La matrice triangulaire supé-
rieure est notée U = LT . De l’équation 3.28 on peut directement déduire l’inverse :

C−1 =
(
LT

)−1
L−1 (3.29)

L’avantage de la méthode réside dans le fait que l’inversion d’une matrice triangulaire est
rapide et peut se faire en place. L’inversion est faite par la librairie Lapack intégrée à la
librairie scipy.linalg.

3.2.3.2 Spectre de puissance et fonctions de corrélation

L’algorithme nécessite le calcul du spectre de puissance P (k) ainsi que les fonctions de corré-
lation ΨR, ΨT et ζ. Le spectre de puissance est généré à partir du module python CAMB (Le-
wis and Bridle, 2002) 3 pour une cosmologie donnée. Le code est basé sur les relations d’échelle
données par Eisenstein and Hu (1998) et Eisenstein and Hu (1999). Les fonctions de corré-
lations sont, quant à elles, estimées par intégration numérique directe des intégrales (1.73)
et (1.74). Le spectre est renormalisé en fonction de la valeur de σ8 supposée au départ. Cette
intégration est faite via le programme IceCore developpé par Doumler (2012).

3.2.3.3 Grille de vitesse

Le champ est reconstruit sur une grille régulière de dimension M3. Le problème se pose
d’évaluer le terme vg(r) de l’Équation 3.12 en n’importe quel point du volume reconstruit.
L’implémentation faite ici utilise une interpolation trilinéaire entre les points de la grille. Ceci
biaise le champ puisque les corrélations à une échelle inférieure au pas de la grille ne sont plus
données par les fonctions de corrélations ΛCDM. Les conséquences précises de cette interpola-
tion restent à étudier. À noter aussi que l’estimation du champ de vitesse via l’algorithme de

3. http://camb.readthedocs.io/
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Hoffman-Ribak nécessite la génération d’une réalisation aléatoire. Cette réalisation aléatoire
se fait en générant un bruit blanc dans l’espace des configurations :

w(r) ∼ N (0, 1) (3.30)

puis les modes de Fourier du champ de surdensité aléatoire sont calculés par :

δ̂RR(k) = ŵ(k)×
√

P (k) (3.31)

Les modes du champ de vitesse sont calculés à partir de l’Équation (1.33). Enfin, les champs δ
et v sont calculés par transformée de Fourier inverse. Cette procédure implique que les champs
de vitesse et surdensité sont à conditions aux limites périodiques. Cependant, les réalisations
contraintes, qui sont générées via l’Équation (2.15), n’ont pas cette propriété puisque le champ
moyen ne suppose pas de condition aux limites périodiques.

3.3 Tests

3.3.1 Paramètres globaux et convergences

Nous testons l’implémentation de l’algorithme sur le catalogue simulé défini dans la Sec-
tion 2.2. Les champs de vitesse et de surdensité ont été reconstruits sur 2000 pas de Markov
dans une boîte de côté L = 500 Mpc et une grille de pas M = 64. Le mode maximal de cette
grille est 2πM

L = 0.8Mpc−1 > kmax qui est supérieur au mode le plus élevé utilisé pour générer
la réalisation aléatoire pour créer le catalogue simulé.

Bien que la reconstruction ait été calculée sur 2000 pas, ces pas peuvent être corrélés entre
eux et le nombre d’échantillons indépendants de la distribution postérieure n’est pas égal au
nombre de pas de la chaîne. Pour étudier cet effet, nous traçons l’autocorrélation des chaînes
pour les paramètres globaux heff et σNL en fonction de la longueur d’autocorrélation sur la
figure 3.3. L’autocorrélation d’une chaîne de longueur N pour une longueur de corrélation τ
est définie par :

c(τ) =
1

N − τ

N−τ∑
i=1

(fi − f̄)(fi+τ − f̄) (3.32)

La première intersection de l’autocorrélation avec zéro correspond à la longueur de première
décorrélation, et donne approximativement la longueur des chaînes indépendantes.

Dans le cas présent, on peut considérer que la chaîne MCMC contient une centaine d’échan-
tillons indépendants. Les valeurs des paramètres heff et σNL le long de la chaîne sont tracées
sur la figure 3.4 et les histogrammes correspondants sur la figure 3.5. Nous rappelons que les
valeurs utilisées pour générer les données simulées sont heff = 1 et σNL = 150 km s−1. On
retrouve, comme attendu, les valeurs de heff et σNL initiales à moins de une déviation stan-
dard. On note qu’on a utilisé ici l’échantillonnage de Gibbs effondré défini en section 3.2.2,
c’est-à-dire qu’on a utilisé les probabilités conditionnelles marginalisées sur le champ vg pour
échantillonner les paramètres heff et σNL. Pour voir l’effet de cette marginalisation, on trace sur
la figure 3.6 l’évolution de la chaîne avec (avant le pas p = 1000) et après marginalisation. On
voit que la convergence du paramètre heff est beaucoup plus rapide, ce qui suggère une grande
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Figure 3.3 – Autocorrélation normalisée c(τ)/c(0) des chaînes pour les paramètres σNL et
heff en fonction de la longueur d’autocorrélation.

corrélation avec le champ de vitesse reconstruit et donc une longueur de décorrélation beau-
coup plus longue sans la marginalisation. Concernant le paramètre σNL, il n’y a visuellement
pas d’amélioration notable.

Finalement, on montre aussi sur la figure 3.7 l’ajustement de la fonction d’a priori et les
distances ajustées.

3.3.2 Champs de vitesse et de surdensité

On vérifie d’abord que le champ de vitesse reconstruit est bien irrotationnel comme le
suppose la théorie linéaire. Ceci est garanti par l’équation (1.33) qui s’écrit dans l’espace de
Fourier :

v(k) = iHf
k

k2
δ(k) (3.33)

et qui donne :
k × v(k) ∝ k × k = 0. (3.34)
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Figure 3.4 – Évolution des chaînes pour les paramètres σNL et heff dans le cadre de la
reconstruction du catalogue simulé. Les paramètres utilisés pour générer le catalogue simulé
sont heff = 1 et σNL=150 km/s. Les traits pointillés et plein donnent les 26e, 50e et 84e centiles
des distributions.

Cependant, la reconstruction étant faite dans l’espace des configurations, l’utilisation d’inter-
polations pour évaluer les fonctions de corrélation n’assure pas ce caractère irrotationnel. On
vérifie donc a posteriori que le champ de vitesse est bien irrotationnel en pratique. Pour ce
faire, il est possible d’utiliser la décomposition de Gibbs-Helmholtz. Le théorème de Helm-
holtz montre que tout champ vectoriel F peut être décomposé en deux parties, rotationnelle
et irrotationnelle, telles que :

F = FΦ + FA

= −∇Φ+∇×A (3.35)

Dans l’espace de Fourier, cette équation s’écrit :

F̂ (k) = −ik · F̂φ(k) + ik × F̂A(k) (3.36)

où

F̂φ(k) = i
k · F̂ (k)

k2
(3.37)

F̂A(k) = i
k × F̂ (k)

k2
(3.38)

Les normes de F{Φ,A} dans la tranche z=0 de la reconstruction, sont montrées sur la
figure 3.8 dans le cas F = v. On voit que, hormis sur les bords, la contribution du champ
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Figure 3.5 – Histogrammes des distributions postérieures des paramètres σNL et heff dans le
cadre de la reconstruction du catalogue simulé. Les paramètres initiaux utilisés pour générer
la simulation sont heff = 1 et σNL = 150 km/s. La valeur numérique m (resp. s) donne la
moyenne (resp. la déviation standard) des distributions. Les traits pointillés et pleins donnent
les 26e, 50e et 84e centiles des distributions.

Figure 3.6 – Évolution des chaînes pour les paramètres σNL et heff dans le cadre de la
reconstruction du catalogue simulé. À partir du pas p = 1000, les deux paramètres ont été
tirés de leurs distributions marginalisées sur les vitesses reconstruites vg.
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Figure 3.7 – Distribution des distances ajustées par le modèle. La courbe rouge représente
l’a priori initial. La courbe noire montre l’a priori ajusté et la dispersion associée.

irrotationnel est négligeable. Sur les bords, la transformée de Fourier discrète impose des condi-
tions aux limites périodiques, ce qui affecte les champs de vitesse rotationnel et irrotationnel
calculés à partir de l’équation (3.37).

Finalement, la reconstruction est montrée en figure 3.9. Les figures 3.10 et 3.11 montrent
la comparaison entre les vitesses radiales reconstruites et celles de la simulation. On voit que
la reconstruction est non biaisée, d’abord par le fait que le pull est proche d’une normale
unitaire, ensuite parce que les densités de probabilité sont toutes compatibles avec la droite
x = y, même sur l’ensemble du volume de reconstruction. La comparaison entre les figures 3.10
(cas présent) et 2.11 (cas des erreurs gaussiennes où les distances sont parfaitement connues),
montre que les reconstructions sont quasiment identiques et le manque d’information lié à
l’incertitude sur la position des traceurs est fortement réduit par l’utilisation de nos a priori.
À noter cependant que la distribution du pull a une déviation standard de 0.85 plutôt que 1
dans le cas idéal, ce qui suggère une surestimation des erreurs sur la reconstruction.

3.4 Conclusion

Dans le chapitre précédent nous avons vu pourquoi la méthode des réalisations contraintes
n’ést plus adaptée aux nouveaux catalogues de distances extragalactiques, qui par leur ex-
tension en distance et en nombre de galaxies sont sujets à de nombreux biais statistiques
(biais de Malmquist, distribution log-normales des vitesses etc.). Le principal défaut de la
méthode WF/CR réside dans l’absence de modélisation des distances mesurées des galaxies.
Ces distances interviennent dans l’estimation des vitesses particulières radiales, l’estimation
des fonctions de corrélation entre les galaxies, et l’estimation de la position de la galaxie dans
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Figure 3.8 – Tranche z=0 des normes du champ de vitesse reconstruit. À gauche, la partie
irrotationnelle du champ. À droite, la partie purement rotationnelle. Attention, l’échelle des
couleurs n’est pas la même sur les deux panneaux.

Figure 3.9 – Gauche : tranche en z=0 Mpc du champ de surdensité reconstruit (dans le
cadre du catalogue simulé) par l’échantillonnage de Gibbs sur 2000 pas de Markov. Droite :
déviation standard des vitesses radiales reconstruites. Le cercle pointillé noir montre la limite
des données simulées à r = 200 Mpc. Cette figure est à comparer avec la figure 2.2.
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Figure 3.10 – Histogramme de la somme des densités de probabilité des vitesses radiales
reconstruites par intervalle de vitesse radiale de la simulation. Cas de la reconstruction via
l’algorithme de Gibbs. Cette représentation est expliquée dans la section 2.2.

Figure 3.11 – Résidus du champ des vitesses radiales entre la reconstruction via l’algorithme
de Gibbs et la simulation originale. Les résidus sont définis par l’Équation (2.23). À gauche
est représenté la tranche z=0 de ces résidus, et à droite l’histogramme des résidus (le pull)
sur l’ensemble du volume couvert par les données simulées et limité par le cercle pointillé à
r = 200 Mpc.
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le volume de reconstruction. L’étude présentée dans le chapitre 2 a motivé l’introduction du
modèle bayésien présenté dans ce chapitre.

Nous avons vu dans la section 3.1.2 comment la fonction de vraisemblance était construite et
qu’elle prenait en compte l’incertitude sur la mesure des modules de distance en introduisant
les paramètres d représentant la véritable distance sous-jacente aux données. Les a priori
sur le champ de vitesse sous forme de fonctions de corrélation ont été introduits dans la
section 3.1.3 et nous avons vu comment modéliser les effets de sélection sous la forme d’a
priori sur les paramètres d. Enfin, nous avons décrit l’algorithme d’échantillonnage de Gibbs
dans la section 3.2 et testé la méthode sur un catalogue simulé dans la Section 3.3.

Ce chapitre a finalement montré comment une modélisation bayésienne correcte des ob-
servations permet de remonter aux champs initiaux de vitesse et surdensité. En introduisant
les distances comme paramètres libres du modèle, l’algorithme est capable de retrouver le
champ initial avec la même précision que si ces distances étaient parfaitement connues (voir la
section 2.2.2). Naturellement, nous tentons d’appliquer la méthode au catalogue de distances
CosmicFlows-3 dans le chapitre suivant.



Chapitre 4

Champ de vitesse de CosmicFlows-3

Dans le chapitre 3 nous avons présenté un modèle statistique qui relie les observations
de modules de distance et décalages vers le rouge au champ de vitesse linéaire de l’Univers
Local. Dans ce chapitre, nous appliquons la méthode au catalogue CosmicFlows-3, que nous
présentons dans la première section 4.1. Une fois la reconstruction calculée dans la section 4.2.1,
nous analysons la cosmographie de l’Univers Local dans la section 4.3. Nous étudions dans la
section 4.4 les erreurs systématiques potentielles de la reconstruction, systématiques provenant
du modèle de calibration et du choix des a priori sur les distances.

Sommaire
4.1 Le catalogue CosmicFlows-3 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 80

4.1.1 Analyse du catalogue . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 80
4.1.2 Intercalibration . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 83
4.1.3 Mesure des décalages vers le rouge . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 84
4.1.4 Groupes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 84

4.2 Application de la méthode au catalogue . . . . . . . . . . . . . . . . 85
4.2.1 MCMC et convergence . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 85
4.2.2 Irrotationnalité du champ reconstruit . . . . . . . . . . . . . . . . . 86
4.2.3 Paramètres ajustés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 88

4.3 Cosmographie de l’Univers Local . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 89
4.3.1 Structures de l’Univers Local . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 93
4.3.2 Comparaison aux catalogues de décalages vers le rouge . . . . . . . . 94
4.3.3 La toile cosmique des vitesses . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95
4.3.4 Comparaison filtre de Wiener, CosmicFlows-2, CosmicFlows-3 . . . 101
4.3.5 Études possibles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103

4.4 Erreurs systématiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
4.4.1 Idée générale . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
4.4.2 Influence des a priori . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105
4.4.3 Influence de la calibration des indicateurs de distance . . . . . . . . 107
4.4.4 Dipôle externe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110

4.5 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110

79



80 CHAPITRE 4. CHAMP DE VITESSE DE COSMICFLOWS-3

4.1 Le catalogue CosmicFlows-3

4.1.1 Analyse du catalogue

Comme nous l’avons vu dans le chapitre d’introduction, la mesure des vitesses particulières
se fait à partir de deux observations que sont le décalage vers le rouge et la distance. Nous avons
vu également que les méthodes de détermination des distances extragalactiques ne donnaient
accès qu’au module de distance. C’est donc à partir du décalage vers le rouge et du module de
distance que l’analyse débute. À ce dessein, CosmicFlows-3 1(Tully et al., 2016) est le troisième
catalogue de données de la collaboration CosmicFlows. Il contient 17648 mesures de décalage
vers le rouge et autant de mesures de module de distance de galaxies distribuées, en première
approximation, uniformément dans le ciel. La Figure 4.1 montre la distribution en module de
distance, en position angulaire et en décalage vers le rouge du catalogue. Les histogrammes
en traits pointillés correspondent à la version groupée du catalogue dont nous parlerons dans
la Section 4.1.4. Sur le panneau de droite est montré l’histogramme des distances estimées à
partir du décalage vers le rouge :

dz =
cz

h100 km s−1Mpc−1 (4.1)

On observe une coupure quasiment nette à une distance de ∼160 Mpc/h. Ceci est dû à une
coupure dans les données dont il sera question ci-après. En revanche, cette coupure n’existe
pas pour les distances mesurées comme le montre la courbe violette. Cet écart entre décalages
vers le rouge et distances ne peut être expliqué uniquement par les vitesses particulières, et
provient presque intégralement des erreurs de mesure sur les distances.

La collaboration CosmicFlows joue différents rôles dans la conception d’un tel catalogue :
— la compilation de données déjà existantes ;
— la prise de nouvelles données (exclusivement via la relation de Tully-Fisher) ;
— l’intercalibration de l’ensemble de ces données.

Ainsi le catalogue est-il composé de modules de distance provenant de six méthodologies diffé-
rentes présentées Section 1.2.3 : relation de Tully-Fisher des galaxies spirales ; plan fondamental
des galaxies elliptiques ; relation période-luminosité des Céphéides ; sommet de la branche des
géantes rouges ; supernovae de type Ia et fluctuations de brillance de surface. Marginalement,
le catalogue comprend d’autres sources de mesure de distances telles que RR Lyrae, branche
horizontale des Géantes Rouges et les binaires à éclipse, qui ne seront pas mentionnées ici.
Pour un catalogue tel que CosmicFlows-3, la classification en origine méthodologique n’est
pas suffisante. En effet, les données proviennent en plus de différentes campagnes d’observa-
tion par différents télescopes, ce qui complexifie l’analyse. Nous retenons ici une classification
en cinq échantillons :

6dF Échantillon observé par la collaboration 6dF par la méthode du plan fondamen-
tal (Campbell et al., 2014),

TF-Arecibo Échantillon dont les mesures de distance par la relation de Tully-Fisher ont
été faites via le télescope Arecibo,

1. Disponible sur http://edd.ifa.hawaii.edu.



4.1. LE CATALOGUE COSMICFLOWS-3 81

Figure 4.1 – Distribution des longitudes (gauche) et latitudes (milieu) extragalactiques du
catalogue CF3, ainsi que des distances mesurées (droite) via le module de distance (violet) et
le redshift (rouge). Les traits pointillés correspondent à la version groupée du catalogue (voir
la section 4.1.4).

TF-Spitzer Échantillon dont les mesures de distance par la relation de Tully-Fisher ont
été faites via le télescope spatial Spitzer (Sorce et al., 2014),

TF-Autres Autres données dont les mesures de distance ont été faites via la relation de
Tully-Fisher.

Autres Le reste qui contient principalement des mesures proches (Céphéides, sommet de
la branche des géantes rouges etc.) et des mesures provenant de la technique du plan
fondamental.

La figure 4.2 montre la distribution des décalages vers le rouge pour les différents sous-
échantillons décrits ci-dessus. On peut remarquer tout d’abord la coupure présente dans
les données de 6dF. Cette coupure, qui était déjà notable dans la Figure 4.1, est faite à
cz ∼ 16 000 km s−1. L’échelle des ordonnées montre également que l’échantillon 6dF est le
plus conséquent du catalogue avec 8800 galaxies. La principale différence entre les échantillons
provenant de la relation de Tully-Fisher est leur portée : elle augmente dans le sens Spitzer, TF-
Autres, TF-Arecibo, avec une longue queue de distribution pour ce dernier sous-échantillon.
Enfin, le sous-échantillon regroupant le reste des données a une distribution quasiment plate
comparée aux autres sous-échantillons. À noter aussi la présence de nombreux groupes locaux
(i.e. à petite distance) dans cet échantillon. La Figure 4.3 montre la répartition angulaire des
galaxies dans une projection de Mollweide en coordonnées équatoriales selon leur appartenance
aux sous-échantillons susmentionnés. Elle montre par exemple que les données 6dF sont princi-
palement localisées dans l’hémisphère Sud. Comme nous le verrons plus tard, l’existence d’une
corrélation entre l’origine observationnelle d’un point de donnée et sa localisation spatiale pose
un problème d’intercalibration.
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Figure 4.2 – Distributions des décalages par le rouge pour les différents sous-échantillons de
CF3. De haut en bas : 6dF, TF Spitzer, TF Arecibo, TF Autres, Autres.

Figure 4.3 – Projection du ciel en coordonnées équatoriales. Les points correspondent aux
galaxies observées dans CF3, et les couleurs aux échantillons définis dans le texte.
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4.1.2 Intercalibration

Puisque les modules de distance n’ont pas une origine commune, des désaccords peuvent
exister entre les échelles de distance de chacun des échantillons. Ceci s’explique par la différence
de calibration de chacun des téléscopes, ainsi que par l’erreur de calibration de l’indicateur
de distance (voir Section 1.2.3). Tully et al. (2016) proposent d’utiliser les galaxies communes
aux différents échantillons afin de les réajuster sur une même échelle de la façon suivante :

— En partant des méthodologies couvrant les galaxies les plus proches, comme la relation
période-luminosité des Céphéides ou le sommet de la branche des géantes rouges, on
regarde le recouvrement entre les différents échantillons en mesurant la valeur moyenne
des différences entre les modules de distance : Δμ = 〈μ(1) − μ(2)〉overlap,

— on ajuste les modules de distances pour que Δμ ∼ 0,
— et on réitère pour chaque méthodologie que l’on souhaite incorporer dans le catalogue.

S’ajoute à cela que l’ajustement des modules de distance dépend souvent d’un paramètre tiers.
Par exemple, l’intercalibration de l’échantillon 6dF et des données du catalogue CosmicFlows-2
présente un décalage de Δμ = −0.55 pour toutes les distances également issues de la relation
de Tully-Fisher. Pour y remédier, Tully et al. (2016) proposent une correction empirique en
fonction du type morphologique Mt des galaxies :

μ6dF +=

{ −0.042 + 0.085(Mt − 1.6) si Mt > 1.6
−0.042 sinon. (4.2)

Un autre exemple est l’intégration de l’échantillon SFI++ (Springob et al., 2009) dans
le catalogue proposé dans Tully et al. (2013). La correction proposée entre les modules de
distance de μ100

SFI où on a supposé H0 = 100 et ceux de CosmicFlows-2 est :

μcf2 − μ100
SFI = 0.492 + 0.000031VLS (4.3)

où VLS représente la vitesse de la galaxie dans le référentiel du plan local (LS pour Local
Sheet).

Ces procédures d’intercalibration empiriques sont des sources d’erreurs systématiques de
l’ordre de quelques 0.1 mag, et s’ajoutent au fur et à mesure de l’intégration de nouvelles
données dans les catalogues CosmicFlows. Il est évident qu’avec l’arrivée de nouvelles données,
cette procédure ad hoc souffre de non-répétabilité et doit être revue. Idéalement, la calibration
de chacun des indicateurs de distance doit être incluse dans le modèle de vitesses particulières
utilisé, l’intercalibration se faisant naturellement en supposant dans le modèle qu’une galaxie
possède une unique distance réelle. On souligne ici que l’avantage d’un modèle comme ceux
proposés dans cette thèse (dans les chapitres 3 et 5) est d’être modulaire (dans sa construction,
et dans son échantillonnage). Ainsi, il est tout à fait possible d’implémenter un autre modèle,
dépendant de l’indicateur de distance par exemple, pour tirer les distances d de l’équation (3.1).
Nous verrons dans le chapitre 5 comment un tel modèle peut être implémenté dans le cas de
la relation de Tully-Fisher.

Pour la suite, nous supposons cependant que l’intercalibration des différentes méthodologies
du catalogue CF3 est non biaisée et sans erreurs.
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4.1.3 Mesure des décalages vers le rouge

Le catalogue CosmicFlows-3 fournit également des mesures de décalages vers le rouge. Ces
mesures proviennent de catalogues déjà construits, notamment du « 2MASS Redshift Survey »
(2MRS, Huchra et al. (2012)), du « Lyon Extragalactic DataBase » (LEDA, Makarov et al.
(2014)) et « 2M++ » Lavaux and Hudson (2011). En outre, lorsque des mesures de spectre
HI utiles à la construction de la relation de Tully-Fisher sont disponibles, les décalages vers le
rouge sont mesurés à partir de ceux-ci (Tully, comm. privée).

Les décalages vers le rouge sont en général donnés dans le référentiel héliocentrique, et
peuvent être calculés dans un référentiel R via l’Équation 1.37 :

1 + zR =
1 + zhel
1 + z�/R

(4.4)

Plutôt que du décalage vers le rouge, il est parfois d’usage de parler de vitesse apparente, en
interprétant le décalage vers le rouge comme un effet Doppler :

VR = czR (4.5)

Ainsi CF3 fournit la vitesse apparente dans les référentiels du CMB (Vcmb), de la galaxie (Vgsr),
et de la feuille locale (« Local Sheet », VLS). Les transformations de référentiel sont données
dans Fixsen et al. (1996) et Tully et al. (2008). Les vitesses apparentes sont données sans erreurs
individuelles, sans doute du fait qu’elles sont négligeables devant celles sur les distances. Dans
la suite de cette thèse, nous considérons que l’erreur individuelle sur les vitesses apparentes
est donnée par :

σcz = 50 km s−1 (4.6)

4.1.4 Groupes

Le cadre théorique de cette thèse est le modèle ΛCDM associé à la théorie linéaire de
croissance des structures. Cependant, à z � 1, les champs de surdensité et de vitesse ne sont
plus linéaires, et les observations de ce champ ne peuvent pas être directement interprétées
dans ce contexte. Ceci est particulièrement vrai dans les groupes de galaxies.

On définit un groupe comme un ensemble de galaxies qui sont en équilibre gravitationnel
et dont les mouvements sont de grande amplitude (déviation standard de l’ordre de grandeur
de 500 km/s). Ces objets étant très compacts, on peut supposer que toutes les galaxies d’un
groupe se situent à un même décalage vers le rouge cosmologique z̄. L’hypothèse d’équilibre
gravitationnel donne :

〈
vri
c

〉
i

=
vr,lingp

c
(4.7)〈

1 + zi
1 + z̄

〉
i

=
1 + 〈z〉
1 + z̄

(4.8)

〈z〉 =
1

n

∑
i

zi (4.9)
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ce qui permet de définir le décalage vers le rouge moyen 〈z〉 d’un groupe tel que sa vitesse
particulière soit affranchie des non-linéarités internes. Si l’on néglige les corrélations internes,
l’erreur sur ce décalage vers le rouge est :

σ〈z〉 =
σvr√
n

(4.10)

De la même façon, le décalage vers le rouge cosmologique z̄ d’un groupe peut être dérivé des
mesures individuelles de modules de distance μi :

z̄gp = z̄

(
μgp =

∑
iwiμi∑
iwi

)
(4.11)

où wi =
1

σ2
μ,i

et la fonction z̄(μ) est définie par les équations (1.44) et (1.46).
Il est ainsi possible de dériver un catalogue groupé CF3 : à partir de relevés de décalages

vers le rouge, on identifie des groupes de galaxies, puis on attribue aux galaxies CF3 leur
appartenance à ces groupes. On définit ensuite le décalage vers le rouge moyen de chaque
groupe à partir de l’équation 4.9 appliquée à tous les membres connus (qu’ils soient inclus ou
non dans CF3), et le redshift cosmologique moyen à partir de l’équation 4.11.

Plusieurs méthodes d’identification de groupes existent dans la littérature (Kourkchi and
Tully, 2017; Tully, 2015; Tempel et al., 2012; Crook et al., 2007) et le catalogue groupé est à
l’origine construit à partir de Tully (2015). Dans la version de CF3 utilisée ici, nous avons ra-
jouté en plus les groupes locaux (V < 3500 km/s) décrits dans Kourkchi and Tully (2017). Les
distributions résultantes en positions angulaires et distances sont montrées en traits pointillés
sur la figure 4.1.

4.2 Application de la méthode au catalogue

Dans cette section l’application de la méthode détaillée dans le chapitre 3 au catalogue
CosmicFlows-3 est présentée.

4.2.1 MCMC et convergence

Le modèle est appliqué aux données CF3 dans le cadre simple et conservateur suivant :
— la cosmologie présupposée est déterminée par (H0, σ8,Ωm) = (75 km s−1Mpc−1, 0.8, 0.3) ;
— les calibrations des indicateurs de distance sont cohérents et on ajuste une seule constante

de Hubble effective réduite heff ;
— les transformations de référentiel données dans la Section 4.1.3 sont supposées exactes ;
— les non-linéarités sont modélisées par le groupage des galaxies comme présenté dans

la Section 4.1.4, et l’écart restant à la non-linéarité est modélisé par une dispersion
gaussienne de variance σ2

NL ;
— les fonctions d’a priori sur les distances sont attribuées comme suit aux différents sous-

échantillons définis dans la Section 4.1.1. Les distances du sous-échantillon (i) (6dF)
sont ajustées avec une loi double gaussienne par morceaux (cf. Éq. 3.17). Les distances
des sous-échantillons (ii,iii,iv) sont ajustées avec une loi empirique (cf Éq. 3.16). Enfin,
les distances du sous-échantillon (v) sont supposées distribuées uniformément.
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Figure 4.4 – Évolution des paramètres heff, σNL et δVirgo le long de la chaîne de Markov. Les
traits pointillés et plein donnent les 26, 50 et 84ème centiles des distributions respectivement.

La reconstruction est faite dans une boîte de largeur L = 800 Mpc/h75 et sur une grille de taille
M3 = 1283. La chaîne de Markov finale contient 1780 pas. Les chaînes pour les paramètres
heff, σNL et δVirgo sont montrées sur la Figure 4.4. δVirgo est la surdensité ajustée au point de
coordonnées (0, 10, 0) Mpc/h75. Les histogrammes correspondant à ces chaînes sont montrés
sur la Figure 4.5. Enfin, la convergence globale est monitorée par la convergence des deux
paramètres heff et σNL dont les autocorrélations des chaînes sont montrées sur la figure 4.6.
La Figure 4.6 montre que la longueur de décorrélation pour le paramètre heff est d’environ
100 pas et 30 pas pour σNL. Cela signifie que la chaîne de Markov contenant au total 1780
pas comprend (seulement) une vingtaine de pas indépendants pour sonder la distribution du
paramètre heff.

Les histogrammes de la Figure 4.5 montrent que les distributions postérieures sont qua-
siment gaussiennes. Cela est confirmé si l’on trace l’histogramme des quantités normalisées

p−〈p〉√
〈p2〉−〈p〉2 , comme montré sur la Figure 4.7.

4.2.2 Irrotationnalité du champ reconstruit

Nous testons également l’irrotationnalité du champ comme expliqué dans la section 3.3.2.
La Figure 4.8 montre l’intensité relative des parties rotationnelles et irrotationnelles du champ
de vitesse reconstruit. On observe que la partie irrotationnelle est négligeable dans la région
couverte par les données. Sur les bords, les champs de vitesse calculés ici sont affectés par
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Figure 4.5 – Histogramme des paramètres heff, σNL et δVirgo. Les traits pointillés et plein
donnent les 26, 50 et 84ème centiles des distributions respectivement.

Figure 4.6 – Autocorrélation des chaînes des paramètres heff, σNL et δVirgo en fonction de la
longueur de corrélation.
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Figure 4.7 – Histogrammes normalisés de la distribution postérieure des paramètres heff, σNL
et δVirgo. m et s désignent la moyenne des distributions et leur écart type.

les conditions aux limites périodiques via le calcul par transformée de Fourier discrète de
l’équation (3.36).

4.2.3 Paramètres ajustés

Constante de Hubble réduite La constante de Hubble réduite est ajustée à heff = 1.02±
0.01. Cela signifie que les données CF3 calibrées selon Tully et al. (2016) sont compatibles
avec la constante de Hubble admise dans le modèle cosmologique initial, ce qui valide l’analyse
donnée dans Tully et al. (2016). Cependant, ce résultat est à tempérer par la simplicité du
modèle présenté ici. Une discussion sera donnée à ce sujet dans la Section 4.4. Nous verrons
que cette valeur dépend notamment des fonctions choisies comme a priori sur les distances.

Dispersion non linéaire La dispersion dûe aux non-linéarités est trouvée à σNL = 275 ±
35 (stats)km s−1. Cette valeur semble elevée en comparaison des valeurs usuelles tirées des
simulations (Bistolas and Hoffman, 1998). Comme nous le verrons dans la section 4.4, le
modèle de point-zéro sous la forme de heff peut être mis en cause, mais aussi la résolution
faible qui revient à négliger les corrélations à petites distances. Aussi, l’interpolation entre
les points de la grille pour estimer les vitesses particulières peut être à l’origine d’un bruit
supplémentaire comme le montre Howlett et al. (2017). Également, le modèle présenté ici ne
prend pas en compte les possibles données aberrantes. Ces données peuvent jouer un rôle
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Figure 4.8 – À gauche : logarithme de la norme de la partie irrotationnelle du champ de
vitesse reconstruit. À droite : logarithme de la norme de la partie rotationnelle du champ de
vitesse reconstruit. Les deux graphiques représentent la tranche SGZ = 0 Mpc/h75 du volume
de reconstruction. Le cercle pointillé noir représente la limite des données.

majeur dans l’estimation du paramètre σNL. Nous verrons plus tard une solution possible à ce
problème.

Dans cette section nous avons étudié les paramètres de convergence et le comportement de
la chaîne de Markov de la reconstruction. Nous nous tournons maintenant vers une analyse
cosmographique de la reconstruction.

4.3 Cosmographie de l’Univers Local

Les tranches SGZ = 0 Mpc/h75, SGX = 0 Mpc/h75 et SGY = 0 Mpc/h75 de la re-
construction sont présentées sur les Figures 4.9, 4.11 et 4.10 respectivement. Le champ de
surdensité apparaît en couleur, et les flèches noires représentent la projection dans ces plans
des vitesses linéaires tridimensionnelles reconstruites. Nous présentons dans cette section une
analyse préliminaire de la cosmographie de l’Univers Local à partir de cette reconstruction.
Une analyse plus poussée et nécessitant de nouveaux outils de visualisation est en cours de
préparation.

Avant de passer à la suite, nous rappelons que les champs de vitesse et surdensité ont
également des erreurs statistiques. On trace sur la figure 4.12 les déviations standard des
champs dans la tranche SGZ = 0. Comme nous l’avons vu dans la section 2.2.2, le champ de
surdensité est beaucoup plus bruité que le champ de vitesse. Les déviations standard tendent
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Figure 4.9 – Tranche en SGZ = 0 du champ de surdensité et de vitesse reconstruit à partir
des données CosmicFlows-3. La couleur correspond à la surdensité et les flèches noires aux
vitesses projetées dans le plan SGZ = 0. Le cercle pointillé est centré en zéro et de rayon
r = 16 000 km s−1

H0
correspondant à la limite des données 6dF.
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Figure 4.10 – Identique à la figure 4.9 pour la tranche en SGY = 0.
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Figure 4.11 – Identique à la figure 4.9 pour la tranche en SGX = 0.
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Figure 4.12 – Gauche : déviation standard du champ de surdensité reconstruit à partir de
CF3. Droite : Moyenne des déviations standard sur les composantes cartésiennes du champ de
vitesse de CF3. Les deux panneaux sont des tranches à SGZ = 0.

vers les valeurs prédites par le modèle ΛCDM, et la reconstruction est précise jusqu’à environ
200 Mpc/h75 de distance du centre.

4.3.1 Structures de l’Univers Local

Un moyen d’étudier la répartition de la matière est de calculer les surfaces d’iso-surdensité.
Puisqu’il est difficile de représenter le champ tridimensionnel des vitesses, nous utilisons la
figure interactive (D. Pomarède, comm. privée) SketchFab disponible via ce lien, et qui montre
les iso-surdensités de valeurs 0.4, 0.75, 1.0, 1.25 et 1.75. Cette figure ainsi que la tranche
SGZ = 0 montrée sur la figure 4.9 révèlent des superamas déjà connus : Coma, Persée-Poissons,
Shapley ; et la tranche SGX = 0 le superamas Hercules. On confirme aussi la présence du
« Grand Mur » entre l’amas Coma et le superamas Hercules.

Une nouveauté apportée par CF3 est la structure du superamas Shapley. Précédemment, le
superamas Shapley était plutôt vu comme une seule grande entité, or nous séparons maintenant
3 composantes, une composante proche et une plus lointaine qui s’étend comme un filament du
type de Persée-Poissons, avec deux surdensités majeures aux coordonnées (160, 47, 0) Mpc/h75
et (−107, 53, 5) Mpc/h75. Ces deux régions sont au repos dans le référentiel du CMB. On peut
voir que la partie Sud du filament Shapley lointain est en mouvement et converge vers la
partie Nord lointaine de Shapley. Shapley serait donc un superamas encore en formation,
contrairement à ce qui est habituellement relaté dans la littérature (Reisenegger et al., 2000).

Une autre nouveauté est l’apparition d’une nouvelle grande structure, que l’on nomme ici le
superamas « Pôle Sud ». Cette grande structure, clairement visible, se situe aux coordonnées
(−133,−53,−60) Mpc/h75 et a été mentionné dans Courtois et al. (2017). De plus grandes
analyses sont en cours.
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En plus des surdensités positives, on peut également s’intéresser aux surdensités négatives,
c’est-à-dire aux vides cosmiques. Nous reviendrons sur l’identification des vides dans la sec-
tion 4.3.3, mais pouvons d’ores et déjà remarquer la délimitation du vide Local au centre du
volume de reconstruction dans les trois tranches présentées par les figures 4.9, 4.10 et 4.11.
Ce vide, dont la longueur est autour de 67Mpc/h75, contient en fait quatre minima locaux,
dont le plus profond se situe dans la direction de Lacerta et du Cygne. Notons que c’est le
vide d’Hercules qui représente le vide le plus profond de toute la reconstruction de CF3. Ceci
est cohérent avec ce qui est connu dans la littérature d’après la distribution des galaxies dans
les catalogues de décalage vers le rouge.

Cette cartographie des surdensités et des sous-densités sera approfondie dans les mois qui
viennent. Elle conduit à un article en préparation. Nous concluons cette section en remarquant
la grande variété et l’inhomogénéité des formes et des tailles des grandes structures et des vides
de l’Univers Local.

4.3.2 Comparaison aux catalogues de décalages vers le rouge

Nous nous intéressons dans cette section à la comparaison du champ de surdensité re-
construit avec la répartition des galaxies observées dans l’Univers Local. La distribution des
galaxies est, à grande échelle, semblable à celle de la matière totale. Ceci n’a rien d’évident et
est difficile à vérifier expérimentalement autrement qu’avec les vitesses particulières. La litté-
rature modélise généralement la différence entre la densité de matière stellaire et totale par le
biais b galaxie-matière (Weinberg et al., 2004; Peacock and Smith, 2000) :

δg = bδ (4.12)

La comparaison entre le champ de surdensité reconstruit et la distribution des galaxies
(tirées du catalogue LEDA, Makarov et al. (2014)) est montrée pour trois tranches différentes
sur la figure 4.13. Le panneau en haut à gauche montre la distribution des points de données
dans la tranche SGZ = 0 et d’épaisseur 10 Mpc/h75 et le panneau en haut à droite montre la
distribution de toutes les galaxies dont on connait le décalage vers le rouge. Qualitativement,
on retrouve que les galaxies observées sont localisées dans les puits de potentiel reconstruits. À
titre d’exemple on peut citer par exemple le superamas Persée-Poisson, constitué de deux voire
trois attracteurs liés, et dont la surdensité maximale se trouverait dans la zone d’obscuration.
Également, la superposition des galaxies au niveau du superamas Shapley, composé de deux
parties indépendantes, est très bonne. Ceci souligne la puissance des analyses de vitesses
particulières : à partir d’un nombre de traceurs réduit, l’information retrouvée est semblable
à celle contenue dans un catalogue de décalages vers le rouge.

On note tout de même quelques écarts. Au niveau de Poissons-Baleine (Porter and Ray-
chaudhury, 2005) (Pisces-Cetus) et de l’Oiseau de Paradis (Apus), on observe un décalage
systématique entre les positions des surdensités reconstruites et les galaxies observées. On
pourrait penser qu’il s’agit là d’un mauvais ajustement de la constante de Hubble réduite heff,
puisqu’elle entre en compte comme facteur multiplicatif des distances. Cependant, puisque le
décalage n’est pas isotrope, et en particulier il y a une superposition cohérente du côté des SGY
positifs, la raison de ce décalage pourrait plutôt se situer dans la mauvaise intercalibration des
indicateurs de distance. Ce point est discuté dans la section 4.4.
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Les panneaux du bas montrent les tranches SGX = 0 et SGY = −93 Mpc/h75 sur lesquelles
on retrouve des structures connues comme le Mur du Sud, l’amas d’Hercules ou du Lièvre
(Lepus). Là encore la reconstruction est remarquablement en accord avec les sondages de
galaxies par décalage vers le rouge. On peut par exemple remarquer les sous-structures du
superamas Lepus ou la morphologie du Mur du Sculpteur qui est retrouvée.

On observe donc que la superposition est qualitativement très correcte. La comparaison
quantitative entre la distribution des galaxies et le champ de vitesse de matière totale peut
en théorie mener à une estimation du biais galaxie-matière(Weinberg et al., 2004). L’étude
a par exemple été tentée par Hoffman et al., 2018 (accepté à Nature Astronomy) mais le
résultat passe par deux reconstructions différentes (Hoffman et al., 2015; Carrick et al., 2015)
sujettes toutes deux à des erreurs sytématiques différentes. Pour une analyse complète du biais
galaxie-matière, certains effets systématiques doivent être inclus dans le modèle. Dans l’ordre
d’importance :

— complétude des catalogues de décalages vers le rouge ;
— prises en compte des effets de distorsion dans l’espace des décalages vers le rouge (RSD) ;
— compatibilité du point-zéro de la reconstruction.

Le deuxième point est le plus délicat. Notre modélisation actuelle du champ de vitesse de
l’Univers Local s’appuie sur la théorie linéaire de formation des structures. Pour inclure les
RSD dans l’analyse, il faudrait la complèter par un modèle qui décrit les non-linéarités au sein
des amas de galaxies.

4.3.3 La toile cosmique des vitesses

Dans cette section, on analyse les grandes structures de l’Univers Local à partir des pro-
priétés du champ de vitesse. On s’intéresse d’abord aux profils de vitesse radiale en direction
de superamas connus dans la section 4.3.3.1, puis systématisons l’étude en s’intéressant à la
toile cosmique des vitesses dans la section 4.3.3.2.

4.3.3.1 Profils de vitesse

Historiquement, les amas ont été étudiés à partir des courbes dites « en S » ou « en Z »
(Dressler and Faber, 1990; Tonry and Davis, 1981; Mathewson et al., 1992; Sandage et al.,
2010; Karachentsev et al., 2014). Physiquement, les vitesses radiales sont plus grandes avant
l’amas qu’après lui, et inversement pour les vides. Ces profils permettent ainsi de localiser
un superamas, ainsi que d’avoir accès à sa vitesse particulière. On trace sur la Figure 4.14
deux profils de vitesse radiale en direction de l’amas Coma et l’amas Shapley, déjà connus.
Le panneau de gauche permet quant à lui de visualiser la direction du profil dans l’espace
tridimensionnel.

À partir de ces profils on identifie les superamas et les vides comme étant les points où
s’annulent localement la dérivée seconde de la courbe. Si la dérivée première est positive,
il s’agit d’un vide, sinon d’un superamas. On constate sur le panneau de droite que cette
construction coïncide bien avec la présence de surdensité dans le volume. L’avantage de vi-
sualiser les superamas à partir de la vitesse particulière est de pouvoir identifier la « portée »
du superamas (ou du vide), qui peut être une interprétation de l’amplitude de la « courbe en
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Figure 4.13 – Comparaison du catalogue de décalages vers le rouge LEDA avec la recons-
truction du champ de surdensité à partir de CosmicFlows. La comparaison est faite dans trois
tranches SGZ = 0, SGX = 0 et SGY = −93 Mpc/h75. Le panneau en haut à gauche montre
la distribution des galaxies de CosmicFlows-3 utilisées pour la reconstruction.
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Figure 4.14 – Profils de vitesses radiales dans les directions de l’amas Coma et Shapley. À
gauche figure le champ de vitesse reconstruit à partir des données CF3 (les contours repré-
sentent les surdensités positives). À droite est montrée la vitesse radiale en fonction de la
distance à notre galaxie. Les points pleins correspondent à l’identification d’amas de matière
tandis que les points creux correspondent à l’identification de vides.

S » autour du point d’inflexion. Cette façon de faire est issue des analyses à partir de données
observationnelles qui ne fournissent que la vitesse radiale. Nous avons cependant reconstruit
l’intégralité du champ tridimensionnel et pouvons ainsi accéder à une analyse plus systéma-
tique et mathématiquement précise de ces superamas, en particulier avec la toile cosmique des
vitesses.

4.3.3.2 Toile cosmique des vitesses

En anglais, Cosmic V-web. La dérivée d’un champ de vitesse irrotationnel comme le champ
linéaire reconstruit ici est complétement définie par le tenseur de cisaillement Σ (Landau and
Lifshitz, 2013) :

Σα,β = −1

2

(
∂vβ
∂rα

− ∂vα
∂rβ

)
(4.13)

où α et β dénotent les composantes cartésiennes du champ de vitesse. Le tenseur Σ est réel et
symmétrique et donc diagonalisable. Les vecteurs propres de Σ correspondent aux directions
préferentielles du champ de vitesse, et les valeurs propres à la dérivée des vitesses le long de
ces axes. En particulier, le signe des valeurs propres du tenseur de cisaillement nous renseigne
sur le caractère extensif ou compressif des structures sous-jacentes. Par exemple, trois valeurs
propres positives signifient qu’il y a accrétion de matière selon les trois directions principales,
et donc que la structure sous-jacente est un attracteur.

Exhaustivement, les cas sont les suivants :
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— si les trois valeurs propres sont positives, le point est un nœud du champ de vitesse,
correspondant à un effondrement selon toutes les directions ;

— si deux valeurs propres sont positives, le point fait partie d’un filament, puisque l’effon-
drement se fait selon deux directions, perpendiculaires à la droite définie par le vecteur
propre associé à la valeur propre positive ;

— si une seule valeur propre est positive, il s’agit d’un plan : effondrement selon une seule
direction ;

— enfin, les vides cosmiques peuvent se définir comme les positions où toutes les valeurs
propres du tenseur de cisaillement sont négatives (expansion dans les trois directions).

Pour résumer ces propriétés on peut tracer la somme des signes des valeurs propres du tenseur
de cisaillement. La valeur 3 correspond ainsi à un noeud, 1 à un filament, -1 à un plan et
-3 à un vide (la somme de trois nombres de valeur absolue 1 ne peut avoir une norme de
deux). Toutefois, on introduit en général (Pomarède et al., 2017) un minimum positif pour le
signe des valeurs propres. En effet, pour théoriquement identifier un effondrement il faudrait
rajouter le flot de Hubble autour du superamas, ce qui réduit l’effondrement sur la structure.
En pratique on fixe ces minima à λ1,2,3 ∼ 0.1 où les indices 1, 2, 3 correspondent au minimum
pour la i-ème valeur propre dans l’ordre décroissant.

La figure 4.15 montre les noeuds et filaments de la toile cosmique des vitesses, où plusieurs
superamas sont annotés, et la figure 4.16 montre les vides et les plans. Les noeuds permettent
notamment d’identifier des superamas connus comme Coma Persée-Poissons, Hercules et Sha-
pley. La figure 4.16 exhibe une structure singulière en bas à gauche du côté des SGZ < 0
et SGX > 0. Ce vide très étendu est approximativement aligné avec la direction du point
froid du CMB (Vielva et al., 2004; Cruz et al., 2005) et pourrait expliquer une partie de cette
anomalie (Courtois et al., 2017). Cependant, plusieurs analyses semblent réfuter la possibilité
que le point froid soit uniquement la conséquence d’une région sous-dense (Mackenzie et al.,
2017; Naidoo et al., 2016). Dans tous les cas cette région est singulière par son extension
mais se trouve assez distante de nous (environ 190 Mpc/h75) et donc sujette à des biais de
reconstruction. Pour approfondir l’étude, il est nécessaire d’obtenir plus de données dans cette
région.

Le V-Web étant calculé, on peut ensuite se demander quelle est la proportion de chacune
des structures dans l’Univers Local ? Les résultats sont donnés dans la Table 4.1. On voit que
les filaments et les feuilles dominent en volume. Les nœuds semblent occuper plus de volume
que les vides, ce qui est contradictoire avec les études faites à partir de la distribution des
galaxies dans les catalogues de décalages vers le rouge (Leclercq et al., 2015). Ceci est dû à
l’approximation linéaire sous-jacente à la méthode. En effet, dans le domaine non linéaire, les
superamas sont plus effondrés et la matière plus structurée. Du fait de ces effets non linéaires,
les reconstructions à partir des vitesses particulières ne sont pas encore compétitives en terme
de classification des grandes structures de l’Univers Local. La section 6.1 propose une ouverture
sur cette problématique.

L’autre information que l’on peut tirer du champ de vitesse après l’identification des struc-
tures est leurs mouvements respectifs. On voit ici que, dans le référentiel du CMB, les supera-
mas se déplacent avec des vitesses de l’ordre de ∼ 300 km s−1, ce qui est prédit par le modèle
ΛCDM. En particulier, une question souvent soulevée est le mouvement de notre Groupe
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Figure 4.15 – Filaments (en gris) et noeuds (en rouge) de la toile cosmique des vitesses
calculés à partir des valeurs propres du tenseur de cisaillement. Les flèches rouges, vertes et
bleues correspondent aux directions SGX, SGY et SGZ. La taille de ces flèches est de 67
Mpc/h75.

Table 4.1 – Répartition volumique des différentes structures du V-Web dans la reconstruction
du champ de vitesse de CF3
Structure Densité volumique totale (%) Densité volumique pour R < 213Mpc/h75 (%)
Nœuds 2.3 9.5

Filaments 50.0 50.0
Feuilles 41.2 34.3
Vides 6.5 6.2
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Figure 4.16 – Plans (en jaune) et vides (en bleu) de la toile cosmique des vitesses calculés
à partir des valeurs propres du tenseur de cisaillement. Les flèches rouges, vertes et bleues
correspondent aux directions SGX, SGY et SGZ. La taille de ces flèches est de 67 Mpc/h75.

Local par rapport aux grandes structures et au CMB. Puisque nous avons accès au champ
tridimensionnel des vitesses particulières, on peut calculer les mouvements relatifs.

4.3.3.3 Mouvement relatif du groupe local

Plus précisément, on se demande ici si le dipôle du CMB est expliquable par un effet
Doppler provenant des vitesses particulières. Ce dipôle est en général donné dans le référentiel
du groupe local LG (Fixsen et al., 1996; Tully et al., 2008) :

Vcmb/LG = 627 km s−1 en direction de (l, b) = (276, 30)◦ (4.14)

Est-ce que ce dipôle peut être expliqué uniquement par la présence des structures de l’Univers
Local ou faut-il revoir le modèle ΛCDM comme certains le proposent (Scrimgeour et al., 2016;
Springob et al., 2016; Carrick et al., 2015; Hong et al., 2014) ? À partir de la reconstruction
proposée ici, on peut calculer le mouvement relatif de notre groupe local (qui est le point au
centre du volume de reconstruction) par rapport aux grandes structures connues, Virgo, Coma,
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le Grand Attracteur (GA), Shapley et par rapport au CMB. Les résultats sont présentés dans
la Table 4.2.

On constate que la reconstruction est compatible avec le dipôle du CMB à environ 1σ et
que les structures retrouvées expliquent bien le mouvement de notre galaxie. On remarque que
notre mouvement est principalement selon les directions SGX négatives et SGY positives du
fait de la présence de Virgo, du Grand Attracteur, de Coma et de Shapley. Attention toutefois,
cette analyse souffre d’une limite majeure : la reconstruction est faite à partir d’un a priori
ΛCDM. Même si la reconstruction est dominée par les données jusqu’à environ 250 Mpc/h75,
l’a priori ΛCDM interdit de fait la présence d’un dipôle trop grand dans le champ de vitesse.
Il est néanmoins possible d’intégrer une déviation au dipôle prédit au modèle ΛCDM dans le
modèle comme nous le verrons dans la section 4.4.4. Cette analyse reste à conduire. L’autre
limite est le manque de données dans l’hémisphère Nord, qui rend l’analyse asymétrique et
donc sujette à caution. Toutefois, cette limite n’est pas fondamentale puisque, les vitesses cor-
rélant sur des grandes distances, la présence d’un superamas capable de compenser l’attraction
gravitationnelle vers Shapley aurait été décelée, sans toutefois savoir dans quelle mesure.

4.3.4 Comparaison filtre de Wiener, CosmicFlows-2, CosmicFlows-3

Dans cette section, nous comparons les champs reconstruits à partir des catalogues CosmicFlows-
2 (Tully et al., 2013) (∼ 8000 galaxies) et CosmicFlows-3 (Tully et al., 2016) (∼ 17000 ga-
laxies) avec la méthode développée dans ce chapitre. On présente aussi la reconstruction du
champ CF3 obtenue par méthode WF/CR présentée dans le chapitre 2. On regarde d’abord
la comparaison entre la reconstruction à partir de CF2 (panneau de gauche) et celle à partir
de CF3 (panneau de droite). Cette comparaison montre l’information qu’apportent environ
8000 mesures de distances supplémentaires dans la reconstruction. La plupart de ces nouvelles
données viennent du catalogue 6dF (Campbell et al., 2014), dont les données proviennent de
l’hémisphère Sud. L’amélioration est en effet surtout notable dans ces régions : les superamas
Shapley, Oiseau de Paradis (Apus), et Lièvre (Lepus) sont soit mieux définis, soit apparaissent
tout simplement quand ils n’étaient pas présents dans CF2. On remarque aussi une amélio-
ration dans le flot arrière des superamas. en particulier du côté des superamas Coma et du
Grand Attracteur, qui sont desormais délimités complètement. Nous verrons dans le chapitre 6
de perspectives quels sont les futurs programmes d’observation de distances extragalactiques,
mais nous pouvons d’ores et déjà dire qu’ils contiendront plusieurs dizaines de milliers de
nouvelles données. Au vu de l’amélioration entre les reconstructions à partir des catalogues
CF2 et CF3, on peut prévoir l’impact de tels programmes sur la reconstruction du champ de
vitesse dans un futur proche.

Le panneau du milieu montre la technique WF/CR appliquée au catalogue CF3. Les biais
détaillés dans le chapitre 2 apparaissent clairement :

— au centre, les sous-densités semblent trop faibles, c’est l’effet de volume associé au biais
de positionnement ;

— à grande distance, la présence d’un flot global entrant est dû aux effets de sélection et
au biais de positionnement. En particulier on peut noter que le flot entrant est plus
important du côté des données 6dF, puisque les effets de sélection y sont plus forts.



102 CHAPITRE 4. CHAMP DE VITESSE DE COSMICFLOWS-3

T
a
b
l
e

4.2
–

M
ouvem

ents
relatifdu

groupe
localpar

rapport
à

quelques
structures

connues,en
coordonnées

supergalactiques.
R

éférentielR
v
g
/R

·x̂
(km

/s)
v
g
/R

·ŷ
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La comparaison entre le panneau du milieu et celui de droite souligne bien la nécessité d’in-
clure des modèles comme celui présenté dans ce chapitre au coeur des analyses de vitesses
particulières.

4.3.5 Études possibles

Les cartes présentées ici sont des cartes de matière (totale) de l’Univers Local. En dehors de
l’aspect cosmographie que nous avons brièvement developpé dans la section précédente, elles
peuvent potentiellement servir d’outils pour tester le modèle ΛCDM. Une liste non exhaustive
des études possibles à partir de telles reconstructions est la suivante :

— correction des vitesses particulières dans des analyses tierces (ondes gravitationnelles (Ab-
bott et al., 2017) ou SNIa (Betoule et al., 2014)) ;

— estimation du biais galaxie-matière par comparaison de la distribution de matière re-
construite avec celle des galaxies (Nusser, 2017; Carrick et al., 2015) ;

— profils de vitesse dans le vides cosmiques (Novosyadlyj and Tsizh, 2017; Falck et al.,
2018) ;

— étude de la réaction cinématique (Buchert, 2018) ;
— biais d’alignement dans les analyses de cisaillement (Ganeshaiah Veena et al., 2018).

L’intégration de ces études au modèle d’analyse n’a pas fait partie de cette thèse et ces ana-
lyses seront développées dans un temps ultérieur. Nous nous tournons pour le moment vers
l’analyse des erreurs systématiques du modèle.

4.4 Erreurs systématiques

4.4.1 Idée générale

Le but de cette section est d’analyser les potentielles erreurs systématiques de la recons-
truction. Comme présenté dans le Chapitre 3, le modèle que nous utilisons est flexible. Il est
notamment possible de changer plusieurs paramètres :

— modèle de non-linéarité des vitesses observées, ici modélisée par la dispersion gaussienne
σNL ;

— modèle de calibration du point zéro, modélisé ici par le paramètre heff ;
— ajout d’un dipôle externe ;
— a priori sur les distances ;
— données utilisées (galaxies, groupes forts, faibles,...) ;
— coupure à petite échelle dans le spectre de puissance ;
— etc.

L’étude exhaustive de tous les cas de figure n’est pas nécessaire. Nous proposons d’étudier trois
paramètres principaux et leur impact sur la reconstruction. Le premier paramètre est le choix
du modèle d’a priori parmi les densités de probabilité définies dans la Section 3.1.3. Le second
est le nombre de constantes de Hubble réduites définies dans la section 3.1.2.1. Et enfin, la
présence ou l’absence d’un dipôle externe. Dans tous les cas étudiés nous utilisons une sous-
partie du catalogue groupé de CF3 afin de limiter les temps de calcul. La sous-partie, que l’on
nommera CF3gp-50 est construite en extrayant de façon aléatoire 50% des galaxies (et groupes
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Table 4.3 – Résumé des différentes reconstructions faites pour estimer les erreurs systéma-
tiques sur la reconstruction du champ de vitesse de CF3gp-50.

# Modèle heff vext A priori Section
1 Unique Fixé Uniforme 4.4.2
2 Unique Fixé Empirique
3 Unique Fixé Empirique pour 6dF seulement
4 Unique Fixé Asymétriques gaussiens
5 Deux, dont un pour 6dF Fixé Empirique 4.4.3
6 Deux, dont un pour 6dF Fixé Empirique pour 6dF seulement
7 Unique Ajusté Empirique 4.4.4

de galaxies) au sein de chacune des catégories définies dans la Section 4.1.1. En procédant
ainsi, nous conservons les proportions relatives de chacune des méthodologies ainsi que la
même répartition angulaire et en décalage vers le rouge. Les propriétés des reconstructions
sont résumées dans la Table 4.3

4.4.2 Influence des a priori

Dans cette section est testée l’influence des a priori sur la reconstruction du champ de
vitesse. Pour reconstruire le champ de vitesse de CF3, nous avons fait le choix d’a priori
sur les distances comme expliqué en Section 4.2.1. Nous remettons en question ce choix en
effectuant la reconstruction du champ de vitesse sous-jacent à CF3gp-50 en envisageant les
cas suivants :

1. a priori uniforme sur toutes les distances,

2. a priori empirique défini par l’équation (3.16) sur toutes les distances,

3. a priori empirique sur les distances issues du sous-échantillon 6dF, uniforme sur le
reste,

4. a priori gaussien asymétrique défini par l’équation (3.18) sur toutes les distances.

Les résultats sont montrés sur la figure 4.18 sur laquelle on montre la tranche SGZ = 0 de
chacune des reconstructions, ainsi que l’histogramme des paramètres heff et σNL.

Cas #1 C’est le cas de la reconstruction avec des a priori uniformes sur toutes les dis-
tances. À première vue, la reconstruction semble irréaliste. En particulier, la présence
de deux flots, l’un partant du centre vers les SGX négatifs, l’autre de l’extérieur vers les
SGX positifs est due à une mauvaise modélisation des distances de l’échantillon 6dF.
La coupure en décalage vers le rouge à z ∼ 0.054 devrait être synonyme de coupure en
distance à environ d ∼ 230 Mpc, mais les distances reconstruites ne respectent pas cette
coupure du fait des erreurs observationnelles. S’ensuit une surestimation systématique
de toutes les vitesses particulières radiales à grande distance et une sous-estimation à
petite distance, qui donnent lieu au champ de la figure 4.18. Les histogrammes montrent
que la valeur pour heff est heff = 0.8 soit un écart de 20% avec le modèle cosmologique
supposé. Notons que la technique WF/CR discutée dans le chapitre 2 suppose toujours
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des a priori uniformes, ce qui montre bien la nécessité du modèle présenté dans cette
thèse.

Cas #2 Reconstruction avec des a priori empiriques sur chacun des sous-échantillons dé-
finis en section 4.1.1. On remarque que la reconstruction est semblable à celle présentée
dans la section 4.2. Il s’agit de la même technique de reconstruction appliquée sur le
catalogue CF3gp-50.

Cas #3 Reconstruction avec des a priori uniformes excepté sur les données 6dF. La
reconstruction est similaire au cas précédent, les valeurs de σNL sont également simi-
laires. Un examen plus précis montre un effondrement plus grand sur les structures
de Coma et Persée-Poisson. Ce qui est intéressant est la différence de valeur moyenne
de heff. On trouve une augmentation de 3%, soit l’équivalent de 2.25 km s−1 sur la
constante de Hubble, simplement en ayant changé partiellement le modèle d’a priori
sur les distances. Cela souligne l’impact des effets de sélection dans la determination
de paramètres cosmologiques à partir de l’analyse de vitesses particulières.

Cas #4 Cas de la reconstruction avec des a priori asymétriques gaussiens sur les dis-
tances. On pourrait s’attendre à ce que la reconstruction soit similaire à celle du cas
#2 puisqu’on a vu sur la figure 3.2 de la section 3.1.3 que les fonctions d’a priori étaient
toutes semblables les unes aux autres. Toutefois on voit ici un léger changement dans
le champ de vitesse, et en particulier un effondrement moins grand sur les amas. La
valeur de heff reste autour de 0.99.

Physiquement, on comprend que plus la coupure à grande distance de l’a priori est nette,
plus les distances ajustées seront grandes et plus la valeur du paramètre heff sera faible. Il
faut rajouter à cela l’erreur totale sur le champ de vitesse qui n’est pas triviale à modéliser.
L’erreur systématique sur le paramètre heff est d’environ 5%, soit l’équivalent de quelques
km s−1Mpc−1. Nous avons aussi confirmé ici l’indispensabilité d’attribuer des a priori sur les
paramètres de distance pour permettre d’utiliser les vitesses particulières comme traceurs. On
voit aussi, ce qui est rassurant, que les structures du champ de surdensité restent stables entre
les différents choix d’a priori.

4.4.3 Influence de la calibration des indicateurs de distance

Nous avons vu dans la section 4.1.2 que les différents indicateurs de distance ont été placés
sur une échelle commune de distance, puis avons introduit une constante de Hubble effective
heff pour ajuster globalement cette échelle. Il est à noter cependant que la procédure d’in-
tercalibration des indicateurs de distance est assortie d’erreurs sur chacun des déplacements
des points zéros vers le point zéro commun. Ces incertitudes jouent sur tous les modules de
distance d’un indicateur de distance donné et ainsi ne peuvent plus être traitées comme des
incertitudes statistiques, mais systématiques.

Le modèle décrit dans la section 3.1.2.1 permet de propager ces incertitudes en introduisant
non seulement une, mais plusieurs constantes de Hubble effectives. Ainsi, chaque indicateur
de distance peut être incorporé dans la reconstruction du champ de vitesse en ayant son
propre point zéro. En particulier, le recouvrement entre les données 6dF et les autres est faible
(environ 120 galaxies), ce qui implique une importante incertitude sur l’intercalibration de ce
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sous-échantillon avec le reste de l’échantillon de CF3. Les autres sous-échantillons sont supposés
bien intercalibrés. Dans cette sous-section, le champ de vitesse sous-jacent au catalogue CF3gp-
50 est donc reconstruit pour trois cas différents :

2. une seule constante de Hubble effective, déjà étudié ci-dessus, c’est le modèle de réfé-
rence ;

5. deux constantes de Hubble effectives : Une pour les données provenant de 6dF et une
autre pour le reste des données ;

6. deux constantes de Hubble effectives, avec des a priori uniformes sur les distances
autres que 6dF ;

Les résultats pour les différents cas sont présentés sur la figure 4.19.

Cas # 5 Deux constantes de Hubble effectives. On constate un décalage d’environ 2%
entre les deux constantes de Hubble effectives, celle attribuée au données 6dF étant la
plus grande. On note aussi que l’erreur statistique sur chacune d’elle est plus grande
que dans le cas optimale. Ceci peut être expliqué par le fait que les deux constantes
sont corrélées et créent ainsi une confusion dans la distribution postérieure. D’un point
de vue cosmographie, on ne note aucun changement majeur comparé au cas idéal.

Cas # 6 Deux constantes de Hubble effectives, avec des fonctions d’a priori uniformes
pour les distances autres que 6dF. On observe une incompatibilité entre les deux ajus-
tements de point-zéro. En particulier, le point-zéro des données autres que 6dF tombe
à heff = 0.92, soit 5 km s−1Mpc−1 de moins que pour 6dF. On voit que la valeur de
la constante de Hubble dépend fortement du choix de l’a priori mais aussi que les
données ne sont pas nécessairement correctement intercalibrées. Ce cas est particuliè-
rement intéressant puisqu’il montre la dépendance de la reconstruction sur l’a priori
et sur la modélisation des points-zéro. La reconstruction montre un plus faible flot en-
trant du côté de l’hémisphère Nord à cause de l’absence d’a priori dans cette région.
On peut aussi remarquer l’apparition plus prononcée d’un superamas aux coordonnées
(SGX,SGY ) = (100,−150) Mpc/h75.

Finalement, on peut conclure que l’intercalibration des distances de 6dF avec le reste de
l’échantillon peut être sujette à révision. En particulier, le changement de modèle de constante
de Hubble effective fait varier le paramètre heff jusqu’à Δheff = 0.7 soit 5 km s−1Mpc−1 d’erreur
systématique.

Il est toutefois à noter que le modèle défini par plusieurs constantes de Hubble effectives
n’est pas idéal pour au moins trois raisons :

— le catalogue CF3 contient des données venant de multiples sources et indicateurs de
distance. Les données publiques ne permettent pas de remonter à ces sources, et la
classification retenue en 5 sous-échantillons est approximative et ne prend pas en compte
toutes les spécificités observationnelles sous-jacentes ;

— le modèle définit la constante de Hubble en terme de vitesses particulières. Puisque les
sous-échantillons définissent aussi des régions différentes du volume de reconstruction,
un flot systématique entre deux régions peut mener à un ajustement de points-zéro
différents en effaçant artificiellement ce flot potentiellement réel ;
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— enfin, le modèle ne prend pas en compte les observations multiples d’une même galaxie
par différentes méthodes de mesure. C’est-à-dire qu’à chaque galaxie est attribuée une
seule méthodologie et une seule constante de Hubble effective.

4.4.4 Dipôle externe

On étudie enfin l’introduction d’un dipôle externe vext. Le dipôle est ajouté en transformant
la fonction de vraisemblance (3.12) en :

L (. . . ,vext) =
∏
i

1

2πσμ,i

(
σ2

NL + cσ2
z,i(1 + z̄i(heffdi))−2

)

exp

⎛
⎜⎝−1

2

⎛
⎜⎝
(
μi − 5 log10

di

10 pc

)2

σ2
μ,i

⎞
⎟⎠+

(
(vr(z, z̄i(heffdi))− vg(diheffr̂i) · r̂i − vext · r̂i)2

σ2
NL + cσ2

z,i(1 + z̄i(heffdi))−2

)⎞
⎟⎠

(4.15)

Ce dipôle correspond à un mouvement constant de l’ensemble du volume de reconstruction. Il
peut provenir d’une mauvaise transformation de référentiel (voir section 1.2.1) ou d’un dipôle
externe dû à des structures éloignées. Également, une mauvaise intercalibration des distances,
par exemple entre les deux hémisphères terrestres, peut aussi être la source d’un dipôle résiduel.
On compare sur la figure 4.20 les cas # 2 et # 7 correspondants au cas de référence et avec
dipôle externe.

Dans le cas # 7, le dipôle est trouvé à :

vext = (−123,−724, 372)± (300, 200, 280)km s−1. (4.16)

On peut observer ce dipôle sur le panneau de droite de la figure 4.20. Ce dipôle n’a pas
d’influence sur la constante de Hubble effective, mais on peut noter qu’il réduit la valeur
ajustée de σNL d’environ 25 km s−1. La présence de ce dipôle nécessite une investigation plus
poussée pour en définir son origine. En particulier, on peut voir que si la composante en
direction de SGY est relativement bien contrainte, les autres sont compatibles avec zéro. Il
est possible qu’une dégénerescence dans le modèle empêche la minimisation correcte de la
probabilité postérieure.

Il est finalement à noter que les structures du champ de surdensité sont extrêmement stables
entre les différentes reconstructions. Seuls leur intensité et leur mouvement varient entre ces
reconstructions.

4.5 Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons appliqué le modèle de vitesse développé dans le chapitre 3 au
catalogue CosmicFlows-3. Les données ont été divisées en plusieurs sous-échantillons afin de
modéliser correctement les différents a priori sur les distances. Nous avons utilisé la version
groupée du catalogue afin d’éviter les mouvements non linéaires et on a modélisé le champ de
vitesse à partir des modules de distance mesurés μ et leurs erreurs σμ. Dans la section 4.2 on
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Figure 4.20 – La tranche SGZ = 0 du champ reconstruit à partir du catalogue CF3gp-50
dans différents cas : (2) il s’agit du cas de référence, a priori empiriques sur les distances de
chacun des sous-échantillons du catalogue ; (7) Mêmes conditions que le cas de référence (2)
en ajoutant l’ajustement d’un dipôle externe vext.
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a brièvement analysé le champ reconstruit et cité quelques applications et analyses possibles.
La suite de cette thèse aurait pu se diriger vers ces analyses.

Cependant, l’impact du modèle développé ici dépasse ce cadre et peut mener à des analyses
cosmologiques plus fondamentales, en particulier l’estimation de la constante de Hubble H0

et du taux de structures des croissance fσ8. En effet, ces deux paramètres ont été fixés dans
notre analyse, mais peuvent être laissés libres, à condition de maîtriser la calibration absolue
des données (pour H0) et d’avoir un modèle physique des non-linéarités (pour fσ8). Ces
considérations seront developpées dans le dernier chapitre de perspectives.

En attendant, pour utiliser les vitesses particulières comme sonde cosmologique, d’autres
systématiques doivent être prises en compte, systématiques qui proviennent principalement
de la méthode d’estimation des modules de distances à partir des paramètres intrinsèques
η des indicateurs de distance (par exemple la largeur HI dans le cas de la TFR). En effet,
rappelons-nous de l’équation (2.30) qui a motivé le modèle developpé dans le chapitre 3 :

P(r|μ,O) ∝ P(O|μ, r)P(μ|r)P(r) (4.17)

Cette équation donne la probabilité postérieure de la distance r d’une galaxie à partir de son
observation O et la mesure de son module de distance μ. Un meilleur modèle est l’estimation de
la probabilité postérieure P(r|η,O, z) où η sont les paramètres indépendants des indicateurs
de distance. Strauss and Willick (1995) ont montré que différents biais (de l’ordre de 10%
sur la distance) existaient en fonction de si l’on considère la magnitude absolue M ou le
paramètre η comme paramètre indépendant de la relation de l’indicateur de distance. Kelly
(2007) montre également que ce choix a un impact sur la distribution postérieure du paramètre
inféré. De plus, les effets de sélection ne peuvent être correctement modélisés que dans l’espace
des observations, c’est-à-dire η, et non des paramètres dérivés μ.

Naturellement, donc, le prochain chapitre va tenter d’étendre le modèle précédent afin de
modéliser la calibration des indicateurs de distance en même temps que la reconstruction du
champ de vitesse. Tous les indicateurs de distance étant très spécifiques, on ne s’intéressera
uniquement qu’à la relation de Tully-Fisher, qui est l’une des deux techniques majoritaires
dans les catalogues CosmicFlows. On rappelle que l’objectif est d’estimer les paramètres H0

et fσ8, ce qui requiert le plus grand soin dans la calibration des indicateurs de distance.



Chapitre 5

Modélisation bayésienne de la relation
de Tully-Fisher

La conclusion partielle du chapitre précédent est sans appel : afin de maîtriser les effets de
sélection et de contrôler les erreurs sytématiques provenant de la calibration des indicateurs
de distance, il faut modéliser les données observationnelles primaires plutôt que les modules
de distance dérivés. Puisque cette problématique découle naturellement du modèle présenté
dans le chapitre 3, ce problème a été partiellement traité au cours de cette thèse. Le premier
indicateur de distance étudié est la relation de Tully-Fisher (TFR). Le choix de cet indicateur
est naturel puisque l’apport de la collaboration CosmicFlows dans les données de vitesses
particulières se fait surtout via la TFR, et les données sont contrôlées de l’observation à
l’analyse. L’idéal d’une modélisation end-to-end pour la collaboration CosmicFlows est de
développer un modèle statistique décrivant la spectroscopie, la photométrie, l’inclinaison et le
décalage vers le rouge des galaxies en fonction du champ de vitesse sous-jacent. Ce projet n’est
pas utopique mais requiert plus de temps qu’il est possible de demander pour une thèse de
doctorat. Ainsi ce chapitre se consacre-t-il uniquement à la modélisation d’observables dérivées
(largeur HI, magnitudes, voir ci-après), en fonction du champ de vitesse. Ce choix repose sur
des hypothèses qui seront discutées en fin de chapitre. Ce chapitre est construit de la façon
suivante : dans la section 5.1 nous présentons d’abord la relation de Tully-Fisher, puis motivons
la nécessité d’une nouvelle modélisation statistique. La méthode est décrite dans la section 5.2
et testée sur des catalogues simulés dans la section 5.3. Enfin, elle est appliquée aux données
SFI++ dans la section 5.4
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5.1 Introduction

5.1.1 La relation de Tully-Fisher

La relation de Tully-Fisher est une relation empirique mise au jour par Tully and Fi-
sher (1977). Elle donne le lien entre la luminosité d’une galaxie spirale et sa vitesse de rota-
tion (Kauffmann et al., 1993; Steinmetz and Navarro, 1999; Aquino-Ortíz et al., 2018). Une in-
terprétation physique peut être faite en considérant le théorème du Viriel. Si l’on considère que
la brillance de surface des galaxies spirales est constante et que leur rapport masse-luminosité
aussi, on peut facilement montrer que :

L ∝ V 4
rot (5.1)

où L est la luminosité de la galaxie et Vrot sa vitesse de rotation. En pratique, les observations
donnent accès à la magnitude absolue M plutôt qu’à la luminosité L. De plus, la mesure de
la vitesse de rotation se fait en général par radioastrométrie, via l’étude du dédoublement de
la raie d’hydrogène neutre (HI) dans les galaxies spirales à cause de l’effet Doppler. Puisque
l’effet Doppler observé est radial, la vitesse de rotation ainsi mesurée doit être déprojetée. Si
i est l’inclinaison de la galaxie, la relation de Tully-Fisher s’écrit finalement :

M = ZP + s log
WHI

sin i
(5.2)

où ZP et s sont le point zéro et la pente de la relation. Puisque la magnitude est définie
par M = −2.5 log10 L/L

0, la pente s doit être théoriquement telle que s = −2.5 × 4 = −10,
et on l’observe généralement autour de cette valeur bien que de nombreux effets rentrent en
compte dans son évaluation. Il est à noter que la TFR est employée à d’autres fins que la
mesure de distances extragalactiques, comme l’étude de la cinématique des galaxies ou comme
sonde observationnelle dans la théorie MOND (MOdified Newtonian Dynamics Famaey and
McGaugh (2012)). Nous nous restreignons ici à l’étude de la TFR en tant qu’indicateur de
distance.

Dans ce cadre, la TFR est généralement utilisée de la façon suivante (Springob et al.,
2009; Hong et al., 2013; Tully et al., 2013; Lagattuta et al., 2013; Sorce et al., 2014) : des
magnitudes apparentes m, largeurs HI WHI et inclinaisons i sont mesurées pour des galaxies
dont on connaît les distances par ailleurs (galaxies que l’on appellent les calibrateurs), puis
les paramètres ZP et s sont ajustés à partir de ces calibrateurs dont la magnitude absolue
est donnée par M = m− 5 log d

10 pc . On peut alors, à partir de la mesure de n’importe quelle
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largeur HI WHI déterminer la magnitude absolue d’une galaxie via la relation (5.2) calibrée. On
attribue en général une erreur gaussienne aux magnitudes absolues ainsi déterminées, erreur
que l’on tire de la dispersion observée de la TFR.

5.1.2 De la nécessité d’une modélisation précise

Deux problèmes majeurs se posent en procédant ainsi. Le premier est la mésestimation de
l’erreur sur la distance de certaines galaxies, puisqu’on ne prend en compte ni l’erreur sur la
mesure de son inclinaison, sa magnitude ou largeur HI ; ni le fait que la dispersion intrinsèque
de la TFR n’est pas égale à sa dispersion observée. Le deuxième est la perte d’information
induite du découplage entre le champ de vitesse et la relation de Tully-Fisher elle-même.
En effet, à partir d’un champ de vitesse estimé, il est nécessaire de replacer les galaxies sur
le diagramme de Tully-Fisher et de vérifier a posteriori que les distances ainsi inférées sont
compatibles avec sa calibration. Cela permettrait de tester à la fois le modèle de champ de
vitesse et de la TFR. Après tout, l’information de base est toujours la même : les décalages
vers le rouge, les magnitudes apparentes et les distances des calibrateurs. Nous argumentons
dans cette sous-section la nécessité d’une modélisation précise.

5.1.2.1 Propagation des erreurs individuelles

Au sein de la collaboration CosmicFlows, l’erreur attribuée à la magnitude absolue des
galaxies est usuellement donnée par la dispersion observée de la TFR. Si ce choix est sûr et
conservateur, il n’optimise pas l’utilisation des données disponibles. En effet, une galaxie ayant
une grande erreur de mesure sur sa vitesse de rotation, peut devenir une donnée aberrante si
on lui attribue une erreur indépendante. Modéliser complètement les observations de la TFR
permettrait de propager chacune des erreurs individuelles au champ de vitesse reconstruit,
et d’éviter des biais dûs à la mésestimation des erreurs sur les distances. Ceci est d’autant
plus vrai que le modèle présenté dans le chapitre 3 n’inclut pas de modélisation de données
aberrantes, et que la distribution supposée gaussienne des observations de module de distance
peut biaiser la reconstruction. Les erreurs individuelles des données utilisées pour la TFR sont
les suivantes :

— l’erreur sur les magnitudes apparentes ;
— sur les vitesses de rotation mesurées ;
— sur les inclinaisons.

Le modèle présenté en section 5.2 prend en compte chacune de ces erreurs observationnelles.

5.1.2.2 Erreurs systématiques

L’estimation du point zéro et de la pente de la TFR est toujours assortie d’erreurs. Ces
erreurs sont systématiques dans le sens où elles affectent toutes les distances de la même
manière. Ainsi, les propager simplement comme erreurs individuelles sans prendre en compte
cette corrélation biaise le champ de vitesse reconstruit. L’erreur sur le point zéro est indirecte-
ment propagée via l’ajout du paramètre heff défini dans le chapitre 3. Cependant, si l’on veut
estimer la constante de Hubble localement, il faut s’affranchir de ce paramètre. L’incertitude
sur la pente de la relation, elle, n’est pour le moment pas propagée. Le modèle présenté en
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section 5.2 permet d’ajuster le point zéro de la relation ainsi que sa pente en même temps que
le champ de vitesse.

5.1.2.3 Effets de sélection

Les effets de sélection ont été décrits dans les chapitres 2 et 4. La conclusion de cette
discussion est la nécéssité d’améliorer notre modélisation des effets de sélection en prenant en
compte la sélection des données initiales (largeur HI, etc.). En ajoutant la TFR dans le modèle
du champ de vitesse, il est naturel d’ajouter les paramètres de la TFR dans les a priori et de
ce fait d’imposer des a priori directement sur les quantités mesurées, comme les inclinaisons,
vitesses de rotation et magnitudes, plutôt que sur les distances.

5.2 Le modèle

Nous souhaitons donc construire un modèle prenant en compte les mesures de vitesse
de rotation, d’inclinaison et de magnitudes, leurs erreurs respectives et l’incertitude sur la
détermination des coefficients ZP et s. Pour cela, on essaye d’estimer la probabilité conjointe
de ZP , s et le champ de vitesse v.

Le problème statistique posé par la calibration de Tully-Fisher est l’ajustement d’une droite
sur des données définies par une variable dépendante de plusieurs variables indépendantes.
En astrophysique, le choix de la variable indépendante est souvent sujette à discussion. Il est
possible de démontrer (Kelly, 2007) que si l’échantillon étudié a été selectionné sur les variables
indépendantes, et que les erreurs de mesure sur les variables dépendantes et indépendantes ne
sont pas corrélées, alors l’inférence des paramètres de regression n’est pas affectée par les effets
de sélection. Ce résultat est primordial dans notre modèle. Puisque l’échantillon de données
pour calibrer une relation de Tully-Fisher souffre d’effets de sélection provenant principalement
de (i) les effets de sélection en magnitude apparente m, et (ii) de la fonction de luminosité
des galaxies ; nous supposons ici que la variable dépendante est la vitesse de rotation, ou plus
exactement son logarithme logW . En procédant ainsi, la magnitude absolue M sera la variable
indépendante, et les effets de sélection sur celle-ci n’affecteront pas l’estimation des paramètres
ZP et s. Ainsi la relation de Tully-Fisher dans le cadre de notre méthode s’écrit :

logW = a+ bM. (5.3)

Cette équation est appelée dans la littérature la relation de Tully-Fisher inverse (ci-après
ITFR) (Willick and Strauss, 1998) . Les données et paramètres du modèle sont résumés dans
le tableau 5.1.

5.2.1 Vraisemblance

Plusieurs ajustements sont nécessaires pour compléter l’équation 5.3. Pour chaque galaxie
nous introduisons son inclinaison i, sa couleur c, et pour l’ensemble de l’échantillon une cor-
rection de couleur cc et une dispersion intrinsèque gaussienne σint :

log
W

sin i
= a+ bTx+ ε (5.4)
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où b =

(
b
cc

)
, x =

(
M
c

)
et ε est l’erreur normale dûe à la dispersion intrinsèque :

ε ∼ N (0, σ2
int). (5.5)

Pour prendre en compte les erreurs de mesure sur la vitesse de rotation W et sur l’inclinaison
i, nous introduisons les paramètres intermédiaires ˆlW , î tels que le modèle peut être exprimé
hiérarchiquement de la façon suivante :

i ∼ N
(
î, σ2

i

)
(5.6)

W ∼ N
(
10

ˆlW sin î, σ2
W

)
(5.7)

ˆlW ∼ N (
a+ bTx, σ2

int
)
. (5.8)

Les équations (5.6) et (5.7) décrivent les mesures tandis que l’équation (5.11) décrit l’ITFR
elle-même.

Si l’on connaissait les magnitudes absolues M des galaxies, ce système suffirait à estimer
les paramètres a et b. Cependant, elles sont inconnues, mais peuvent être déduites du champ
de vitesse. En effet, à partir de l’estimation de la vitesse particulière vr et du décalage vers le
rouge, on peut déterminer le module de distance d’une galaxie via l’équation (1.47). Depuis
ce module de distance, on en déduit :

M = m− μ. (5.9)

La connaissance du champ de vitesse permet donc d’accéder à la magnitude absolue des
galaxies. On tire donc partie du modèle présenté dans le chapitre 3 et introduisons la magnitude
absolue M comme paramètre du modèle, de la même façon que les distances d étaient des
paramètres libres dans le chapitre 3. En ne prenant en compte que le champ de vitesse et la
magnitude, la distribution de M est alors :

M ∝ 1√
2π(σ2

NL + σ2
cz(1 + z̄)−2)

exp

⎛
⎜⎝−1

2

(
vr (z,m−M)− vg

(
10

m−M

5
−5r̂

))2

σ2
NL + σ2

cz(1 + z̄)−2

⎞
⎟⎠ (5.10)

où z̄ dépend implicitement de m et M , et vr(z, μ) est la fonction qui donne la vitesse radiale
en fonction du décalage vers le rouge et du module de distance. Le modèle pour v, σNL reste
le même que celui donné dans le chapitre 3.

Au final, la vraisemblance du modèle est :

P
(
i,W,m, z|α, b, σint, σNL,vg, î, ˆlW ,x

)
=N

(
vr (z,m−M) ;vg

(
10

m−M

5
−5r̂

)
, σ2

NL + σ2
cz(1 + z̄)−2

)
×N

(
i; î, σ2

i

)
N

(
W ; 10

ˆlW sin î, σ2
W

)
N

(
ˆlW ; a+ bTx, σ2

int

)
(5.11)
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5.2.2 A priori

Les a priori sur les inclinaisons î, la pente b, le point zéro a et la dispersion intrinsèque
sont pris uniformes. L’important est de modéliser les effets de sélection et de distribution
intrinsèque de la magnitude absolue M . En général, ces effets de sélection dépendent des effets
de sélection sur la magnitude apparente m et de la distribution des distances réelles r. Pour
être plus précis, l’a priori sur M peut être modélisé par la probabilité jointe suivante, où O
représente le fait d’observer une galaxie :

P(M,O) = P(O|M)P(M) (5.12)

=

∫
P(O|M, r)P(r)drP(M) (5.13)

=

∫
P
(
O|m = M + 5 log

r

10 pc

)
P(r)drP(M). (5.14)

En pratique, la probabilité P(M) peut être modélisée par une fonction de Schechter (2.34). Ce-
pendant, si l’on mesure la magnitude apparente m de la galaxie, l’intégrale de l’équation (5.12)
n’a pas besoin d’être calculée puisque la distance découle de μ = m−M . On a donc :

P(M,O) = P(r(M,m))P(M). (5.15)

Dans la version actuelle de l’algorithme, P(M) est ajustée par une des fonctions d’a priori
présentées dans la section 3.1.3.2 (équations (3.16), (3.17) et (3.18)). Cette façon de faire
est similaire au traitement des a priori sur les distances ajustées dans le modèle de vitesses
présenté dans le chapitre 3.

On note aussi le système d’a priori proposé par (Kelly, 2007). Dans ce modèle flexible, la
variable indépendante x est supposée provenir d’un modèle de mélange gaussien :

x ∼
K∑
k=1

πkN2

(
μk, τ

2
k

)
(5.16)

où K est généralement compris entre 1 et 3 et correspond au nombre de gaussiennes du
mélange. Le mélange gaussien est paramétrisé de telle façon que
P (a, b, μ0, u, w, τ) ∝ P(π)P (

μ|μ0, u
2
)P (

τ2|w2
)P (

u2|w2
)

:

a, b ∼ Unif(−∞,∞) (5.17)
σ2

int ∼ Unif(0,∞) (5.18)
π ∼ Dirichlet(1, · · · , 1) (5.19)

μk|μ0u
2 ∼ N (μ0, u

2) (5.20)
τk, u

2, w2 ∼ Inv − χ2(1, w2) (5.21)
μ0 ∼ Unif(−∞,∞) (5.22)
w2 ∼ Unif(0,∞) (5.23)

Bien que ce modèle d’a priori soit intégré à l’algorithme développé ici, nous utiliserons dans
la suite les a priori empiriques présentés dans la section 3.1.3.2.
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5.2.3 L’algorithme

Nous choisissons d’utiliser l’échantillonnage de Gibbs pour tirer chacun des paramètres du
modèle présenté ci-dessus. Ce choix s’appuie sur deux raisons : la première est la facilité à cou-
pler le modèle de la TFR avec le modèle du champ de vitesse présenté dans le chapitre 3, qui
utilise aussi l’échantillonnage de Gibbs. La deuxième est la possibilité d’utiliser l’algorithme
proposé par Kelly (2007). De façon générale, l’espace des paramètres (M, î, ˆlW ) contient po-
tentiellement plusieurs dizaines de milliers de paramètres, et l’échantillonnage de Gibbs est le
plus adapté aux modèles à grand nombre de paramètres.

Chacun des paramètres est donc tiré des probabilités conditionnelles qui sont décrites dans
les sections 5.2.2 et 5.2.1. Contrairement à l’algorithme utilisé pour échantillonner le champ
de vitesse décrit dans la section 3.2, la génération des paramètres du modèle de la TFR ne
présente pas de difficulté de calcul particulière.

5.3 Tests

Dans cette section, nous testons l’algorithme d’ajustement de la TFR et son couplage avec
le champ de vitesse.

5.3.1 Catalogue simulé

Nous utilisons le catalogue qui a été simulé dans la section 2.2. À partir des distances
générées, on construit une TFR de la façon suivante :

— on fixe un point zéro a, une pente b et une dispersion intrinsèque σint,
— des magnitudes absolues M sont générées selon une normale asymétrique de moyenne

-21, de déviation standard 2 et d’asymétrie 5 :

M ∼ skew-N (−21, 2, 5); (5.24)

— des couleurs c sont générées à partir des magnitudes absolues :

c ∼ N
(
M − M̄

σM
, 0.252

)
(5.25)

afin de compléter le vecteur x =

(
M
c

)
. Notons qu’on a corrélé les couleurs et les

magnitudes absolues pour se rapprocher des données osbervationnelles : les galaxies les
plus rouges sont en général aussi les plus brillantes.

— Les magnitudes apparentes m sont déduites de μ = m−M , et on rajoute une dispersion
de 0.1 mag.

— on génère logW à partir de la loi normale N (a+ bT · x, σ2
int),

— les inclinaisons sont tirées uniformément sur l’intervalle [π/6, π/2],
— les largeurs HI observées sont tirées de la distribution

WHI ∼ 10N (logW+sin i,σ2
lw), (5.26)
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Figure 5.1 – À gauche : tranche z = 0 du champ de surdensité simulé. À droite : relation de
Tully Fisher simulée. Les points bleus correspondent aux observations, les points rouges aux
calibrateurs et la courbe noire représente la TFR utilisée pour générer les données.

— enfin, 100 calibrateurs sont tirés aléatoirement. On considère qu’on connaît leurs ma-
gnitudes absolues à 0.05 mag près.

On rappelle que les notations ZP, s, σ correspondent aux point-zéro, pente et dispersion
intrinsèque si l’on considère la droite M = f(logW ) (TFR) alors que les notations a, b, σint
correspondent aux mêmes paramètres si l’on considère la droite logW = f(M) (ITFR).

La figure 5.1 montre le champ simulé et la TFR associée. On choisit ici a = 0.6, b =
(0.1, 0.025), σ2

int = 6 × 10−4, ce qui correspond à ZP = −19, s = −10 et σ = 0.25. La
dispersion observée sur la TFR est σobs = 0.4, ce qui correspond approximativement à ce qui
est généralement observé.

5.3.2 Relation de Tully-Fisher

Nous testons l’algorithme défini dans ce chapitre dans le cas simple où ni les distances, ni le
champ de vitesse ne sont ajustés. On considère en outre que les a priori sont connus. L’espace
des paramètres dans ce cas est θ = { ˆlW , î, a, b, σint}. Ce test permet de voir si l’on parvient à
retrouver les paramètres principaux de la TFR -point zéro, pente et dispersion intrinsèque- à
partir des données bruitées. La figure 5.2 montre les histogrammes des résidus normalisés (pull)
pour les paramètres ZP , s et σint ainsi que la TFR ajustée. On retrouve ZP = −19.01± 0.01,
s = −9.7± 0.2, σint = 0.24± 0.01 et cc = 0.029± 0.003. Les valeurs de ZP , s et σint sont donc
au maximum à 2σ des valeurs utilisées pour la simulation. Ces paramètres étant corrélés entre
eux, on trace sur la figure 5.3 la distribution des pas de Markov dans les plans formés par les
paires de paramètres dans l’espace (ZP, s, σint). Il est intéressant de noter la forte corrélation
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Figure 5.2 – Ajustement de la TFR seule pour les données simulées. À gauche : distribution
des résidus normalisés pour les paramètres ZP , s et σint. L’axe des abscisses représente l’écart
à la valeur initiale en unité de déviation standard. À droite : TFR et données ajustées.

entre le terme de couleur cc et les autres paramètres, qui provient du fait que les couleurs et
les magnitudes absolues sont étroitement liées. Sur le panneau de droite de la figure 5.2, on
voit que la droite ajustée est similaire à la droite originale. Avec 3000 points répartis dans
une sphère d’environ 200Mpc de rayon, l’erreur sur le point zéro et la pente est de quelques
pourcents.

5.3.3 Couplage avec le champ de vitesse

Dans cette section nous étudions comment l’algorithme présenté dans ce chapitre permet
de reconstruire le champ de vitesse des galaxies dont nous observons le décalage vers le rouge,
la vitesse de rotation, la couleur, l’inclinaison et la magnitude apparente.

5.3.3.1 Sans calibration ni ajustement des a priori

Supposons d’abord que la TFR soit calibrée de telle sorte que nous connaissions exactement
la valeur des paramètres ZP , H0 et cc, qui sont fixés à leur valeur de référence. Le problème
de la mesure du point zéro et de H0 sera discuté dans la section 5.3.4. L’espace des paramètres
est alors θ = { ˆlW , î,vg,M, b, σint, σNL}. On trace sur la figure 5.4 le champ reconstruit ainsi
que la distribution des résidus normalisés par rapport au champ simulé. On observe à partir
du panneau de droite que les résidus sont proches d’une loi normale unitaire. Le champ de
surdensité reconstruit est comparable à celui de la figure 5.1 bien que le contraste ait été
amoindri par les erreurs observationnelles (on rappelle à ce propos que la dispersion observée
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Figure 5.3 – Figure en coin des paramètres ZP, s, σint, cc pour l’ajustement de la TFR seule.
Chaque point correspond à un pas de Markov, et les traits bleus représentent les valeurs
utilisées dans la simulation.

sur la TFR est d’environ 0.4 mag). On voit notamment que la plupart des structures ont été
reconstruites.

Après avoir testé la méthode ainsi que son implémentation, on s’intéresse maintenant à
l’avantage d’utiliser une telle méthode plutôt que de procéder en découplant l’estimation des
paramètres de la TFR et l’estimation du champ de vitesse comme il est d’usage. En particulier,
y a t-il un gain d’information à propager toutes les erreurs depuis les vitesses de rotation
jusqu’au champ de vitesse plutôt que d’utiliser les modules de distance directement ? Pour
s’en convaincre, nous procédons comme suit. Étant données les mesures m, WHI , i, c ainsi
que les paramètres (supposés connus) de la TFR a et b, on évalue les modules de distances
directement à partir de la TFR. On définit les modules de distances suivants :

μTF � m− log(WHI/ sin i)− a− ccc

b(0)
(5.27)
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Figure 5.4 – Ajustement du champ de vitesse conjointement à la TFR, dans le cas où le point
zéro et les a priori sont connus. À gauche : champs de surdensité et de vitesse reconstruits.
Les contours gris correspondent au champ de surdensité du champ initial, pour comparaison.
À droite : distribution des résidus normalisés des vitesses radiales pour les points de la grille
à l’intérieur du cercle en traits pointilés de rayon R = 200Mpc. Si la distribution postérieure
est une normale unité on peut considérer que la reconstruction n’est pas biaisée.

qui correspondent aux modules de distance déduites de la TFR. En moyenne, les distances
ne sont pas biaisées puisqu’on trouve 〈μTF − μ〉 = 0. Pour définir l’erreur sur ces modules de
distance, on compare les modules de distance connus (ceux des calibrateurs) à ceux déduits de
l’équation (5.27). En moyenne, on a 〈μTF −μcalib〉 ∼ 0 et

√
〈(μTF − μcalib)2〉 ∼ 0.4. On définit

donc une erreur globale sur tous les modules de distance de σμ = 0.4. Cette façon de faire
est usuelle dans la collaboration CosmicFlows et permet d’avoir un budget d’erreur constant
pour toutes les galaxies. À partir de cette estimation, on reconstruit le champ de vitesse en
utilisant la méthode développée dans le chapitre 3.

Le résultat de la reconstruction est montré sur la figure 5.5. On peut remarquer que le
résultat présente un biais non négligeable, de pratiquement 1σ sur la moyenne des vitesses
radiales. On peut observer la présence d’un flot entrant radialement, provenant de la mauvaise
estimation des effets de sélection. En effet, en utilisant l’équation (5.27), les effets de sélection
sur les magnitudes absolues n’ont pas été modélisés. En particulier, les magnitudes absolues
des galaxies à grande vitesse de rotation seront sous-estimées à cause de l’effet de sélection. Si
les magnitudes absolues sont sous-estimées, les modules de distance seront par suite surestimés,
et les vitesses particulières sous-estimées. Il en résulte un flot entrant radial comme observé sur
la figure 5.5. En ce qui concerne le champ de surdensité reconstruit, on observe des structures
factices reconstruites, c’est-à-dire des surdensités à la place de vides initiaux. De plus, les
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Figure 5.5 – Ajustement du champ de vitesse à partir des distances calculées par l’équa-
tion (5.27). À gauche : champs de surdensité et de vitesse reconstruits. Les contours gris
correspondent au champ de surdensité du champ initial, pour comparaison. À droite : distri-
bution des résidus normalisés des vitesses radiales pour les points de la grille à l’intérieur du
cercle en traits pointilés de rayon R = 200Mpc.

surdensités reconstruites semblent être plus allongées orthoradialement, à cause du flot radial
entrant et des biais de sélection.

En plus du biais de la reconstruction, on peut aussi comparer la précision des deux recons-
tructions. On trace sur la figure 5.6 la dispersion des vitesses radiales reconstruites dans le cas
où la reconstruction est faite à partir des données TF et dans le cas où elle est faite à partir
des modules de distance déduits de l’équation (5.27). On peut observer que la dispersion
est réduite dans le cas où l’on a considéré les magnitudes et vitesses de rotation directement
plutôt que les modules de distance. Comme attendu, la non-modélisation des indicateurs de
distance provoque à la fois l’apparition de biais systématiques et de la perte d’information dues
à la mauvaise estimation des erreurs sur les modules de distance dérivés. Nous soulignons que
le biais constaté provient uniquement de la mauvaise estimation des modules de distance en
utilisant la TFR telle quelle. En plus de cet effet, il est possible que des erreurs systématiques
proviennent des incertitudes sur la calibration de la TFR, que nous avons supposée parfaite
dans ce test.

5.3.4 Avec la calibration

On s’intéresse maintenant à la possibilité d’utiliser les calibrateurs pour ajuster le point
zéro de la TFR et corrélairement la constante de Hubble H0. L’intégration des calibrateurs au
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Figure 5.6 – Comparaison de la dispersion des vitesses radiales reconstruites entre le cas
pour lequel on utilise les données TF (à gauche) et celui pour lequel on utilise les modules
de distance pré-calculés (à droite). Les deux panneaux représentent la tranche z = 0 de la
reconstruction.

modèle se fait par l’ajout de la fonction de vraisemblance suivante :

Pcalib(M |M̂) = N (M̂, σ2
M ) (5.28)

où on a introduit les données M̂ et σ2
M , mesure indépendante de la magnitude absolue du cali-

brateur et son erreur. Cette fonction de vraisemblance remplace l’équation (5.10) pour toutes
les galaxies qui sont des calibrateurs. De cette façon la magnitude absolue des calibrateurs
sera indépendante du champ de vitesse reconstruit, et les calibrateurs permettront d’ancrer la
TFR et ainsi définir une échelle de distance absolue. Avec cette échelle de distance, il est alors
possible d’ajuster dans le même temps la constante de Hubble qui elle est définie comme la
déviation des vitesses particulières au flot de Hubble.

On prend en compte les 100 calibrateurs des données simulées et on tente de reconstruire
le champ de vitesse en laissant libres tous les paramètres du modèle. L’espace des paramètres
est θ = { ˆlW , î,vg,M, b, σint, σNL, α,H0}. Le résultat de la reconstruction est montré sur la fi-
gure 5.7. On voit que la reconstruction semble sur-estimer globalement les vitesses particulières
radiales. La figure 5.8 montre la répartition des pas de Markov dans l’espace des paramètres.
On peut constater que le point zéro ZP est surestimé à 3σ, ce qui provoque une surestimation
de toutes les vitesses particulières et donc le comportement observé dans la distribution des
résidus de la figure 5.8. Un calcul rapide de l’erreur attendue sur le point zéro à partir de 100
calibrateurs est :

ΔZP =
σobs√
ncalib

∼ 0.04mag (5.29)
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Figure 5.7 – Ajustement du champ de vitesse à partir de l’ajustement global du modèle aux
données de la TFR. À gauche : champs de surdensité et de vitesse reconstruits. Les contours
gris correspondent au champ de surdensité du champ initial, pour comparaison. À droite :
distribution des résidus normalisés des vitesses radiales pour les points de la grille à l’intérieur
du cercle en traits pointilés de rayon R = 200Mpc.

ce qui n’est pas suffisant pour expliquer le décalage observé. On constate aussi que la dispersion
due aux non-linéarités σNL est aussi très surestimée, σNL = 320± 50 km s−1. Compte tenu de
la corrélation apparente entre les paramètres σNL et ZP , il est possible que l’explication des
décalages observés soit commune. Enfin, on remarque que la pente s, la dispersion σint et la
constante de Hubble H0 sont correctement retrouvées. On voit qu’avec 100 calibrateurs, l’erreur
sur la constante de Hubble est d’environ ∼ 1 km s1Mpc−1. Toutefois cette erreur dépend aussi
de la densité numérique de galaxies observées, de la distance de ces galaxies ainsi que de la
dispersion de la TFR.

Surtout, le poids des calibrateurs dans l’ajustement de H0 doit être analysé. L’ancrage du
point zéro de la TFR à partir des calibrateurs n’est pas direct. Certes la magnitude absolue des
calibrateurs est connue, mais leur position dans le diagramme de TF est sensible aux erreurs
observationnelles sur la mesure de leur vitesse de rotation, à la dispersion intrinsèque de la
TFR et aussi à leur couleur. Également, les calibrateurs ancrent le champ de vitesse à leurs
positions respectives, et donc influent aussi sur les vitesses particulières des autres galaxies.
Une analyse complète de ces effets dépasse cependant le cadre de cette thèse, et fait partie des
perspectives possibles d’amélioration du modèle.

Notons également que nous avons considéré dans ce test cent galaxies dont on connaît la
magnitude absolue. En pratique, l’ancrage des indicateurs de distance se fait à partir de deux
types de calibrateurs, primaires et secondaires. Les indicateurs primaires sont les indicateurs
qui définissent de façon absolue la distance d’objets extragalactiques : parallaxe, binaires à
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eclipse et megamaser. Les deux calibrateurs usuels sont le Petit Nuage de Magellan et la galaxie
NGC4258. Les indicateurs secondaires sont des indicateurs de distance qui doivent être calibrés
sur les indicateurs primaires. Les calibrateurs secondaires sont donc ceux dont on connaît la
magnitude absolue à partir d’indicateurs secondaires précis, en pratique les Céphéïdes et les
magnitudes de la branche des géantes rouges (TRGB). Notre test ici suppose l’existence de
100 calibrateurs, qui sont donc des calibrateurs secondaires, et ils ont été aléatoirement choisis
parmi les 3000 galaxies simulées. On voit donc que nous nous sommes placés dans un cas
idéaliste : en pratique tous les calibrateurs se situe à des distances faibles pour pouvoir être
mesurés à partir de la méthode des Céphéides ou TRGB. Dans le catalogue CF3 par exemple,
environ 400 distances proviennent de mesures de Céphéides ou TRGB, et 47 ont en commun
des mesures de TFR à partir des échantillons Spitzer et SFI++. Leur distance moyenne est
environ d ∼ 9Mpc. On est donc bien loin d’une calibration homogène en distance et avec
autant de calibrateurs. Pour toutes ces raisons, l’incorporation de la calibration absolue de la
TFR au sein du modèle de vitesse nécessite des développements supplémentaires.

En définitive, cette section souligne la nécessité de construire des catalogues simulés da-
vantage en accord avec les données observationnelles afin d’étudier l’influence des calibrateurs
sur l’ajustement de la TFR. On a néanmoins montré la nécessité de propager les erreurs
observationnelles et effets de sélection depuis les observations primaires plutôt que d’utiliser
directement les modules de distance dérivés.

5.4 SFI++

Dans cette section, nous appliquons la méthode à quelques données TFR de CF3. Plus
exactement, on utilise l’échantillon SFI++ (Masters et al., 2006; Springob et al., 2009) de
CosmicFlows. SFI++ est un catalogue d’environ 5000 mesures de vitesses de rotation par
spectrométrie. On utilise les magnitudes et largeurs HI supposées dans Tully et al. (2013).
Les magnitudes ont été préalablement corrigées de l’extinction interne (Tully et al., 1998) et
galactique (Schlegel et al., 1998).

La reconstruction du champ de vitesse sous-jacent est réalisée par les trois méthodes diffé-
rentes présentées dans cette thèse :

1. filtre de Wiener appliqué aux modules de distance tels que donnés par le catalogue
CF3,

2. modèle du chapitre 3 appliqué aux modules de distance tels que donnés par le catalogue
CF3,

3. modèle de ce chapitre appliqué aux vitesses de rotation et magnitudes du catalogue
directement.

La figure 5.9 montre les trois champs reconstruits ainsi que la déviation standard sur les
vitesses radiales reconstruites. De la gauche vers la droite, on peut observer une améliora-
tion visuelle globale des reconstructions. La modélisation des modules de distances plutôt
que des vitesses particulières (grâce au modèle du chapitre 3) puis des observations de la
TFR plutôt que des modules de distance (grâce au modèle de ce chapitre), permet l’opti-
misation de l’information contenue dans les données. On observe notamment une meilleure
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résolution du superamas shapley, et l’apparition, bien que faible, de deux surdensités compa-
tibles avec la distribution des galaxies aux coordonnées (SGX,SGY ) = (120,−80)Mpc/h75
et (SGX,SGY ) = (−50,−110)Mpc/h75. Les superamas semblent généralement mieux réso-
lus. On note aussi une légère amélioration de la dispersion sur le champ des vitesses radiales,
comme attendu d’après les tests effectués dans la section 5.3.

La relation de Tully-Fisher ajustée est montrée sur la figure 5.10. On trouve les paramètres
s = −7.74 ± 0.15 et σ = 0.324 ± 0.013 pour la pente et la dispersion intrinsèque. La valeur
de la pente est comparable à celle donnée dans Masters et al. (2006) s = −7.85 ± 0.1 mais
la dispersion intrinsèque est légèrement en dessous de la dispersion moyenne qu’ils trouvent
à σ ∼ 0.35. On note cependant que leur modélisation inclue une dépendance de la dispersion
intrinsèque avec la vitesse de rotation telle que σ = 0.35− 0.37(logW − 2.5). Cette modélisa-
tion de la TFR n’inclut ni le modèle de couleur développé (puisque qu’aucune couleur n’est
accessible dans le catalogue SFI++) ni aucun calibrateur. La constante de Hubble a été fixée
de telle sorte que le point zéro soit lui aussi bien défini 1.

Finalement, la comparaison entre le panneau de gauche et le panneau de droite montre
l’amélioration rendue possible par les modèles de cette thèse sur quelques 5000 points de
données. Cette analyse est une première étape et d’autres restent à effectuer : définition de
calibrateurs, modélisation des fonctions de sélection spécifiques aux sondages observationnels,
intercalibration des différentes sources de HI, etc. L’objectif ultime est d’intégrer chacune des
méthodologies de CosmicFlows dans une analyse commune. En commencant par les données
TFR (Sorce et al., 2014; Tully and Courtois, 2012) ; puis en étendant l’analyse aux données
du Plan Fondamental. En outre, nous soulignons ci-dessous quelques limites du modèle qui
doivent être prises en compte pour une analyse plus complète de la TFR comme indicateur de
distance extragalactique.

5.5 Discussion

Nous avons montré dans les sections précédentes l’importance de propager les erreurs de-
puis les mesures brutes pour estimer le champ de vitesse (et les paramètres cosmologiques) à
partir de vitesses particulières tirées de la TFR. Le but de cette section est de souligner qu’il
reste néanmoins des effets à modéliser pour que la TFR soit compétitive en terme de sonde
cosmologique. Afin de limiter les erreurs systématiques sur la TFR ainsi que de diminuer sa
dispersion intrinsèque, il est en particulier nécessaire d’identifier les paramètres dont dépendent
le point zéro et la pente. Il est également nécessaire d’identifier les biais d’observation ainsi
que les effets de sélection des observations. Les erreurs de la TFR proviennent donc de deux
phénomènes bien distincts : les effets intrinsèques et les effets observationnels.

Effets intrinsèques Les effets intrinsèques correspondent aux décalages de la relation de
Tully-Fisher par rapport à la relation théorique provenant du théorème du Viriel. Ces décalages
ont deux effets : le premier est d’augmenter la dispersion intrinsèque de la TFR, et le deuxième
de créer des erreurs systématiques sur la distance des galaxies en fonction de leurs propriétés

1. N’ayant imposé aucun calibrateur, les valeurs absolues supposées de la constante de Hubble et du point
zéro ne sont pas importantes ici, du moment qu’elles sont compatibles.
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physiques 2. L’écart au théorème du Viriel correspond aux écarts à l’équilibre dynamique d’un
disque en rotation : la galaxie est-elle purement un disque en rotation ? Et est-elle virialisée ?

Plusieurs traceurs de la virialisation existent. Principalement, on utilise la couleur, la mor-
phologie ou la formation stellaire. La morphologie est typiquement un traceur du caractère
virialisé ou non de la galaxie ainsi que de sa forme : la TFR n’aura pas les mêmes propriétés
selon le type morphologique étudié (Giraud, 1986; Shen et al., 2009; Lapi et al., 2018). La cou-
leur, puisque corrélée avec la morphologie, en est un autre. En général, les études de la TFR
prennent toujours en compte une correction de couleur (Masters et al., 2014; Sorce et al., 2014;
Desmond, 2017). Enfin, il est important de noter que la relation de Tully-Fisher dépend aussi
de l’environnement des galaxies étudiées (Giuricin et al., 1986; Adami et al., 1999) puisque
l’interaction avec d’autres galaxies supprime l’hypothèse d’équilibre gravitationnel isolé.

Un autre effet systématique dans l’étude de la TFR est de supposer un rapport masse-
luminosité constant. En pratique, ce rapport masse-luminosité n’est pas constant (McGaugh
and Schombert, 2014) et il faut de plus considérer que la masse lumineuse ne représente pas la
masse cinématique de la galaxie. En particulier, la masse de gaz joue un rôle non-négligeable
dans la dynamique des galaxies de masse inférieure à ∼ 109M�. En incluant la masse de
l’hydrogène neutre (calculée à partir du flux HI), il est possible de construire la relation de
Tully-Fisher baryonique (BTFR) (Zaritsky et al., 2014; Desmond, 2017). Cependant, les flux
HI sont en général mesurés à 15% près dans CF3, et par conséquent il n’est pas clair que les
inclure dans l’analyse présentée ici l’améliorerait.

De façon plus générale, il est nécessaire d’identifier les paramètres qui sont susceptibles de
réduire la dispersion intrinsèque de la TFR. En effet, la détermination expérimentale de la TFR
montre que sa dispersion observée est d’environ ∼ 0.3−0.4 en magnitude alors qu’une analyse
précise de cette dispersion (Lelli et al., 2015) montre que la dispersion intrinsèque, c’est-à-dire
non liée aux erreurs observationnelles, se trouverait plutôt autour de 0.2 en magnitude. À noter
aussi que la dispersion intrinsèque est parfois (Giovanelli, 2013) considérée comme dépendante
de la vitesse de rotation bien que les erreurs observationnelles revêtent la même dépendance,
ce qui rend difficile l’analyse de cette propriété.

Effets observationnels Notre modélisation nécessite également l’intégration d’effets obser-
vationnels qui sont résumés ci-après. La détermination expérimentale de la relation de Tully-
Fisher se heurte à une difficulté majeure qu’est la détermination de la vitesse de rotation de
la galaxie à partir de sa raie HI. Cette mesure se fait en deux étapes que sont la détermina-
tion de la vitesse de rotation projetée, notée W , et l’inclinaison i de la galaxie permettant de
déprojeter cette vitesse de rotation.

À partir d’un spectre HI, la vitesse de rotation apparente est mesurée à partir de la distance
entre les deux raies décalées par effet Doppler. Cette distance est théoriquement proportion-
nelle à la vitesse de rotation de la galaxie. La constante de proportionalité est absorbée dans
le paramètre de la pente de la TFR. Cela souligne néanmoins qu’il est nécessaire de mesurer
toutes les largeurs de façon consistante et systématique pour éviter tout biais sur la calibration
du point zéro. Également, la définition de W peut souffrir d’erreurs systématiques qui doivent

2. Pour fixer les idées, un exemple de ce qu’on appelle effet intrinsèque est le biais d’âge dans les SNeIa (Ri-
gault et al., 2018)
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être inclues au modèle. Par exemple, la cinématique interne d’une galaxie, qui est sans doute
corrélée à la vitesse de rotation, va augmenter artificiellement la largeur HI mesurée, et ainsi
biaiser positivement la vitesse de rotation inférée 3. Un autre effet est celui de la grande corré-
lation entre l’inclinaison et la largeur HI mesurée (puisqu’elles sont reliées par Vrot = W sin i).
Cette corrélation pourrait être prise en compte si la mesure de l’inclinaison et de la largeur HI
d’une galaxie se faisait conjointement.

Cette corrélation, si elle influe sur la mesure des vitesses de rotation, joue surtout sur
les effets de sélection d’un sondage de galaxies spirales par spectroscopie HI. En effet, si la
sélection se fait à partir du flux HI uniquement, elle sera de fait corrélée avec l’inclinaison
des galaxies, effet qui n’est pour l’instant pas modélisé. Si la sélection se fait par pointage, il
faut prendre en compte la couleur de la galaxie, sa morphologie et son inclinaison, puisque
ce sont les principaux critères de sélection de galaxie pour la TFR. On note à ce propos que
l’ajustement d’une droite à des points dont les effets de sélection jouent à la fois sur les variables
dépendantes (ici, M) et indépendantes (ici, logW/ sin i) est un exercice difficile, comme il est
expliqué dans Kelly (2007).

5.6 Conclusion

Ce chapitre a été motivé par la nécessité d’aller plus loin dans la modélisation des observa-
tions pour analyser le champ de vitesse de l’Univers Local. Il s’est appuyé sur un retour à la
modélisation des observations primaires de la relation de Tully-Fisher, magnitudes, largeurs
HI et inclinaisons. Le modèle a été décrit dans la section 5.2 et testé dans la section 5.3.
Deux conclusions principales sont à tirer de ces tests. La première est la nette amélioration
induite par l’utilisation d’un tel modèle. En comparant avec une reconstruction utilisant les
modules de distance dérivés directement de la TFR, on a montré qu’inclure la TFR dans le
modèle d’une part réduit les erreurs systématiques et d’autre part améliore la précision de la
reconstruction. La deuxième conclusion est la difficulté d’inclure tous les effets de calibration
au sein du modèle. La corrélation forte entre le monopole du champ de vitesse, la constante
de Hubble et le point zéro de la TFR nécessite une étude complémentaire sur la modélisation
du rôle des calibrateurs.

On a ensuite présenté une analyse préliminaire du catalogue SFI++, sous-échantillon des
catalogues CF3. Les premiers résultats montrent qu’on retrouve la pente de l’article origi-
nal Masters et al. (2006) et qu’on a pu réduire sa dispersion intrinsèque. Le champ reconstruit
simultanément montre une forte amélioration depuis la méthode du filtre de Wiener. Cette
étude préliminaire nous incite à améliorer le modèle et à l’appliquer aux autres données de HI
disponibles. Améliorations qui sont discutées dans la section 5.5.

Le modèle présenté ici est le résultat de la confrontation d’un modèle théorique, le modèle
ΛCDM, aux observations. L’utilisation de la technique WF/CR a montré les limites induites
par l’utilisation des vitesses particulières en tant que variables indépendantes. Le chapitre 4 a
quant à lui montré les limites induites par l’utilisation des modules de distance en tant que
variables indépendantes. Et le modèle présenté ici conclut sur la nécessité d’une modélisation

3. À ce propos, il est intéréssant de noter dans la littérature récente un modèle analytique de flux integré
HI par Stewart et al. (2014).
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plus avancée du rôle des calibrateurs. Cette deconstruction, nécessaire à la compréhension du
lien entre les données et le modèle ΛCDM, a inspiré des projets d’étude, qui seront décrits dans
le chapitre 6. Finalement, ce chapitre nous permet de souligner l’importance de la modélisation
statistique end-to-end dans les études cosmologiques.
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Figure 5.8 – Figure en coin des paramètres ZP, s, σint, cc,H0, σNL pour l’ajustement de la
TFR avec le champ de vitesse et en utilisant 100 calibrateurs. Chaque point correspond à un
pas de Markov, et les traits bleus représentent les valeurs utilisées dans la simulation.
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Figure 5.10 – Reconstruction du champ de vitesse de SFI++. À gauche : distribution des
paramètres s et σ. À droite : TFR reconstruite.



136 CHAPITRE 5. RELATION DE TULLY-FISHER



Chapitre 6

Perspectives

La question sous-jacente à cette thèse est la possibilité de rendre les analyses de vitesses
particulières compétitives en terme de sonde cosmologique. Dans ce chapitre, nous proposons
des solutions à explorer en vue de cet objectif. La section 6.1 propose des solutions pour amé-
liorer le modèle de non-linéarités. La section 6.2 souligne l’intérêt que revête une amélioration
du modèle de la TFR. Enfin, la section 6.3 présente des perspectives pour l’analyse des vi-
tesses particulières à partir des Supernovae de Type Ia. Ce chapitre est l’occasion de décrire
les évolutions possibles du travail présenté dans cette thèse. Ces évolutions peuvent être des
améliorations du modèle ou des applications de celui-ci.

6.1 Vers un modèle non linéaire

Cette thèse s’est concentrée sur la modélisation des données observationnelles pour l’étude
des vitesses particulières. Toutefois il reste une approximation qui a été peu discutée jusqu’ici
et qui est pourtant cruciale : l’approximation linéaire. Dans la section 1.1.5 nous nous sommes
limités à la résolution des équations de Poisson et d’Euler à l’ordre le plus bas. Le problème
d’inclure les ordres supérieurs dans notre modèle est une question de difficulté algorithmique.
En effet, le spectre de puissance défini dans la section 1.3.1 en théorie linéaire a l’avantage
d’être diagonal dans l’espace de Fourier, puisque les modes sont tous indépendants les uns des
autres, et isotropes. Ce sont ces deux propriétés qui rendent par exemple possible la génération
d’un champ aléatoire gaussien (section 3.2) et par extension l’algorithme de Hoffman-Ribak
(section 2.1). De plus, le lien entre le champ de vitesse et de surdensité défini par l’équa-
tion (1.33) n’est valable que dans le régime linéaire.

CLUES L’évolution non-linéaire ne peut en fait qu’être résolue numériquement à travers
les simulations contraintes. Le consortium CLUES (Yepes et al., 2009; Gottloeber et al., 2010;
Courtois and Tully, 2012; Sorce et al., 2016) tente à cet effet de produire des simulations
numériques contraintes par les observations CosmicFlows de la façon suivante :

— reconstruction du champ de vitesse par la technique WF/CR ;
— construction de conditions initiales à partir du champ ainsi obtenu, via l’approximation

de Zeldovich inverse (Doumler, 2012; Doumler et al., 2013),
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— simulations contraintes à partir de ces conditions initiales.
Si ces simulations permettent de simuler bon nombre d’observations du groupe Local (Di Cin-

tio et al., 2013; Carlesi et al., 2016), elles restent difficiles à lier aux observations puisque leurs
contraintes sont statistiquement intraçables à cause de la procédure décrite ci-dessus. Toute-
fois, avec la puissance de calcul dont nous disposons aujourd’hui, il est possible d’optimiser
l’utilisation des simulations cosmologiques pour avoir accès aux champs non linéaires de l’Uni-
vers Local.

A l’instar de l’algorithme BORG (Jasche and Wandelt, 2013), on peut imaginer le processus
suivant :

— le modèle linéaire étant valable à grand décalage vers le rouge zinit, la technique des
réalisations contraintes y est parfaitement adaptée. On peut donc construire un champ
initial contraint à zinit via l’algorithme de Hoffman-Ribak,

— on fait ensuite évoluer ces conditions initiales à décalage vers le rouge nul z = 0 grâce
à une simulation numérique,

— puis on compare le champ de vitesse résultant aux observations en évaluant la fonction
de vraisemblance définie par l’équation (3.12).

— Enfin, on génère de nouvelles conditions initiales grâce aux nouvelles distances et vi-
tesses particulières ainsi reconstruites. CLUES utilise jusque là l’approximation de Zel-
dovich mais on peut imaginer une approximation plus précise comme par exemple la
théorie lagrangienne des perturbations du second ordre (2LPT) (Crocce et al., 2006;
Scoccimarro et al., 2012)

Ce processus répété suffisamment permet d’échantillonner le champ de vitesse linéaire à zinit
plutôt qu’à z = 0 où l’approximation linéaire n’est plus valable. Bien sûr, le modèle statistique
reste à écrire complètement, et plusieurs difficultés techniques subsistent. En particulier le
coût de calcul du nombre de simulations nécessaires peut se révéler très élevé pour un tel
algorithme. Unn tel modèle, s’il est statistiquement définissable, permettrait de reconstruire
le champ de vitesse non-linéaire à z = 0.

6.2 Les vitesses particulières comme sondes cosmologiques

Les vitesses particulières sont un outil idéal pour les études à champ proche. Contrairement
aux positions des galaxies dans l’espace des décalages vers le rouge, elles sont non biaisées vis-à-
vis de la matière noire, et corrèlent sur de plus grandes distances. Ces deux propriétés confèrent
à leur étude une supériorité de principe devant les analyses de décalages vers le rouge ou de
cisaillement gravitationnel. Koda et al. (2014) souligne l’avantage des vitesses particulières
comme sonde cosmologique, et prévoit que l’incertitude de la mesure du taux de croissance
fσ8 pourra par exemple atteindre une précision de 5% dans le futur. Des travaux ont déjà
exploité ce potentiel, comme Howlett et al. (2017) qui propose l’ajustement du spectre de
puissance des vitesses particulières pour estimer le taux de croissance fσ8 à ∼ 16%.

Toutefois, ces prédictions doivent être tempérées par les erreurs systématiques des analyses
de vitesses particulières. Cette thèse souligne l’importance de ces systématiques, d’abord parce
que les effets de sélection sont amplifiés par le fait que les vitesses particulières sont dérivées
directement des distances ; et ensuite parce que la mesure de distance est une mesure très
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bruitée qui nécessite une modélisation Bayesienne approfondie. On souligne à ce propos que
l’ajustement de fσ8 est possible dans le modèle présenté dans le chapitre 3, puisque le spectre
de puissance peut être recalculé à chaque étape itérative. L’implémentation détaillée de cette
évolution peut être trouvée dans Lavaux (2016).

La relation de Tully-Fisher

Dans le chapitre 5, nous avons initié le travail d’étude des erreurs systématiques des données
de vitesses particulières, en nous focalisant sur la relation de Tully-Fisher, principal indica-
teur de distance extragalactique (en nombre). Nous avons souligné dans la section 5.5 tous
les paramètres qui restent à inclure à notre analyse afin qu’elle soit précise. En particulier, la
dispersion observée de la relation n’est pas entièrement expliquée à partir des erreurs observa-
tionnelles. La prochaine étape est donc d’intégrer à la relation de Tully-Fisher des paramètres
observationnels qui permettent de réduire la dispersion de la relation de Tully-Fisher en stan-
dardisant la relation selon ces paramètres, de facon semblable à ce qui est fait avec les données
de supernovae de type Ia. La dispersion intrinsèque est en effet prédite à environ 0.25 en ma-
gnitude par les simulations numériques de galaxies (Dutton et al., 2017), sans que l’origine
de cette dispersion soit expliquée. Nous avons vu que l’un de ces paramètres est la couleur,
et parmi les candidats pour les autres on peut citer le type morphologique, la métallicité ou
l’àge.

L’étude systématique de la relation de Tully-Fisher est également motivée par l’arrivée
massive de données dans un futur proche.

ALFALFA et CosmicFlows-4. On peut d’abord citer l’analyse en cours des données AL-
FALFA (Giovanelli et al., 2005; Haynes et al., 2011, 2018) par la collaboration CosmicFlows
(thèse en cours à l’institut d’astronomie de l’Université d’Hawaï). Ce catalogue contiendra en-
viron 5000 sources HI avec un signal sur bruit suffisant et la photométrie associée, provenant
principalement des observations de SDSS (Stoughton et al., 2002; Abolfathi et al., 2018) ainsi
que WISE (Bilicki et al., 2016) puisque leurs empreintes sur le ciel coïncident en grande partie.

WALLABY est une campagne d’observation dans l’hémisphère sud qui prévoit d’observer
l’emission HI d’environ 800,000 objets (Duffy et al., 2012). Après sélection sur l’inclinaison et
sur la vitesse de rotation, Koda et al. (2014) estiment qu’environ 32,000 de ces objets seront
intégrables à la relation de Tully-Fisher.

Il est donc possible que d’ici quelques années environ 30,000 données TF soient disponibles
à faible décalage vers le rouge. Si ce nombre est évidemment un grand gain dans l’étude des
vitesses particulières, il faut noter le défi qu’il nous propose. Les algorithmes présentés dans
toute cette thèse sont numériquement coûteux et leur complexité évolue approximativement en
O(N3) (due notamment à l’inversion de la matrice de corrélation) où N est le nombre de points
de donnée. Pour donner un ordre de grandeur, l’étude faite au chapitre 4 (∼11,000 points de
données) a nécéssité environ 30,000 heures de calcul. La question de la mise à échelle d’un
tel modèle physique reste posée. Des alternatives existent, comme par exemple l’utilisation de
technique de groupement des données sur une grille régulière, technique proposée par Howlett
et al. (2017), mais qui génère un bruit de grenaille supplémentaire. On peut aussi penser à des
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techniques d’écrantage et négliger les corrélations à partir d’une certaine distance, cependant
les vitesses particulières corrèlent sur des grandes distances et la perte d’information pourrait
être trop importante. Dans tous les cas, l’étude de la mise à l’échelle de ce modèle est une
étape importante de son développement pour les années à venir.

Plan fondamental

Bien que le modèle développé dans cette thèse s’applique exclusivement à la relation de
Tully-Fisher, il est tout à fait possible d’intégrer des modèles d’autres indicateurs de distance,
à commencer par la technique du plan fondamental. La nécessité d’inclure le Plan Fondamen-
tal comme partie intégrante de l’analyse est motivée d’une part par la présence dominante des
données 6dF dans le catalogue CosmicFlows-3, et d’autre part par l’arrivée du sondage ob-
servationnel TAIPAN (da Cunha et al., 2017). TAIPAN est un sondage observationnel dans
l’hémisphère sud qui prévoit l’acquisition du spectre de 2 millions de galaxies en vue de l’étude
des paramètres cosmologiques H0 et fσ8 à partir de la technique du Plan Fondamental. Parmi
ces 2 millions, environ 40,000 seront des données de Plan Fondamental.

6.3 Les Supernovae de type Ia et les vitesses particulières

L’autre continuation naturelle de cette étude sur les vitesses particulières concerne bien
sûr les Supernovae de type Ia (SNeIa). Ces données, dont les erreurs systématiques sont ré-
gulièrement évaluées (Betoule et al., 2014; Rigault et al., 2018), sont idéales pour l’étude des
vitesses particulières. Elles sont peu bruitées (0.12 en magnitude) et les effets de sélection
seront mineurs dans les futures observations qui seront limitées par le décalage vers le rouge et
non la brillance. Ces deux points limitent les erreurs systématiques décrites dans le chapitre 2,
biais de Malmquist et effets de sélection. Le seul problème des supernovae de Type Ia est leur
nombre réduit. Toutefois, pour ajuster le spectre de puissance à une échelle linéaire, il n’est
pas nécessaire que la densité de traceurs soit élevée. Par exemple, 4000 SNeIa dans un volume
de 1Gpc (voir ZTF ci-dessous), permet de reconstruire les modes au dessus de k = 0.1Mpc−1.

Diagramme de Hubble à faible décalage vers le rouge

Une possibilité d’utilisation des vitesses particulières dans le cadre de l’étude des SNeIa est
la réduction de la dispersion du diagramme de Hubble à petit décalage vers le rouge. En effet,
du fait des vitesses particulières radiales, les résidus au diagramme de Hubble augmentent
quand on étudie les SNeIa proches. Il est possible d’utiliser les cartes de vitesse de CF3 pour
essayer de corriger les décalages observés. Une analyse préliminaire a été faite au cours de cette
thèse, avec la participation de M. Rigault (LPC) et K. Asvesta (IPNL). À partir des données
de SNFactory (Wood-Vasey et al., 2004) (Rigault, comm. privée), on peut localiser une SNIa
à partir de son décalage vers le rouge. À la manière de Léget et al. (2018), il est possible de
recalculer le décalage vers le rouge cosmologique des SNeIa et ainsi retracer le diagramme de
Hubble corrigé. La figure 6.1 montre une analyse très préliminaire des SNeIa de SNFactory
à partir des vitesses calculées dans le chapitre 4. Notons que nous n’observons pas pour le
moment de réduction systématique de la dispersion intrinsèque au diagramme de Hubble.
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Figure 6.1 – Diagramme de Hubble et ses résidus à partir des SNeIa de la collaboration
SNFactory.

Ces analyses pourraient par exemple permettrent d’inclure plus de SNeIa dans l’analyse
des biais systématiques à partir des résidus au diagramme de Hubble, ou encore d’ancrer plus
facilement le diagramme avec les galaxies plus proches. À terme bien sûr, l’idéal est d’inclure
complètement les SNeIa dans l’analyse du champ de vitesse afin de déduire leurs décalages
vers le rouge cosmologiques de façon cohérente avec les autres galaxies.

Sondages observationnels à venir

L’énorme potentiel des SNeIa réside surtout dans les grands sondages systématiques à venir.
Parmi eux, citons ZTF et LSST.



142 CHAPITRE 6. PERSPECTIVES

ZTF 1 (Bellm, 2014) est un sondage de transients qui prévoit d’observer jusqu’à 1000 SNeIa
(typées, donc) par an jusqu’en 2022, soit environ 4000 SNeIa. Toutes ces SNeIa seront obser-
véees à décalage vers le rouge z < 0.1, ce qui en fait des données parfaites pour étudier le
champ de vitesse de l’Univers Local. En terme de vitesses particulières, les analyses présen-
tées dans cette thèse sont parfaitement adaptables à ces nouvelles données, et il est possible
d’envisager plusieurs études comme :

— la reconstruction du champ de vitesse et du spectre de puissance à partir des SNeIa ;
— l’estimation de la constante de Hubble locale et du taux de croissance ;
— l’intercalibration de la TFR et des SNeIa.

Ces analyses font partie des priorités pour le développement du modèle présenté dans cette
thèse.

LSST observera 20,000 SNe par an entre 2022 et 2032, soit environ 200,000 SNe potentiel-
lement typées. Ces SNeIa iront jusqu’à un décalage vers le rouge d’environ z = 0.3 dépassant
le cadre de l’Univers Local pour arriver à des échelles intermédiaires. Un tel nombre nécessi-
tera bien évidemment de nouveaux outils d’analyse, mais les analyses mentionnées ci-dessus
restent d’actualité. Notons qu’un tel catalogue permettra en plus la possibilité de faire des
analyses directionnelles et dans différentes régions, afin de tester l’isotropie et l’homogénéité
de l’Univers à grande échelle.

1. https://www.ptf.caltech.edu/page/ztf



Conclusion

La méthode à l’origine de cette thèse, la technique WF/CR, était supposée être un ou-
til pour reconstruire et analyser le champ de vitesse de l’Univers. Toutefois, l’analyse de la
méthode et de ses résultats a transformé cet outil en objet d’étude. Les biais inhérents à
la méthode ainsi que les possibilités d’évolution sont rapidement devenus une préoccupation
centrale pour les trois années qui s’ensuivirent.

Modélisation statistique Le chapitre 2 a montré comment les modélisations probabilistes
permettent de mettre en exergue les erreurs sytématiques des méthodes d’analyse et les cor-
rections possibles. En particulier, l’estimation de la vitesse particulière à partir de la seule
mesure du module de distance est biaisée, et il faut prendre en compte les effets de sélection
et de distribution des galaxies. Nous avons distingué trois effets différents : le biais de densité,
le biais de positionnement et les biais de sélection. Le rôle du biais de positionnement est un
peu différent des autres puisqu’il est spécifique aux reconstructions de champ de vitesse. L’élé-
ment principal de l’analyse est que la distance d’une galaxie rentre en compte à trois niveaux
différents : son positionnement dans l’espace réel, le calcul de sa vitesse particulière radiale et
le calcul de la corrélation avec les autres galaxies.

La modélisation de ces effets nous a amené à intégrer le modèle décrit dans le chapitre 3 au
sein des analyses de CosmicFlows. Ce modèle, adapté de Lavaux (2016), permet de considérer
les distances des galaxies comme paramètres libres du modèle. De cette facon, la reconstruction
du champ de vitesse prend en compte les incertitudes sur les distances et permet en outre
d’imposer des a priori sur ces distances afin de modéliser les effets de sélection.

Champ de vitesse de CosmicFlows-3 On a ainsi pu reconstruire, dans le chapitre 4,
le champ de vitesse et de surdensité de l’Univers Local à partir du catalogue CosmicFlows-3,
donnant accès à la cartographie la plus étendue et la plus précise calculée à ce jour. Cette carte
donne accès à la distribution de matière totale dans l’espace physique, et permet d’étudier les
grandes structures de l’Univers. L’analyse cosmographique faite dans le chapitre 4 a permis
l’identification de grandes structures, comme le Mur du Sud, et de vides cosmiques tels celui
d’Hercule. Cette analyse cosmographique a été faite à travers l’analyse des surdensités, mais
aussi à partir de la toile cosmique des vitesses, qui permet d’identifier les structures en fonction
des directions principales d’accrétion. On a également mis en évidence la compatibilité du
champ de surdensité ainsi retrouvé avec la distribution des galaxies de l’Univers Local, ce
qui montre le fort potentiel des études de vitesses particulières en terme de cosmographie. Ce
travail a notamment conduit à l’écriture d’un article en cours de soumission.

143



144 CHAPITRE 6. PERSPECTIVES

Limites du modèle actuel Le chapitre 4 a aussi souligné les limites de l’analyse. Cette
étude importante a montré que les erreurs systématiques du modèle étaient principalement
dues à deux éléments : la modélisation des effets de sélection à partir d’a priori empiriques, et
la modélisation de l’erreur sur la calibration des indicateurs de distance à partir d’un unique
paramètre heff. Ces deux élements, calibration et effets de sélection, sont idéalement modélisés
dans l’espace des observations, plutôt qu’à partir des modules de distance directement (qui
sont des paramètres dérivés). Cette conclusion nous a conduit à développer le modèle de la
relation de Tully-Fisher présenté dans le chapitre 5.

Intégration de la relation de Tully-Fisher La nécéssité d’inclure les donnés observa-
tionnelles primaires dans l’analyse des vitesses particulières nous a amené à développer un
nouvel algorithme dans la section 5. Cet algorithme inclut la propagation des données obser-
vationnelles de la relation de Tully-Fisher jusqu’à l’estimation du champ de vitesse linéaire.
Il permet en théorie de maîtriser les effets de sélection ainsi que la calibration de la TFR sur
les vitesses particulières. On a notamment vu que l’utilisation directe des modules de distance
estimés à partir de la TFR biaisait le champ de vitesse reconstruit.

La première analyse du modèle de TFR développée montre aussi que des étapes impor-
tantes de modélisation restent à faire. Ces étapes reposent sur l’existence d’une forte corrélation
entre les calibrateurs de l’indicateur de distance, la constante de Hubble, et le monopole du
champ de vitesse de l’Univers Local. En particulier, le lien entre les indicateurs primaires et
secondaires doit être précisémment construit et le couplage au champ de vitesse soigneuse-
ment déterminé. Les deux prochaines étapes sont les suivantes : la première est l’inclusion de
nouveaux paramètres physiques dans la modélisation de la TFR afin de réduire la dispersion
intrinsèque de la relation. Entre autres, on peut penser au type morphologique, à la masse
du gaz et à l’inclusion de toutes les couleurs disponibles. La deuxième étape est la définition
des calibrateurs utilisables pour les données CF3. Enfin, il est nécessaire de développer des
modèles similaires pour les autres indicateurs de distance afin d’intercalibrer précisémment les
différentes sources de données de vitesses particulières. La modélisation de la relation du Plan
Fondamental serait en particulier une grande avancée pour le futur de CosmicFlows.

Perspectives Cette thèse a surtout mis en évidence qu’une modélisation précise des données
observationnelles doit précéder les analyses des vitesses particulières. Avec l’arrivée de grands
sondages cosmologiques à faible décalage vers le rouge comme TAIPAN, Wallaby ou ZTF, il
est indispensable de travailler à la réduction des erreurs systématiques inhérentes aux mesures
de vitesses particulières.
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